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INTRODUCTION - But de 1'étude



INTRODUCTION

L'astronomie est fondée pour une grande part sur
des travaux de caractere fondamental, développés dans
un domaine qui s'étend des systémes de référence aux
mouvements des objets du systeme solaire, Terre inclu-
se (Observatoire de Paris, plaquette de 1975).

Les données proviennent d'observations effectuées
grdce a un petit nombre de types d'instruments : 1'ASTROLABE
est 1l'un de ces instruments.

L'astrolabe moderne a pleines pupilles (G.Billaud
et B.Guinot, 1971) est installé a 1l'Observatoire de Paris
depuis 1970 ; il a remplacé 1l'astrolabe dont A.Danjon

avait congu le modele.

L'astrolabe est actuellement le seul instrument
d'observation en service régulier sur le site de
1'Observatoire de Paris ; 11l met en oeuvre la méthode
préconisée par Gauss au début du 19& siécle (S.Débarbat
et Weimer, 1984) pour déduire, a partir des instants de
passage d'étoiles a un cercle de hauteur (fixé par
l'instrument), les coordonnées instantanées de la station
d'observation.

Cet instrument était dévolu, & 1l'origine, a 1la
mesure de la rotation de la Terre et du mouvement de son

axe ; mais la qualité des résultats obtenus a engagé de
nombreux chercheurs a développer le champ de ses
applications. Les succés des observations planétaires

(S.Débarbat, 1980) et des catalogues d'étoiles réalisés
avec des astrolabes a montré de plus que cet instrument
s'est affirmé comme un instrument complet de l'astrométrie.

L'absence remarquée de difficultés trop particuliéres
dans 1'observation lunaire (S.Débarbat, 1967) a incité
F.Laclare a adapter l'astrolabe de Danjon aux observations
du Soleil au CERGA en 1974, en ramenant la magnitude du
Soleil a une valeur voisine de celle de la Lune. Les travaux
entrepris ont démontré deés cette époque que 1l'observation
du Soleil était possible avec cet instrument (F.Laclare,
1975} .

Le Soleil est 1l'objet le plus difficile a observer
du point de vue astrométrique, du fait de 1l'énergie qu'il
dispense, des difficultés a observer ses bords, de 1la

grandeur de son diametre...; il est pour 1l'instant
inaccessible aux méthodes nouvelles (radar,tir
laser,interférométrie,..) alors qu'il <conditionne  tous

les mouvements dans le systéme solaire et que, par 1la
méme, 1l a une importance capitale pour les mouvements
dans ce systeme (F.Chollet, 1981).



L'instrument du CERGA completement opérationnel
depuis 1978, fournit des résultats de facon réguliére.
La précision est bien meilleure que celle des instruments
méridiens; elle est encore améliorée par la possibilité
d'observer 1le Soleil Jjusqu'a cing distances zénithales
différentes dans la méme journée. On dispose ainsi d'autant
"d'équivalents passages au méridien" alors que le
traditionnel cercle méridien ne fournit qu'une valeur,
a midi vrai (F.Laclare, 1975).

Les observations du Soleil permettent d'abord d'amé-
liorer notre connaissance des mouvements de la Terre,
plus exactement du systéme Terre-Lune dans l'espace, mais
aussi de préciser le raccordement entre reperes stellaire
et dynamique. Ce raccordement reste nécessaire a la méca-
nique céleste. Les théories des mouvements des planétes
sont élaborées dans un repére dynamique. Bien souvent
au contraire, les observations de position de ces planétes
sont faites par comparaison avec celles d'étoiles. Pour
fournir aux théories planétaires les meilleures constantes
d'intégration possibles, il est indispensable de raccorder
les repéres stellaire et dynamique.

On congoit 1'importance que 1le développement d'un
instrument pour des mesures ayant un tel objet peut pré-
senter par 1l'amélioration apportee au niveau de 1'étude
des mouvements du Soleil. L'intérét est grand d'améliorer
la précision des mesures de position du Soleil, et aussi
de multiplier les instruments et les méthodes d'observations
dont les résultats apporteront une wutile contribution
a la mécanique céleste et & l'astrométrie.

C'est dans cette wvoie, comme il s'avére que
l'astrolabe de Danjon est tout a fait apte aux mesures
des objets du systéme solaire, que F.Chollet a entrepris
a Paris 1'étude d'un modéle nouveau qui a bénéficié de
tous les perfectionnements souhaitables. L'instrument
de Paris peut ainsi observer différents objets célestes
sur la méme station dont 1les coordonnées moyennes et
instantanées sont connues, d'une part par 1' analyse a
long terme de leurs variations, d'autre part par les groupes
d'étoiles qui y sont réguliérement observés. De ce fait,
les réductions d'observations du Soleil sont effectudes
en utilisant les coordonnées instantanées de cette station
et les équations qui représentent les observations ne
contiennent que des inconnues relatives au Soleil 1lui-
méme.



Par ailleurs, ces circonstances assurent la meilleure
précision en minimisant les conséquences des mouvements
de la crofite terrestre sur laquelle sont menées les
observations et qu'on peut supposer identiques en premiére
approximation. Enfin le méme instrument, la méme horloge
de référence et le méme chronographe étant utilisés, toute
dérive accidentelle due a 1l'un de ces instruments dans
les résultats d'observations est minimisée ou aisément
prise en compte.

Dans le cas des observations planétaires, la mise
au point d'une technique d'observation des objets de
diametre apparent sensible, ainsi que 1'introduction pour
la station de Paris de la possibilité d'utiliser différentes
distances zénithales, vont étendre les limites
d'observations en déclinaison. Ceci est vrai aussi pour
le Soleil et les étoiles.

But de 1'étude

L'objet général de 1'étude est d'améliorer la connais-
sance des termes correctifs & apporter aux observations:
phénomenes géophysiques (marées), atmosphériques
(réfraction) et instrumentaux.

Le présent travail a porté sur 1'étude des problémes
liés aux marées terrestres et océaniques, ainsi que sur
certains étalonnages. C'est une <contribution & des
recherches qu'on effectue autour de cet instrument : études
destinées essentiellement & éliminer les causes d'erreurs
instrumentales, et aussi études de 1l'extention des
possibilités de cet instrument.

Le premier chapitre de la thése est consacré a la
présentation de la méthode et de 1l'appareil modifié dont
l'objet est de pouvoir mener, aussi bien, des observations
d'étoiles fondamentales, de planétes et du Soleil.

Dans un second chapitre, nous traitons de 1l'étalon-
nage du nouveau prisme d'observation de 1'instrument,
important pour 1les observations du Soleil et de 1'étude
des dérives instrumentales. Il y sera aussi traité d'une
mesure de la variation de la distance focale de 1l'instrument
en fonction de la longueur d'onde et de la température.
Il s'agit de rechercher une plus grande stabilité de 1la
distance zénithale instrumentale qui dépend du prisme
d'observation.



Le troisiéme chapitre présente notre contribution
a 1l'application des formules permettant d'introduire,
a priori, certaines corrections géophysiques. Pour cela
nous avons effectué une comparaison en utilisant deux
séries d'observations, l'une a 1l'astrolabe de Paris
(astrométrie optique) et 1l'autre de CERI a Green Bank
(radiointerférométrie). L'analyse des variations de 1la
latitude permet ensuite d'en déduire 1les variations du
pdle terrestre et de les comparer aux valeurs du Bureau
International de 1'Heure (B.I.H.). Ce travail, commencé
dans 1le cadre d'un stage de D.E.A & 1l'Observatoire de
Paris, a été terminé a 1l'occasion du présent travail.

Le but de ces études est de tenir compte, au mieux,
des nombreux effets pertubateurs qui influent sur le résul-
tat d'une observation. Leur. ensemble s'ajoute aux problémes
de couleur et de magnitude qui sont étudiés, au sein du
groupe Astrolabes de Paris, ainsi qu'a ceux de l'évaluation
de la qualité des observations.

On doit remarquer que 1l'installation et la mise
au point d'un nouvel astrolabe a Paris répondent a d'autres
objectifs : couvrir un arc d'orbite du Soleil beaucoup
plus grand, augmenter la précision par la multiplication
des observations et, enfin, pouvoir déterminer les erreurs
en déclinaison par des observations a différentes distances
zénithales. En outre, ces observations gardent tout leur
intérét pour 1le raccordement des planétes au Soleil et
pour suivre la direction de celui-ci dans un systéme de
référence tel que celui qui sera un jour obtenu par les
méthodes spatiales.

Les modifications instrumentales ainsi que les
corrections apportées. aux observations devraient permettre
d'accroitre de fagon non négligeable la précision tant
interne qu'externe des résultats.

Ce projet est mené, non seulement, pour améliorer
ces résultats, mais aussi pour étre & méme d'utiliser
avec le meilleur rendement possible 1le futur catalogue
"Hipparcos" des qu'il sera disponible.

Par ailleurs, la méme expérience est projetée a
San Fernando en Espagne et les observations du Soleil
qui s'effectuent au Brésil et au Cerga prés de Grasse
sont complémentaires a celles de Paris. Leur ensemble
devrait permettre une meilleure détermination des inconnues
recherchées dans 1les mouvements des corps célestes et
d'établir notamment un catalogue astrolabe "Sud-Nord",
contemporain de celui du satellite Hipparcos.
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CHAPITRE I : METHODE ET APPAREIL
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1 - METHODE DE GAUSS

C'est la méthode de Gauss qui a servi d'assiette
a la conception de 1l'instrument et nous en rappellerons
le principe pour présenter l'instrument initial.

Gauss a démontré qu'en observant (datation d'instants
de passages) deux ou trois étoiles de coordonnées connues,
(selon le <choix des inconnues), 1l est possible de
déterminer simultanément les coordonnées du lieu: latitude
et longitude. Si on suppose connue cette derniére quantité,
c'est la correction de l'horloge ayant servi a dater les
phénoménes qui est estimée. La méthode de Gauss nécessite
l'observation & une méme hauteur d'ou le nom de méthode
des hauteurs égales qui lui est donné. La méthode préconisée
par Gauss a été ensuite généralisée au cas de groupes
d'étoiles en nombre quelconque.

1.1 Processus de réalisation.

La connaissance de 1l'instant d'une observation et
des coordonnées d'un astre (& ,§ ), nous permet de fixer
sa position sur la sphére céleste 1locale de Greenwich.
L'observation & une distance zénithale =z de cet astre
d'ascension droite « , connue, et de déclinaison $ , connue,
est faite & un instant t.

La connaissance du temps sidéral nous fixe & 1l'instant
considéré la position du point ¥ par rapport au méridien
de Greenwich ; les coordonnées « et § d'une é&toile, a
cet instant, fixent sa position par rapport au méridien
de Greenwich, et a 1l'équateur céleste.

Z Greenwich

Méridien de Gﬁeenwich

Si, a cet instant, nous mesurons la distance zénithale
z d'une étoile identifiée, nous pouvons dire que notre
zénith réel 2Z se trouve (sur la sphére céleste) sur un
cercle centré sur 1'étoile a une distance zénithale =z
de 1'étoile. Nous obtenons un lieu de notre zénith dans

le systéme de Greenwich: ce lieu est le cercle de hauteur.
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L'intersection de deux lieux pour deux étoiles donne
le point M par rapport a Greenwich (&)) et a 1'équateur ( a¢)

La méthode des droites de hauteur repose sur la
mesure des distances zénithales des étoiles, la différence
entre la mesure et la valeur que 1l'on devrait trouver
a cet instant, donne un lieu de la position réelle.
Déterminer & et A équivaut & déterminer 1le zénith 2
sur une sphéere céleste locale de Greenwich dont le zénith
a pour coordonnées approchées $ et A, (2Z.).

A chaque étoile observée dans une soirée, on associe la
distance zénithale "observée" zo telle que :

zo = z apparent + @ .

La distance =zénithale instrumentale z.instr. est définie,
comme on le verra, dans le cas de l'astrolabe, par 1l'angle
d'un prisme ; au prisme est associé un horizon artificiel.
L'équation correspondante est :

ZzO = zZ.instr. + e .

La quantité € englobe la partie principale de la réfraction
et sa variation en fonction de la température et de la
pression, et aussi une autre partie constituée par la
variation de z (variation de l'angle du prisme).

Par ailleurs, 1la distance =zénithale ‘"calculée",
z.calc., correspond a l'instant de l'observation au zénith
approché Zo.Son équation est donnée par 1la relation
fondamentale:

cos z.calc = sin § cos &, + cos S cos & cos(T + A, - Q&)
tandis que % = ¢ +adp A - >*°+ a0

En observant toutes les étoiles d'une soirée 3 une
hauteur qui n'a pas besoin d'étre rigoureusement connue,
mais qui doit étre constante, on commettra sur les distances
zénithales d'observations une erreur identique et les
droites de hauteurs envelopperont un cercle centré sur
le point cherché.

Dans cette méthode, il faut caler la lunette & une
distance zénithale d'observation fixe et 1l'on "attend"
l'étoile au moment précis de son passage, dans un azimut
déterminé. Cela nécessite 1l'utilisation d'un cahier de
calage ol sont prévus, pour chaque étoile coupant le cercle
de distance zénithale 2z, l'azimut d'observation et 1'heure
sidérale locale du passage au centre de 1l'instrument.
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2 - APPAREIL.

La technique de mise en oeuvre de la méthode de
Gauss fit apparaitre a la fin du 19& siécle l'instrument
qui lui est le mieux adapté: 1l'astrolabe & prisme
(S.Débarbat, 1983).
Le terme astrolabe désigne de nos jours, un groupe
d'instruments de 1l'astronomie moderne qui conduisent a
la détermination des coordonnées du lieu ou & celles des
objets observés.

Designé astrolabe a prisme a sa création, on a pu
noter que 1l'instrument moderne a perdu dans les milieux
astronomiques 1'expression complémentaire "& prisme" .
Cela tient au fait qu'un terme unique, donc simplificateur,
s'impose rapidement lorsqu'un objet se répand, et que
les instruments les plus récents, ceux de la deuxiéme
moitié du 20& siécle, sont "a pleines pupilles",
"photoélectrique", "solaire"... du fait des modifications
qui leur ont été apportées.

Ces modifications ont entrainé sur plus de trois
quarts de siécle des mutations de l'astrolabe. Instrument
portatif de 1la géodésie & ses débuts, il est devenu
instrument de station fixe dans les observatoires
astronomiques. C'est de cet astrolabe qu'il est traité
dans le présent travail méme si tout récemment il a, de
nouveau, été utilisé comme instrument de campagne aux
Etats-Unis (C.F.Lukac et al., 1986).

2.1 Astrolabe a prisme.

Claude et Driencourt réalisérent un premier instrument
selon le principe de la méthode de Gauss, dont le point
fort est le systéme prisme équilatéral-lunette horizontale
dont l'axe optique est perpendiculaire & 1l'une des faces
du prisme (figure 1.1). La lunette et le prisme pivotent
autour d'un axe vertical; ainsi on observe dans tous les
azimuts a la hauteur de 60°, en se servant d'un bain de
mercure qui réalise un horizon artificiel.

L'observation consiste & noter l'instant ol 1'image obtenue
directement vient coincider avec 1'image réfléchie par
le bain de mercure.

L'appareil destiné aux observations de campagne,
répondait aux exigences de 1'époque : 1'instrument devait
rester simple et aisément transportable.
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Cependant ses qualités auraient permis des mesures
de haute précision, requises dans les observatoires pour
la détermination de 1l'heure et 1'étude de 1la variation
de la latitude, si deux 1inconvénients principaux ne
s'étaient manifestés a savoir:

- L'astrolabe de Claude et Driencourt ne permettait
qu'un seul pointé par étoile, ce pointé étant affecté
d'une erreur personnelle.

- La hauteur d'observation variait, en fait au cours

de la nuit, par suite des déplacements du plan focal et
des variations de l'accomodation de l'oeil de l'observateur.

Prisme Lunette

p———
=

Figure 1.1 - Schéma de principe de l'astrolabe.

2.1.1 Propriétés du prisme équilatéral.

Nous avons vu que le prisme est le trait d'union,

sinon la piece maitresse, qui associe la méthode et
l1'instrument : il garantit la distance zénithale
d'observation en association avec le bain de mercure.
Nous expliquons tout d'abord 1le mode de fonctionnement
du prisme classique de 1l'astrolabe pour appréhender la
définition qu'il donne a la distance zénithale
instrumentale, c'est-a-dire <ce qui, nous le verrons,
justifie un étalonnage.

La figure 1.2 représente la coupe d'un prisme dont deux
surfaces, en A, forment l'angle de référence.

/o a
Figure 1.2 - Coupe du prisme équilatéral.
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sont les rayons
surfaces supérieure et
D sous l'angle 2h.

complémentaire de celui
deviennent paralléles avant

de la lunette. Il s'agit 1la
au prisme de 60°. En effet
figure 1.2, on peut trouver
et AFE les relations suivantes

S et S!

180°
180°

X+ 90° + r + &

’

lumineux qui
inférieure

Lorsque

du

entrent par les
se coupent en

l'angle d'incidence est
prisme, les deux rayons
de pénétrer dans 1l'objectif
d'une propriété particuliére
avec les indications de la
a partir des triangles ABC

; 1ls

o= 90° - r -
&= 90° - r'-¥

(a),
(b).

X+ 90° + r'+ @

’

En faisant (a) + (b)

on a: & +o®" = 180°- r - r'- 2Y (e) .

Par ailleurs si S et S' sont paralléles aprés réflexion

et si X +x'=4% , d'aprés (c) on a
39 =180° - r - r', d'od V=60 —";’LI (d).
Avec Y= 60°, on aura r + r' = 0 et r = - r'.
Pour 1l'angle de coupe, les rayons incidents fournissent
un quadrilatere ABDE, qui donne:
2h = 180° - (i +i') - ¥ (e),
oi i = -i' , d'aprés la loi de réfraction.
Pour Y = 60° , on a :
2h = 180° - ¥ = 120° (£).
Ce résultat stipule donc que deux rayons S et S'

qui se coupent sous un angle de 120° dans un prisme d'angle
60°, quittent la troisiéme surface en é&tant paralléles;
la distance zénithale ainsi définie est de 30°.

Cette propriété est fondamentale dans 1l'utilisation
du prisme de l'astrolabe classique. Pour les observations

aux distances zénithales de 45° et de 60°, on peut
construire des prismes dont les deux rayons se coupent
respectivement sous 135° et 150°.

Les avantages et inconvénients de la méthode des
hauteurs égales et, donc de l'astrolabe & prisme de Claude
et Driencourt, d'une fagon globale, sont bien connus
(A.Gougenheim et E.Chandon, 1935; A.Danjon, 1955; A.Danjon,
1958; S.Débarbat et B.Guinot,1970). En particulier, la
lunette d'observation des deux images, fournissait des

faisceaux convergents entrainant des erreurs d'appréciation
dans son plan focal, chaque image étant formée par une
demi-pupille d'entrée.
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2.2 Astrolabe a prisme micrométrique.

A.Danjon, contournant les difficultés de 1l'astrolabe
a prisme, introduisit un micrométre (A.Danjon,1955)
constitué par un prisme de Wollaston double symétrique;
celui-ci minimise les erreurs dues & la mise au point
induites par la séparation des pupilles d'entrées.

Les effets combinés du prisme équilatéral d'entrée
et du Wollaston biréfringent produisent quatre images
polarisées, deux a deux perpendiculairement. Le déplacement
de ce micrométre au voisinage du foyer compense le mouvement
vertical des deux images dont les faisceaux sont paralléles
et augmente ainsi la durée apparente de leur coincidence.
Ce mouvement, transmis & une roue de contacts, permet
de recueillir des "tops" dont les instants sont notés
sur un chronographe (datation des instants).

Aprés la construction du prototype en 1952-53, les
résultats furent excellents : les écarts-types sur les
mesures de temps et de latitude étaient de 0s.008 et 0".10
(A.Danjon, 1955).

Encouragé par ces résultats, A.Danjon et
l'Observatoire de Paris mettent en service en 1956 un
instrument plus grand et d'une précision mécanique plus
poussée, construit par la Société Optique et Précision
de Levallois (fig.l1l.3).

L'étude des résultats de ce grand modéle (B.Guinot,
1958) a mis en évidence la qualité des déterminations
de l'heure (0s.004) et de la latitude (0".05), ainsi que
1'intérét que pouvait présenter ce nouvel instrument pour
l'obtention de catalogues d'étoiles.

Mais il est bon de souligner qu'd la précision obtenue
pour les mesures, des changements de la distance zénithale,
dus aux variations de 1l'angle du prisme ont été mis en
évidence a diverses reprises par J.P.Blaser, M.Cavendon
et W.Schuler, 1959 ; A.C.Sheepmaker, 1963 et F.Chollet,1977.

Et, deés 1967, D.V.Thomas publiait une étude concernant
un astrolabe avec prisme travaillant en réflexion totale
;i de plus il proposait 1l'emploi du CER-VIT, matériau &
tres faible coefficient de dilatation (D.V.Thomas, 1967).

Ces études devaient étre & l'origine d'améliorations
et de modifications instrumentales plus récentes ayant
pour but d'accroitre la fiabilité de 1'astrolabe et ses
possibilités.
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Figure 1.3 Coupe schématique de I'astrolabe de Danjon, modtle OPL (ou SOPELEM):
’ 1, bain de mercure; 2, prisme; 3, objectif; 4, grand miroir; 5, petit miroir; 6, vis micro-
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16, socle; 17, différentiel; 18, volant du différenticl; 19, moteur; 20, variateur de vitesse
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Entre temps, grdce a une équerre optique, précisément
en CER-VIT, 1l'astrolabe est devenu a pleines pupilles
(G.Billaud et B.Guinot, 1971) ces auteurs ayant repris
une idée de Henri Chrétien des années 1914 et 1933.

L'astrolabe a prisme sera équipé photoélectriquement
en Chine, en 1972 et en 1974, puis en France au Cerga
(G.Billaud,1979) et au -Japon a Mizusawa. Le principe de
fonctionnement de 1l'astrolabe photoélectrique repose sur
les caractéristiques suivantes

= L'enregistrement photoélectrique remplace
l'enregistrement humain (oeil), ce qui est plus favorable
a la suppression des effets personnels.

- L'observateur et 1'instrument sont séparés, ce
qui élimine 1'échauffement par 1'observateur et améliore
dans une certaine mesure 1l'homogénéité de la température
dans l'enceinte d'observation.

2.3 ASTROLABE SOLAIRE.

Dés lors qu'on a pu tirer le meilleur parti des
possibilités offertes par 1l'astrolabe de Danjon, en
l'utilisant pour 1l'amélioration des catalogues d'étoiles
(B.Guinot, 1958) et pour 1l'observation des planétes et
de leurs satellites (S.Débarbat, 1967; F.Chollet et
S.Débarbat, 1974) il restait & 1l'adapter & 1l'observation
du Soleil, pour qu'il devienne un type nouveau observant

a la fois les étoiles, les planétes et le Soleil.

En France, le premier astrolabe solaire a été
construit au Cerga (F.Laclare, 1975). Entiérement dévolu
a ce type d'observation, il a fait 1l'objet de différentes
études (F.Laclare et F.Chollet, 1975, 1977; F.Chollet,
J.Demarcq et F.Laclare, 1979; N.V.Leister, 1979 et
F.Chollet, 1981).

Avant de décrire le nouveau type monté & Paris par
F.Chollet, nous rappelons d'abord le principe de
fonctionnement de 1l'astrolabe solaire du Cerga.

2.3.1 Astrolabe solaire du CERGA - Description.

Construit par F.Laclare en 1975 en vue d'observer
le Soleil, il a pu étre réalisé grldce aux travaux
préliminaires de Thomas D.V. et de Scheepmaker A.C. en
1967 et 1963 et grdce aussi aux possibilités technologiques
ouvertes aux astrolabes de Danjon. L'appareil revient
donc au mécanisme fondamental de 1l'astrolabe de Danjon
tout en s'appuyant sur certaines améliorations techniques.
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(1) Prisme équilatéral
(2) Prisme réflecteur dangle 135°

(@) Prisme réflecteur dangle 150°
(L) Lame rétléchissante

@ Protecteur amovible

R
Q
S
R

-~ oY
?
-3
a0y
W
RS
S
Y
S
N =
.

7
s <
\
\

Y

s I = X
Ji I:;/:‘;-/Y ”’1 L -

N7 2
) 7
I

‘Figure 1.4 COUPE DE L'ASTROLABE SOLAIRE DU

.

CERG.A. [Principe)



_20_.

L'astrolabe du Cerga répond, au mieux, aux contraintes
principales. Elles concernent la constance et les variations
des distances zénithales, la durée des observations et
le nombre journalier des passages observés.

Description.

Cet astrolabe (figure 1.4) présente la particularité
de disposer d'un filtre atténuateur placé en avant de
l'instrument. Le souci principal a été d'assurer la plus
grande stabilité possible de la distance zénithale
instrumentale. Pour cela une attention particuliére a
été apportée a 1'élaboration du filtre comme l'a souligné
F.Chollet dans son étude de 1981.

Dans le prolongement de l'axe optique de 1l'instrument
une potence solidaire de la lunette supporte les prismes
réflecteurs d'observation dont les appuis sont réalisés
au moyen d'emboitures trait-point-plan pour leur assurer
une bonne stabilité. Les traits réglables permettent
l'orientation précise de l'aréte du prisme avant blocage
en position.

Pour chacun des prismes réflecteurs dont 1l'instrument
est équipé,l'alignement vertical des images directe et
réfléchie est obtenu par la commande d'une vis tangente
agissant sur 1l'inclinaison de 1l'aréte. Dés les premiéres
années de fonctionnement, l'astrolabe solaire était muni
de deux prismes réflecteurs. Le prisme d'angle 150° restait
placé a demeure tandis que celui d'angle 135° pouvait
étre remis en position par autocollimation sur un systéme
de facettes planes adhérées sur les faces du prisme aux
extrémités de son aréte. Toutes les faces de ces prismes
sont revétues d'un traitement réfléchissant. Ils permettent
l'observation aux distances zénithales de 45° et 60°.

Pour 1l'observation a 30°, on conserve le prisme
équilatéral dont le traitement par multi-couches
diélectriques permet la mesure des variations de 1l'angle
de référence. Il a été, par la suite, remplacé par un
prisme réflecteur.

Le filtre, constitué d'une lame plan paralléle en
silice portant wun revétement chrome-nickel de densité
voisine de 5, protége les prismes. Cette lame mobile autour
d'un axe horizontal, peut étre positionnée perpendiculai-
rement a chacun de trois faisceaux correspondant au prisme
en fonction.

Ce filtre en silice, choisie pour sa stabilité,
n'introduit qu'un effet constant sur la distance zénithale
instrumentale.
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La magnitude du Soleil, rendue de la sorte équivalente
a celle de la Lune, permet de bonnes conditions
d'observation.
De plus, par suite de la trés faible énergie rayonnante
admise a travers la lame, on évite de trop grandes
variations thermiques qui pourait détériorer le micrométre
ou influer de maniére sensible sur la position du foyer.

Sous cette forme, 1l'appareil a permis a F.Laclare,
a partir de 1975 de faire une importante série d'obser-
vations (F.Laclare, 1975 ;F.Chollet et al., 1977 et 1978)
et & F.Chollet (en 1978) de mettre au point une procédure
de réduction et de calcul fiable, puis de faire une analyse
détaillée des observations (F.Chollet, Thése 1981).

L'analyse qualitative des résultats de 1l'astrolabe
solaire du Cerga montre que leur précision est légérement
meilleure pour ce qui concerne l'ascension droite et bien
meilleure en déclinaison, par comparaison avec les résultats
obtenus par des instruments méridiens (F.Chollet, 1981).

2.4 Astrolabe de Paris: Nouvelle version,1986.

2.4.1 Astrolabe a pleines pupilles.

Nous présentons schématiquement l'astrolabe en
fonction dans le site de 1l'Observatoire de Paris, depuis
1970. On saisira mieux l'adaptation de la nouvelle version
en présentant son montage qui constitue le prototype de
l'astrolabe a pleines pupilles (fig.l.5).

Cet instrument est constitué d'une lunette munie
d'un- systéme optique permettant d'observer 1les astres
a 60° de hauteur (30° de distance zénithale), en utilisant
la pupille d'entrée compléte pour chaque faisceau. Le
systéme optique est constitué d'une équerre optique dont
la section principale est un triangle é&quilatéral, placé
loin en avant de 1l'objectif de 1la lunette et audessus
du bain de mercure (G.Billaud et B.Guinot, 1971). Comme
dans le cas de 1l'astrolabe traditionnel de Danjon, dans
le champ de la lunette, il se forme deux images de 1'étoile
observée qui se superposent & 1l'instant ou la distance
zénithale est de 30°. La coincidence des images est
prolongée par 1le déplacement du prisme de Wollaston. Ce
déplacement est réalisé par la vis micrométrique dont
la position est repérée, par une roue codeuse (roue de
contacts), en fonction du temps grdce a un chronographe
qui enregistre les instants de passages au niveau des
contacts. L'observation consiste a apprécier, avec la
meilleure précision possible, l'instant ol les deux images
sont en coincidence.
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2.4.2 Nouvel astrolabe de Paris: Description.

L'instrument de Paris a subi quelques modifications
en vue de son adaptation aux observations du Soleil sans
nuire aux observations traditionnelles des étoiles et
des planétes. L'introduction des prismes réflecteurs et
l'apport de 1l'informatique ont contribué a son évolution
(figure 1.6).

La caisse de 1la lunette, ainsi que 1la plate-forme

qui la supporte, et son bati en forme de cloche, ont la
méme disposition générale que le modéle classique.
On a conservé, en les améliorant dans le détail, les organes
de réglage des prismes, ainsi que la vis qui sert a régler
la lunette en hauteur, et les commandes de fixations et
de rappels de la plate-forme tournante.

Tenant compte de la fragilité de la pieéece optique
qui constitue le microméetre, et de la stabilité nécessai-
re de la température du prisme d'observation, il était,
dans le cas des observations du Soleil, et comme au CERGA,
indispensable de disposer un filtre, obligatoirement placé
en avant de 1l'instrument, efficace et , si possible, ne
modifiant pas la distance zénithale instrumentale. Le
filtre choisi est de qualité semblable a celui du Cerga
; 11 est constitué par une lame plan paralléle, portant
un revétement chrome-nickel de densité 5. Cette lame,
immobile autour de 1l'axe optique, est fixée devant
l'objectif de la lunette horizontale, a la place du miroir
a autocollimation.

Cet instrument a été congu pour pouvoir observer
a différentes distances zénithales moyennant une élévation
du pilier supportant 1'instrument et un aménagement du
pavillon abritant 1l'appareil, actuellement en cours.

Les prismes, en zéro dur, identiques a ceux du CERGA,
trés compacts, permettent de travailler avec la méme optique
et le méme micrometre. Afin de permettre 1'étalonnage
de ces prismes, nous avons recherché un moyen de mesurer
leur angle. Ce travail est présenté au chapitre 2 et
concerne le prisme d'angle 120° autorisant les observations
a 30° de distance zénithale. Ces prismes, travaillant
en réflexion, obligent a décaler 1l'azimut d'observation
de 180° et a inverser le sens de déplacement du micrométre,
par rapport aux réglages nécessaires lorsqu'on use d'un
prisme transparent classique. L'instrument est muni d'une
platine métallique en forme de U sur laquelle les prismes
sont fixés, et s'interchangent en fonction de la distance
zénithale choisie. Cette platine est munie de tous les
systemes de réglages nécessaires a 1l'orientation précise
du prisme.
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Le réglage s'effectue en faisant pivoter le prisme & l'aide
de trois vis convenablement disposées autour de deux
directions rectangulaires, perpendiculaires a l'axe optique
de la lunette jusqu'a ce que les fils du réticule coincident
avec leurs images réfléchies qui doivent se confondre,
si le prisme est a peu prés parfait.

Les piéces optiques nouvelles de la lunette ont
été centrées par rapport aux autres piéces de l'instrument.
Leur réglage s'est montré parfaitement stable. Le moteur
d'entrainement, et son générateur, le variateur de vitesse
réglant automatiquement le mouvement de la vis selon
l'azimut de 1'étoile observée, ont été conservés.

Toutefois, un certain souci d'élargir 1'éventail
d'un instrument capable de couvrir 75% de l'orbite solaire
et de pouvoir observer des planétes jusqu'aux déclinaisons
voisines de -11° (la limite pour z = 30° é&tant +19°),
a Jjustifié des études instrumentales de 1'astrolabe de
Paris. Elles ont été entreprises en poursuivant les
recherches pour une meilleure stabilité de 1la distance
zénithale et des constantes instrumentales. Pour ces
derniéres on s'est efforcé de les rendre plus aisées 2
mesurer, en particulier dans le cas des observations du
Soleil, objet dont les astrolabes mesurent les positions,
avec un avantage en précision et en rapidité, par rapport
aux instruments méridiens traditionnellement employés
a ces mesures.

Ces études avaient é&galement pour objet de mettre
en service un instrument d'observation astrométrique du
Soleil, différent de celui du Cerga, mis en station en
un lieu différent, de maniére & assurer un contrdle des
mesures et des résultats obtenus.
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2.5 REDUCTIONS DES OBSERVATIONS.

2.5.1 Réductions des observations stellaires.

Ce développement est analysé dans "La Méthode des
Hauteurs Egales en Astronomie" de S.Débarbat et B.Guinot;
il est employé au groupe astrolabe de 1'Observatoire de
Paris.

Développement du calcul - Détermination de 4 et UTO-UTC

Sur une horloge E, on note la date du passage d'une
étoile & la distance =zénithale z constante, considérant
qu'il est plus simple de supposer que l'horloge fondamentale
de la station d'observation a une marche voisine de celle
du temps sidéral.

On pose UTO = E + C ol C est la correction de 1'horloge.

En appelant C¥,$ : coordonnées vraies de 1'étoile a
la date de 1l'observation.
& } : coordonnées astronomiques de 1la
? station.
l1'angle horaire.
l'angle & 1'astre,

H
S

la date E d'observation est fonction de C, de z et aussi
de la latitude et des coordonnées apparentes de l'astre
observé.

SOit E = E(C, z’¢'x ,s )-

On pose comme inconnues :

zZ - 20

AE E - Eo H AC = C - Co
= S —-SO‘

A=< - ; A

P>
N
Il

AS
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On calcule E = E(observé)-Eo(Co, zo, § r &, ,g,).

En limitant les développements au ler ordre, on
aura a résoudre des équations de conditions lindaires
du type :

(%ELAC +(:5°.§-\,Ad> x @S)

Pour obtenir des dérivées partielles, on part de
la relation fondamentale du triangle de position :

ay + k%ﬁ)ozs-( . k;ﬂ%}azss - E-E,

cos z = siné sin$ + cos ¢cos$ cos H (H=1Ts -&«) ,
ou Ts est le temps sidéral local ;

on obtient :
-sin z dz = -cosé cos$ sin H dH
+ (cosesin® - sinecos$ cos H) de
+ (sind cos% - cose sing cos H) d§ ,
soit, en simplifiant
—-dz = cosé¢ sin Az dH + cos Az d¢ + cos S 45 .
Comme :
dH = dTs - d& (H = Ts -¥),
la relation finale s'écrit :

cosd sin Az (dTs - d%) + cos Az d¢ + dz + cos S dF = 0

ou Az : est l'azimut d'observation
¢ : la latitude de la station
z : la distance zénithale d'observation
dTs : la différence entre le temps sidéral de

passage observé et le temps sidéral calculé.
de : la correction a la latitude de la station.
dz : la correction & la distance zénithale.
dx ,d$§ : les corrections aux coordonnées équatoriales
de l'astre observé.

Explicitons E de la facon suivante :

Ts = H +«
TsG = H +& + A (TsG: le temps sidéral & Greenwich,
dTs = dTsG - dA ),
et faisons apparaitre UT0 par UTO = (TsG-TsG OhUT)x0.9973
avodt, E=-C+ (H+o +A,- TsG OhUT )x 0.9973

M}"’\'Wd’n‘ws

e S
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Le calcul de E s'obtient de la maniére suivante

On a
+ sin Az cos& C + cos AzAP - Az - sin Az cos@ AX
- cos SAS = - sin Az cosg AE.
Enfin
W A A w5,
E=-C+ 0.9973 (- ——2 A+ — Az — == AS),
R Asm b, Ave Ay w b, Sa A5M¢°

On connait des valeurs approchées des corrections au Ts,
en fonction de UTO, de dz, par le calcul de la réfraction
et 1l'application des corrections instrumentales si bien
que, tous les calculs faits, 1la relation fondamentale
qui représente une observation, s'écrit

¢h = 15 sin Az cos ¢ (d(UTO - UTC)/k) + cos Az dé + dz
-15 sin Az cos¢ (AN + dx ) + cos S d% ,

ou $Sh représente la partie calculable de 1la relation
déduite des valeurs des temps observés et calculés.

Si on suppose connues les coordonnées des étoiles pour
chaque étoile observée, la relation fondamentale ne contient
plus que les trois inconnues (UTO-UTC, & , 2 ) et, pour

n étoiles, le systéme se résoud par la méthode des moindres
carrés.

Ces équations sont de la forme

x sina +ycosa + R = h.

Si la solution est X, ?, ﬁ, on calcule les n résidus
par

W =Sh - X sina -y cos a - R,
puis 1'écart-type sur une distance zénithale

T = LN;]

M-

et les écarts-types sur chacune des inconnues

(\:_= T"{(aa), GS=¢'Y(bb), T, =q" \ (cc).

ou (aa), (bb), (cc) sont les éléments de 1la diagonale
principale de la matrice inverse de celle des équations
normales.
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La correction de 1l'horloge (x) a la date de référence

a TU.ref, est: _
C =Co + 0.9973 x séc:bo +£0.9973 (\"JL sécdp.

La latitude (y) et la distance =zénithale instrumentale
(z) sont respectivement :

P=f+ yI& &
Z = Zo - thi.

Les solutions sont erronées, mais si le groupe

d'étoiles observées garde une composition constante les
erreurs sont, elles aussi, constantes.
Grdce aux résidus d'observations, on calcule des corrections
internes au groupe d'édtoiles ce qui rend comparables les
résultats obtenus que le groupe d'étoiles soit complétement
observé ou non. Pour couvrir 1l'année entiére, il faut
observer plusieurs groupes de composition différente ;
on compare les résultats de groupes différents observés
la méme nuit par un méme observateur pour en déduire des
corrections de groupes qui rendent les résultats de groupe
différents comparables entre eux. Les résultats définitifs
sont donc, en principe, connus & trois constantes preés,
du moins pendant quelques années.

L'étude des résidus moyens fournit enfin la
possibilité d'élaborer un catalogue relatif 2 les
coordonnées des étoiles sont déterminées & des combinaisons
des trois constantes précédentes prés (x,y,R) par des
relations:

Sz - S +§_ Agamg—Mw‘mmAi,j’

DA = - =
Llows Palin g cnd B S tn &

qui découlent de 1'équation fondamentale :
SinAz cos¢Aax - cosSAS = (W + fsinAz +M cosAz - S" .

Les quantités (#z et My sont les résidus d'une méme &toile
suivant qu'elle est observée & 1'Est ou & 1'Ouest, les
constantes inconnues % , m , ¥ sont définies telles
que l'on a :

X - xG = f + cGx,
Y_YG=(Y\+CGYI
R - RG =¥ + cGR.
ou xG, vG, RG sont 1les solutions dépendant de la
composition du groupe G ; cGx, cGy, cGR sont les corrections
pour le groupe G et x, y, R sont les solutions vraies,

inconnues elles aussi.
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2.5.2 Réductions des observations solaires.

Les notes qui suivent sont inspirées en grande partie
de la thése de F.Chollet, 1981, qui a mis au point cette
méthode de réduction.

L'observation consiste a mesurer, comme pour les
étoiles, 1l'instant du passage & la distance zénithale
définie par le prisme de 1l'astrolabe associé au bain de
mercure.

Dans le cas du Soleil, ce sont les instants de passage
des bords a tangente paralléle aux fils du réticule qui
sont les éléments de mesure. Dans 1les conditions les
plus favorables on obtient quatre déterminations, deux
pour chaque bord, l'une a l'est, l'autre a 1l'ouest.

Pour obtenir les équations de condition, qui
représentent chacune des observations, il suffit de
remarquer gque l'instant du passage d'un bord du Soleil
a la distance zénithale z est le méme que celui du passage
du centre du Soleil a la distance zénithale zi + d ol
d est le demi- diametre apparent du Soleil.

L'équation de condition, de la méme forme que celle
obtenue pour 1les étoiles, contiendra ainsi wune inconnue

supplémentaire qui représente la correction au demi-diamétre
apparent calculé.

Elle s'écrira :

-S$hi = 15/k sin Az cos & (UTO-UTC) + cos Az A&

-15 sinAzcos ep AX  + cosS aé + Azi ¥ Ad (1)
(i=l,213r4)-
ad est précédé du signe + dans les équations relatives

a l'observation du bord supérieur.

Deux des équations représentent les passages Est du bord
supérieur (BSE) puis inférieur (BIE).

Les deux autres concernent les passages Ouest du bord
inférieur (BIO) puis du bord supérieur (BSO).

Dans ces équations o et § représentent, respecti-
vement, l'ascension droite et la déclinaison du centre
du Soleil, z est la distance zénithale, Az l'azimut compté
du nord vers l'est, < est la latitude de la station.
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Les conditions physiques d'observation du Soleil
étant bien particuliéres il est logiquement impossible
de supposer que la distance zénithale instrumentale ne
varie pas au cours de la séance de mesures. Toutefois,
en tenant compte de la qualité des matériaux utilisés,
et de 1la relative briéveté des séances d'observations
on peut supposer, dquitte & revenir sur ce probléeme, que
1'inconnue Azi est constante. Cette hypothése permet
de réduire a trois le nombre des inconnues.

En effet l'angle a l'astre S varie trés peu au cours
d'une séance d'observation. Les quantités cos Si AS
sont pratiquement égales a une méme constante et donc
inséparables d'une erreur, ANz, dont les coefficients
sont aussi constants.

Si nous posons :
Y = cos SaS+ Az (2),

le systéme des quatre équations (1) se réduit a :

al = -15 sinAzl cos&gax + Y + Ad (BSE)
a2 = -15 sinAz2 cosde ax + Y - Ad (BIE)
b2 = +15 sinAz2 cos¢ax + Y - Ad (BIO)

bl = +15 sinAZl cosep &X + Y + Ad (BSO) (3)

Nous nous trouvons en présence d'un systéme de quatre
équations a trois inconnues qui peut toujours étre résolu
par les moindres carrés. Le faible nombre d'équations,
préjudiciable a une bonne précision des résultats, est
compensé par le fait que la matrice des équations normales
est pratiquement diagonale. Le procédé a l'avantage de
donner, trés rapidement mais avec une grande dispersion,
une idée de la qualité des observations. Ce qui est d'une
aide considérable pour les observateurs.

L'analyse définitive des résultats survient en fin
de campagne et les réductions sont effectudes en cumulant
les observations de plusieures journées, aussi proches
que possible les unes des autres (M.Bougeard, F.Chollet,
F.Laclare, 1983). Ces analyses ont toutefois conduit &
une dispersion moyenne des observations identique & celle
obtenue par la méthode décrite ci-dessus.

La recherche de la constante Az, par un étalonnage
du prisme d'observation, fera 1'objet du deuxiéme chapitre.
On comprendra 1'intérét de cet étalonnage qui associé
aux observations du Soleil, qui donnent Y, permettra
d'obtenir des corrections & la déclinaison du Soleil.
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CHAPITRE IT ETALONNAGE DU PRISME D'OBSERVATION.

MESURE DE LA VARIATION DE Vo EN
FONCTION DE LA LONGUEUR D'ONDE
(Distance focale de l'instrument).
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1 - ETALONNAGE D'UN PRISME D'OBSERVATION.

Introduction.

On a vu au chapitre 1 que dés la mise en service
de 1l'astrolabe de Danjon la qualité des résultats a révélé
les qualités de 1l'instrument et a démontré 1la validité
de la méthode de Gauss.

La méthode, basée sur 1la constance de la distance
zénithale d'observation, nécessite pour un bon rendement
un positionnement précis et stable du prisme vis a vis
de la lunette. Cette stabilité du point de vue instrumental
doit étre assurée, au mieux, pendant le temps que dure
l'observation d'un groupe d'étoiles, soit une heure et
demi a deux heures.

Les recherches poursuivies ont permis d'améliorer
la précision des résultats par augmentation de la stabilité
de la distance zénithale instrumentale. Ainsi en était-
il de l'astrolabe & "pleines pupilles" équipé d'une équerre
optique en CER-VIT, matériau peu sensible aux variations
de température. Néanmoins, il a été noté parfois une
variation (pendant la durée d'observation) de la distance
zénithale par comparaison des variances d'erreurs estimées
(F.Chollet,1979 et 1980).

L'introduction de nouveaux prismes plus compacts
en céramique micro-cristalline, thermiquement plus stable
et travaillant en réflexion, a résolu en grande partie
le probléme de la stabilité de la distance zénithale gréce
a ce choix des matériaux les constituant.

Cependant, ces systémes réflecteurs, comme d'ailleurs
1'équerre optique, présentent l'inconvénient de se
positionner avec quelque difficulté; leur réglage ne peut
étre obtenu aussi aisément que dans le cas du prisme
transparent classique, ou il suffit d'une mesure
d'autocollimation sur 1la face normale a l'axe optique
de la lunette d'observation.

Afin d'y parvenir, le nouveau prisme réflecteur
a été muni de petits prismes supplémentaires dont les
faces sont paralleles a 1l'aréte du prisme d'observation,
et qui sont normalement occultés par le diaphragme d'entrée
de la lunette d'observation. Le réglage d'autocollimation
sur ces prismes supplémentaires est possible dés que 1l'on
retire le diaphragme. Le positionnement correct du prisme
peut &étre rétabli en agissant sur les 3 vis situés a 120°
les unes des autres et autour du ressort central qui se
trouve au dos du prisme principal(note de service-groupe
Astrolabe, 1986).
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En attendant de pouvoir étudier sur le long terme

les résultats de ce dispositif, nous avons mis au point
une méthode de mesure de la distance zénithale
instrumentale, qui englobe cet effet de positionnement,
ou du moins ses variations en utilisant, a la fois un
prisme réflecteur en vitro-céramique, installé a demeure
sur l'instrument, et le prisme transparent classique aisé
a mettre en place et qui se préte bien aux mesures
d'autocollimation.
I1 devenait possible de mesurer les variations de cet
angle, parametre dont on a vu qu'il fixe directement la
distance zénithale intrumentale. L'utilisation du prisme
classique est conservée, non seulement pour sa commodité
d'emploi mais aussi parce que les résultats obtenus ont
montré une excellente corrélation entre les mesures de
distance zénithale instrumentale obtenues par
autocollimation et les résultats déduits de 1'observation
des étoiles (F.Chollet, J.Demarcq et F.Laclare, 1979).

Nous avons, dans ce travail, effectué des recherches
sur ce paramétre qui conditionne la stabilité et le
positionnement précis. De ce fait, nous avons rendu les
constantes instrumentales plus aisées a mesurer (en
particulier dans le cas des observations du Soleil) avec
un net avantage en précision et en rapidité. Comme on
le voit, nous avons utilisé directement la donnée
d'observation en y recherchant 1la présence de cet effet
qui releve de la physique des matériaux.

1.1 Principe de la méthode.

Expérimentalement la méthode est, dans son principe,
identique & celle adoptée par F.Chollet, J.Demarcq et
F.Laclare (1979), mais la réalisation technique est
différente.

L'opération consiste a utiliser en alternance le
prisme transparent classique et le prisme réflecteur
d'observation. La mesure d'autocollimation sur 1les faces

d'entrée du prisme classique, rendue possible par un
traitement multicouches semi-réflechissant, donne
directement la variation de son angle de référence ; cet

angle par ailleurs intervient directement dans 1'équation
fondamentale de réduction des observations du groupe des
étoiles observées, lesquelles fournissent aussi une
détermination de la distance zénithale.

Dans le méme temps, des mesures de l'angle du prisme
étaient intercalées dans les programmes d'observations.
Ainsi, la méthode d'autocollimation préconisée permet
une mesure directe de la distance zénithale.
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Développement.

Nous considérons, dans 1les calculs de réductions
a l'astrolabe, les solutions de la distance zénithale
moyenne sur les groupes d'étoiles :

Ri = - Azpi - aA(rf) - A(c) (i =r, t)
r mis pour transparent
t mis pour réflecteur.

ol Azpi : est la correction a la distance zénithale instru-
mentale qui contient la variation de l'angle
du prisme.
A(rf) : est la correction de la réfraction.
a(c) : est la correction du catalogue utilisé.

Si on utilise, deux prismes différents pour la méme
distance 2zénithale, . on peut observer 1les mémes étoiles
d'un groupe donné. On aura donc deux résultats suivants:

- Azr - A(rf) - A(c) (1),
- azt - &(rf) - &(c) (2).

Br
Rt

Supposons, d'une part gque Azt est connu par un procédé
d'autocollimation et d'autre part que Azr est 1'inconnue
a déterminer.

En intercalant, dans le ©programme d'observation
des étoiles en sorte que, pour un groupe donné, les mesures
soient faites avec 1les deux prismes entre deux nuits
d'observations, on peut exprimer la méme détermination
de la distance zénithale, en premiére approximation.

Pour 1'étude des valeurs brutes de Azr et Azt il
convient de considérer les réductions des mémes étoiles
pour les mémes groupes, observés par le méme observateur,
dans le souci d'une part d'égaliser les erreurs du catalogue
des étoiles : A(c) = A&'(c) par l'emploi des mémes é&toiles
et par des observations trés rapprochées, séparées de
quelques nuits au plus, et d'autre part, partant de la
supposition que les corrections de réfraction étant petites
en raison de la symétrie qui apparait dans la distribution
de la réfraction, de pouvoir admettre que les quantités
A(rf) et &(rf) restent quasiment identiques.

Ainsi la différence des relations (1) et (2) donne
une équation qui permet la connaissance de Azr :

(3) Azr = (Et - Rr) + Azt .




Moyennant la connaissance de Azt, on a donc un moyen
d'étalonner les prismes réflecteurs.

Or nous disposions au CERGA d'un prisme transparent
traité spécialement afin de rendre possible les mesures
de l'angle qui définit z , par autocollimation.

Des études préliminaires (F.Chollet et al., 1979)
montrent qu'il y a une excellente corrélation entre les
distances zénithales déduites de ces mesures par

autocollimation et 1les résultats tirés de 1l'observation
des étoiles.

Nous avons pensé appliquer la méthode décrite plus haut
a l'aide de ce prisme et nous avons procedé a un premier
étalonnage du prisme réflecteur de 120° (z = 30°).

1.2 LES PRISMES - DEFINITIONS DES Azr ET Azt.

1.2.1 Prisme réflecteur - Azr.

.B,A (A = 120° + Er)

Construit par le Laboratoire d'optique de
l'Observatoire de Nice, le prisme réflecteur a été installé
sur 1l'astrolabe de Paris et 1l est opérationnel depuis
janvier 1986.

Ce prisme trés compact, en vitro-céramique possede
un coefficient de dilatation thermique trés faible ; il
permet en outre de travailler avec la méme optique et
le méme micrométre que le prisme classique. Il y a donc
une possibilité de combiner aisément les opérations.

L'utilisation des réflecteurs autorise de grandes
possibilités dans le choix de la valeur de 1l'angle du
prisme comme on a vu au chapitre 1.
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Dans la solution (1) 1l'inconnue Azr = zo - zc contient
dans sa partie vraie, le ©paramétre Er (mis pour E
réflecteur) qui ne pouvait &tre obtenu par des mesures
d'autocollimation.
La distance zénithale vraie s'écrit alors :
zo=A-90° avec A,l'angle du prisme qui est égal 3:A=120°+Er.
Nous avons donc: zo = 30° + Er.

En posant Azr = 30° - zo, on écrit : azr = Er (4).

C'est la constante méme de l'angle du prisme qui apparait
dans cette expression. .

1.2.2 Prisme Transparent - Azt

Mesure directe de la variation de la distance
zénithale par AUTOCOLLIMATION.

(Et = E1)

Figure 2.1 Prisme transparent traité

Les mesures d'autocollimation donnent une valeur
de l'angle Et du prisme (figure 2.1) qui fixe la distance
zénithale. La distance =zénithale ainsi définie est, par
Sa nature, une fonction de la forme et de 1'indice du
solide de référence a 1l'instant de 1'observation. Sa
constitution est un borosilicate présentant les
caractéristiques thermiques suivantes:

-6
- son coefficient de dilatation est de 1l'ordre de 7.10;

-6
- la variation d'indice atteint 2.10 par degré centigrade.
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Ainsi 1le paramétre Et (mis pour E transparent) de
la distance zénithale est une fonction de la température,
a la fois par l'intermédiaire des phénoménes de dilatation
et par les variations de 1l'indice du verre. Cette derniére
variation n'a qu'une faible contribution dans le résultat

ainsi qu'il a été montré par F.Chollet en 1981.

Pour la détermination de Et nous avons utilisé 1la
relation:

z = 30° + LR (B1-B2) (5) (F.Chollet,1981)
A2 v
z étant la distance zénithale instrumentale ; n 1l'indice
du verre et (Bl -B2) une mesure théorique d'autocollimation
(la mesure de la coincidence des images de retour du
faisceau incident) qui traduit concrétement une mesure
micrométrique de la distance entre les images des faisceaux

correspondants.

La relation (5) tient compte de certains paramétres
géométriques et optiques influant sur la valeur de la
distance zénithale et qui représentent les déviations
des angles entre les faces du prisme par rapport a leur
valeur nominale.

Pratiquement, on opere avec le micrométre dont est
muni la lunette d'observation, l'opération comportant
l'observation des images de retour des fils du réticule
apres réflexion sur les faces d'entrées du prisme.

La différence Bl1-B2 est proportionnelle a la lecture
Vp du micrométre, a laquelle on retranche la lecture Vo
de la position neutre du micrométre.

On a : B1-B2 = K Y (Vp - Vo)
est le facteur qui provient du mode d'étalonnage

du tours de vis et des dédoublements angulaires
lors des réflexions,

ou K

V : est la valeur, en seconde de degré, d'un
tour de la vis micrométrique.

On obtient finalement :

A-3Im

AL A

z = 30° + K \Y (Vp - Vo).
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Les constantes propres de 1l'instrument de Paris ont pour
valeurs : n = 1.517, K =4, V = 25".85.

Nous obtenons alors :
z = 30°- 20".201 (Vp - Vo),

en posant AQAzEt = 2z - 30°, on écrit : Azt = AzEt,

avec O,zZEt = -20".201 (Vp - Vo). (6)

Les mesures de Vp et Vo sont exécutées avant et apreés
l'observation proprement dite des passages d'étoiles avec
ce prisme, c'est-a-dire au début et & la fin de chaque
groupe observé. Elles fournissent les valeurs
correspondantes de AzEt, variation de la distance zénithale

physiquement définie par le prisme transparent.

L'application de. la relation (3) dans ce contexe,
fournit la variation de la distance zénithale considérée
comme connue (par 1l'autocollimation) dans la solution
de 1'étalonnage du prisme d'observation pour atteindre
l1'inconnue cherchée.

On a finalement :

Er = Rt - Rr + AzEt (7).

Dans cette relation, Rt, Rr sont les solutions par moindres
carrés, OHzZEL = -20".201(Vp-Vo) est fournie par
autocollimation et Er est 1l'inconnue cherchée, grandeur
physique caractéristique de la distance zénithale.

1.3 OBSERVATIONS ET MESURES.

Pour ce travail, commencé en janvier 1986 (date
de réception du prisme réflecteur), les observations se
sont poursuivies jusqu'a juillet 1986.

Des mesures ont été effectuées avec les deux prismes
(transparent et réflecteur), pour la méme distance zénithale
(30°) & quelques nuits d'intervalles pour les mémes é&toiles
(Tableaux a et b).

Aucun changement n'a été apporté dans les techniques
d'observation et de calcul. Les résultats sont exprimés
dans le systéme FK5 et réduits avec les nouvelles constantes
de l'astronomie adoptées en 1984 sous l'intitulé UAI-1980.

Le Tableau 2.2 donne le détail des résultats obtenus
pour les 22 groupes observés. Dans ce tableau, Vp, Vo,
AzEt, Rt, Rr et Er désignent respectivement :

- la mesure de la position du micrométre en observant
les images de retour des fils du réticule aprés
réflexion sur les faces du prisme,
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- la mesure de la position neutre du micrometre
en observant les images de retour des fils du
réticule apres réflexion sur le miroir placé devant
l'objectif,

- la variation de 1l'angle du prisme transparent,
fournie par autocollimation,

- 1l'inconnue cherchée, grandeur physique caracté-
ristique de 1la distance zénithale du prisme ré-
flecteur d'observation.

1.3.1 Exemples de réductions pour chaque prisme
transparent et réflecteur — (Rt et Rr).

Les Tableaux a et b montrent la description de ré-
ductions pour chaque prisme t et r, effectudes avec les
mémes étoiles observées.

Numéro d'ordre de la réduction
Catalogue de référence
Numéro du groupe
Nom de 1l'observateur
Date de la nuit d'observation
Nom de la station
Coordonnées de la station : latitude moyenne et
longitude conventionelle.
Sur la ligne en téte :
La date: année, mois, jour.
Le numéro du groupe.
Le numéro de l'observateur.
UTO0-UTC(temps universel zéro-temps universel coordonné).
Poids UT (en temps).
UT moyen (temps universel moyen de 1l'observation en
heures et fraction décimale).
UTO-TAI (temps universel zéro déduit des observations-
temps atomique international).
8. UT de référence, ici 24 heures.
9. A, différence entre la latitude du groupe a UT moyen
et la latitude moyenne de Paris en seconde de degré.
10. Poids en_latitude.
11. Rayon (R) = - Az (z étant la distance zénithale) en
seconde de degré.
12. Nombre d'étoiles qui ont pu étre observées.
13. Poids du groupe qui est appliqué au Rayon.

AU WN

~

Précision des observations.

Les poids figurant sur les réductions représentent
le critere de qualité des observations.
Le poids du groupe est calculé a partir de la relation

P =0.1/0% s ol ¢ est l'ecart-type d'une observation.
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Ne 8131

FK 5

aroupe 10
Mangombi

640703

Date e

840703 10

Sigmas corresp

Rang N°FK
* 1 550
2 3641
3 572
4 7ez
5 1521
6 418
7 563
8 531
? 732
10 2508
11 523
12 585
13 3554
14 3627
~ 15 703
16 568
17 603
ie 1515
19 770
20 554
21 573
22 1414
23 1397
24 1440
2 565
246 1572
27 80¢%
28 3733
29 1445
30 758
uTe - H
CHR - H

Reduit le 1986

Tableau a :

Cbs., UTo-uTC
56 0.087&
ondants
Résidu CLT
-0.138 -0.03%
-0.03g =0.021
-0.284 =0,061
=0.239 =0, 026
0.377 0.007
0.140 0.025
0.43% 0.018
0.085 . 0.054
0.026 0.140
-0.147 0.241
-0.24¢ ~1.133
-0.001 a.120
-0.241 0,992
-0.1643 0.10%
0.15¢% -0.2132
-0.083 0.010
0.207 -0.024
0.14¢ —. 191
0.05% «0).. 027
~0.305 0.046
0.013 0.189
0.0%8 -0.247
0.227 0.208
-0.147 0,029
0.012 0.104
0.065 -0.485
0.0000 TRAI-UTC
0.0000 DTC
Juillet @003

S

UTto-TAT

~22,9125

D

al.0bs

4.0629
?.4159
1.9184
4,5790
3.4980
0.2043
?.0643
6.6475
7.76878
7.0021
6.5733
5.7841
2.0205
4.9668
0.6665
2.8e808
4,5975
1.46114

0.0000

16.0

FARI
Fads ,UT UT toy.
3.2 22,972
0.00%0
UT Calculeé v
80756, 1552 5
80E8ee . 45325 1
€1012,0870 1
81134 ,46511 1
81253.6670 1
81340, 5281
81469 .2817 4
815646 .7849 2
81727.7824
B81866.,9827 2
L2026.7667
£2185,9230 4
82452,1041 1
82415.,0076& 5
BR760.4048 2
B2944,027% 2
83104.61%4
83321,5278 4
£4000.3227
€4168.4075 4
84245,7288 :
84361.5342
84499 . 6650 19,
84475.2700 1
84829, 2912 49,2
84564, 2435
23, m H/UTC
0.1 R approché
uT 12 3w

HFOQOMMRLrOOOMNORROOOOO

cooooo0oooQC

Moo ULOoOUVOoOOoOOoUVWOoOOoOVMODODOQ

ogcoooo0o0Q0

u

~

T Ref.
24,00

[}
-
w

[=jelslcisEulalo]

m UT/UTC

O0O0O+OO0OO0CHOOO,OOCOGCH

dAg
0,542

dh

|
o

973
028
. 001
.33

. 741
645
.408
AZ2
547
JLE2
.102
.001
214
203
gaz
.014

714

L
(=Sl

1
O00000000CO000

0.045
=0.195
-0.245

0.51¢&
=-0.172
-0.307
-0,293

0.0e7

0.0027

Exemple de réduction pour le prisme réflecteur.

Latitude 48
Longitude I ©)
Fde, € Rayon Nb .
1.7 16,117
0.0&2 0.040

SinZ CosZ

-0, 33317 0,94287
0.95112 0.30683
=0, 86566 -0. 50064
0.8128%9 0.5824% -
0.97172 -0.23613
~-D.49261 -0.86625
-0:925083 -0.20F70
=0, 21178 0.410&8
0.8300¢& ~-0.55768
0.58386 =0:81185
-0.7%602 =0, 80527
~0.99995 -0.00974
D.90824 -0.41846
0.%7058 -0.24079
0.40319 -0,21511
-0.9%0%4 -0.13428
0.469938 0.71475
0.7500s ~0.66137
<0, 99992 0.00775
-0.97818 -0, 20778
-0.86825 0.4%96132
-0, 70203 -0.71215
-0.56634% 0.82417
0.72516 0.477%0
0.46%1¢4 0,.88212
0.92312 0.38451

Ne

FK

Sroupe
Hanagombi

€.5000

21.0453

Fds . Gr

2.4

0.206

Refr

-0.547
-0.544
-0.541
=0 539
-0.53¢6
-0.533
=0, 531
=0 528
=0 528
=0.521
-0.518
-0.514
-0.3508
-0.504
~0.501
-0.4%946
-0.492
-0.487

-0.471
-0.448
-0.466
-0.463
-0.460
-0.454
-0.452
=0.44%

81321
5
10

FARIS
460703
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Ne 8133

FK 5

Graupe2 10
Marngombi

850704

Data (4N Obs.

84070% 10 58

Sigmas corvespondants

Rang N°FK Résidu
1 550 0.0%0
2 3441 0.408
3 572 0.182
4 782 -0.048
] 1521 0.193
6 .. 418 -0.348
7 563  -0.204
8 531 = 0.244
9 732 0.315
10 _. 3508 -0.148
11 593 -0.5%500
12 555 -0.100
13 .3594 -0.431
14 _ 3427 0.210
15 _ 703 -0.024
16 548 -0.070
17 - 803 0.020
18 1515 0.214
19 770
Z0 554
21 . 573 -0.317
22 1414 . 0.218
23 1397 0.240
24 1440 0.408
25 565 ~ 0.101
26 1572 -0.459
27 809 . -0.141
28 3733 -0.212
29 14465
30 759

uTte - H 0.0000
"CHR - H 0.0000

Réduit le 1986

FARILS
uto-uTte Fds WT UT Moy. uUto-TAIL UT Raf, A3
0.0771 1.6 22,907 -22,9230 24,00 a.719
T 0.0072

CLI UT Caleuls Val.Obs A G Cts, dh
-0.035 8052%.6927 4.4370% 2.5 8] -0.552
-0.021 80641.9552 22,0004% 0.0 0 0.412
-0.0461 80777.9284% 17.4720 0.0 0 0.358
-0.0246 808%94.8%40 16.8747 0.0 o] -0.292
0.007 81015.13874 15.244% 0.0 0 0.594
0.025 - 81127.8799 7.3774 2.0 1 0.174
0.013 81234.9411 54.7853 0.0 0 ~-0,189
0.054 ' 81332.5108 32,3424 0.0 0. -0.247
0.140 814%0.0267 10.1248 2.5 0 0.915
0.241 3 81428.4402 28, 5444 0.0 1 0.540
-0.133 81792.74685 12.54677 0.0 Q -0.233
0.120 81951.5148 51.3493 0.0 8] -0.308
0.552 82214.5121 14,4591 0.0 (o] 0.086
0.109 82377.5289 57,5732 1.0 -0 0.4614
-0.213 82520.4801 21,0240 . 0.0 1 0.737
0.010 82709.64048 29.4712 0.0 .0 -0.,187
-0.024 82844.57561 46.5604 0.0 o - -0.325
-0.1%1 83083.5743 43.7314 1.5 o] a.870
-0.077 -B37565.9195 55,7800 g.a o -0, 537
0.064 83934 .0449 53.8484 0.0 [a] 0.15%
0.1389 84011.5373 11.3974 1:9 o] -0.302
-0.247 84127.8038 . 7.4091 0.0 0 0.973
0.208 842466.3732 26.2672 " 0.0 o -0.450°
0.029 84437 .3337 17.2399 0.0 0 -0.770
0.104 84590,2212 50,1411 0.0 o] -0.860
-0.485 84728.7103 8.7250 0.0 g -0.2468
TAI-UTC 23. m H/UTC 0.0000 m UT/UTC 0.0027

R appraché "1.0

DTC 0.1

Juillet 9 a UT 13 h Lm

Tableau b : Exemple de réduction pour le prisme transparent.

Latitude 48 50 3.5000
Longitude - 0 9 21.0453
s.2 Rayon Mb . % Fds.nor
0.8 1.011t 25 1.1
.099 0.058 0.299%5
SinZ CosZ Rafr
-0.33327 0.24283 -0.944%
0.95110 0.30888 -0.%940
-0.8657% - =0.500%? -0.937
0.81288 . 0.58243 -0.934%
0.927175 -0.23401 -0.931
-0.49999 ' -0.84405 -0.928
-0.95087 -0.30958 -0.9235
-0.91174 0.41071L -0.923
0.83014 -0.55752 -0.719
0.58413 -0.811484% -0.915
-0.72614%4 -0.450511 -0.911
-0.92995 -0.00945 - —0.907
0.20830 -0.41832 -0.%00
0.97041 -0.24047 -0.895
0.40355 -0.91491 -0.8922
-0.920948 -0.13418 -0.887
0.69923% 0.71474 -0.883
0.75021 -0.845120 -0.877 .
-0.929992 0.007393 -0.840
-0.?7820 -0.20757 -0.355
-0.34824 0.49415 -0.853
-0.70221 -0.71197 -0.850
-0.56437 0.82415 _ -0.3847 .
0.73514 0.467790 -0.842
0.446220 0.88309 . -0.8338
0.922311 .- 0.38455 -0.835
No - 8133
FK 5
Group2 10
Mangombi
FARIS

8460704
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1.4 RESULTATS.

A partir du moment ou le prisme réflecteur a été
installé & 1l'astrolabe simultanément au prisme transparent
une vingtaine de paires de groupe d'étoiles ont été observée
(janvier—-juillet,1986), toutes ces observations et les
mesures retenues pour cette étude ayant été faites par
le méme observateur.

La droite de régression calculée géométriquement
entre Rt et AzEt (figure 2.3) et par les moindres carrés
a pour équation :

Rt = 1.03%X0.03 AzEt - 0.44 +0.05.

La pente de la droite de régression pratiquement é&gale
a 1l'unité, prouve une excellente corrélation entre Rt
et QAzEt. Il était donc possible d'évaluer Er ,avec une
meilleure approximation.

La solution Er (assortie de son écart-type)
correspondant aux mesures, apreés élimination des 5& et
9¢ résidus, supérieurs a 2.57& (Tableau 2.2, résultats
soulignés) donne :

Er = — 15".560%X£ 0.016. (1'écart-type d'une mesure
étant de 0".07)

C'est 1la constante instrumentale issue de 1'angle
du prisme qui définit la distance zénithale d'observation
pour le prisme réflecteur de 120° (distance =zénithale
z = 30°), actuellement en usage sur le nouvel instrument
de Paris.

On notera d'abord la bonne précision obtenue & partir
d'un petit nombre de mesures (22x2). C'est un gage de
la validité de la méthode et cela indique que, en quelques
mois, l'angle du prisme est resté, a 0".02 preés, tout
a fait stable. En second lieu, on remarque, la constance
des résultats obtenus lorsque, en fin de campagne, nous
avons pu obtenir des couples dont les groupes n'étaient
séparés que d'un jour ; ainsi les dix derniéres observations
sont comprises dans une bande de 0".l1l environ.

La détermination de cette valeur permet une meilleure
connaissance de la distance zénithale d'observation de
chaque étoile.

En ce qui concerne les observations du Soleil, cette
mesure permettra de déterminer des valeurs de la correction

a la déclinaison du Soleil affranchies des erreurs dues
a la distance zénithale.

Ces résultats semblent confirmés par les observations
du Soleil, en cours d'analyse, effectuédes parallélement
avec le méme instrument (F.Chollet, 1986).
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Date ANz Et=-20,201(VP -Vo ) n° date n° AR ~Er

pa— —

-- Gr Rt Rr
1986 Vlp Vo AzZEtL Rt 1986 Rr R -R  AR-AzEt

02 7 0.0085 -0.0120 -0.414 5 8030 +0.531 02 13 8035 15.591 15.060 15.474
02 7 0.0085 -0.0120 -0.414 6 8031 +0.795 02 13 8036 15.756 14.961 15.375
02 7 0.0085 -0.0120 -0.414 7 8032 +0.419 02 13 8037 15.514 15.095 15.503
02 25 -0.0200 -0.0150 +0.101 6 8051 +0.540 03 6 8060 16.117 15.577 15.476

02 25 -0.0210 -0.0160 +0.101 7 8052 +0.617 03 6 8061 15.941 15.324 15.123

03 12 0.0600 0.0168 -0.883 6 8068 +1.378 03 21 8077 16.054 14.676 15.559
04 1 0.0490 0.0070 -0.848 7 8081 +0.952 03 21 8078 15.749 14.797 15.645
04 29 0.0506 0.0210 -0.598 7 8085 +1.163 05 5 8089 16.032 14.869 15.467

04 29 0.0463 0.0192 -0.547 8 8086 +1.055 05 26 8098 15.822 14.767 15.314

05 29 0.0367 0.0128 -0.485 10 8101 +0.945 05 26 8100 16.088 15.143 15.628
06 20 0.0690 0.0333 -0.722 11 8111 +1.108 06 16 8108 15.927 14.819 15.541
06 20 0.0863 0.0450 -0.834 9 8109 +1.492 06 16 8107 16.227 14.735 15.569
06 25 0.0890 0.0401 -0.987 9 8114 +1.626 06 24 8112 16.229 14.603 15.590
06 25 0.0850 0.0400 -0.909 10 8115 +1.445 06 24 8113 16.183 14.738 15.647
06 28 0.1140 0.0492 -1.309 9 8122 +1.795 06 27 8119 16.064 14.269 15.578
06 28 0.0858 0.0443 -0.838 10 8123 +1.245 06 27 8120 16.006 14.761 15.599
06 28 0.0824 0.0390 -0.877 11 8124 +1.381 06 27 8121 16.106 14.725 15.602
07 1 0.0916 0.0444 -0.953 9 8528 +1.324 06 29 8125 15.968 14.644 15.597
07 1 0.0998 0.0417 -1.175 10 8128 +1.535 06 29 8126 15.960 14.425 15.600
07 1 0.1040 0.0390 -1.313 11 8129 +1.669 06 29 8127 15.912 14.243 15.556
07 4 0.0653 0.0412 -0.487 10 8133 +1.011 07 3 8131 16.117 15.106 15.593

07 4 0.0823 0.0400 -0.855 11 8134 +1.295 07 3 8132 16.035 14.740 15.595

Tableau 2.2 - Observations et résultats.
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2 - ETALONNAGE DE LA DISTANCE FOCALE DE L'INSTRUMENT.

Dans la poursuite de 1la recherche des effets
systématiques qui entachent les résultats d'observations,
nous avons tenté, par une série de mesures de vérifier
un effet pertubateur 1ié & 1'instrument (micrométre),
a l'observateur (oeil) et aux propriétés physiques des
étoiles (couleur-magnitude).

Pour cela nous avons réalisé des mesures avec le
miroir d'autocollimation pour déterminer la distance focale
de 1l'objectif de 1l'astrolabe, en interposant des filtres
de couleurs différentes et de longueurs d'ondes respectives:
503.5 nm , 538 nm , 606 nm , entre l'oculaire et 1l'oeil
de 1l'observateur. Et ceci afin d'en déduire 1la variation
de la position du micrométre en fonction de la longueur
d'onde et de la température, effet qui 1lui aussi change
la distance zénithale.

En effet, la mesure de 1l'heure de passage d'une
étoile est effectuée par un observateur qui réalise
visuellement la coincidence entre deux images 1l'une directe,
l'autre obtenue par réflexion sur 1le bain de mercure.
Or la rétine de 1'oeil humain est un récepteur double
doté de cbnes et de batonnets dont les courbes de réponse
different selon 1les longueurs d'ondes recues et selon
l1'éclairement ambiant.

Une partie fondamentale de 1l'astrolabe de Danjon
est constituée par le micrometre impersonnel de Wollaston
qui permet de compenser le mouvement en hauteur (donc
les variations de la distance zénithale) des images pendant
l'observation. Le Wollaston est donc entrainé par une
vis micrométrique et la position du plan focal n'est pas
fixe dans 1l'instrument. Comme on ne peut maintenir la
lecture zéro de la vis micrométrique quand le plan de
symétrie du Wollaston est confondu avec le plan focal,
la distance zénithale observée dépend (entre autres mesures
auxiliaires) de la position du micrométre pour le
dédoublement nul; celui-ci correspond a la distance
zénithale d'observation lorsque les deux images coincident
dans le plan focal.

Nous avons réalisé une centaine de mesures
d'autocollimation sur le miroir pour les trois longueurs
d'ondes variant de 503.5 a 606 nm, a la suite de quoi
nous avons tracé la courbe Vo(\) représentant les variations
de la longueur focale.
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2.1 Variation de Vo en fonction de la température.

Sur la figure 2.4, les courbes Vo(t°) représentent
les résultats de nos mesures pour chaque longueur d'onde
et ceci en fonction de la température relevée simultanément.
Vo est mesuré en fractions de tour de la vis micrométrique
du Wollaston.

On peut aisément constater que les résultats (fig.2.4)
fournissent une représentation qui laisse prévoir
l'existence d'un effet de température ; la variation de
Vo en fonction de 1la température, couvre une bande de
l'ordre de 0.004 tour de vis pour 1les trois longueurs
d'ondes considérées.

On remarque (fig.2.4) que les observations des
longueurs d'ondes 538 nm et 606 nm fournissent des résultats
plus homogénes ; la largeur totale de la bande couverte

est en effet de 1l'ordre de 0.005 et 0.010 tour de vis,
lorsque l'on passe de 503.5 nm a 606 nm.

Cependant 1les observations de ,\ = 503.5 nm paraissent
aberrantes au vu de leurs dispersions ; ceci pourrait
s'expliquer par 1la difficulté d'observer avec ce filtre
trés faible. Toutefois 1les variations de Vo pour cette
longueur d'onde gardent la méme allure que dans les autres
cas et présentent, en particulier, le méme minimum vers

T = 5°.

On remarquera que dans tous 1les cas, les effets
ne sont pas négligeables puisque une variation de 1° dans
la température introduit une variation de 0t.0004 (soit
0"0l1 environ) du Vo.

Cette valeur met en évidence d'une maniére nette
l'existence de ces variations qui sont a craindre dans
une certaine mesure.

2.2 Variation de Vo en fonction de la longueur d'onde.

En ce qui concerne les variations de distance focale
en fonction de la longueur d'onde, et les éléments pouvant
intervenir dans cette analyse faisant défaut, on a porté
sur la figure (2.5) les variations de 1la distance focale
en fonction de la longueur d'onde, pour plusieures classes

de température. Les pentes des droites de régression
calculées sont positives entre les longueurs d'ondes:
503.5 nm et 538 nm (petites 1longueurs d'ondes) et
deviennent négatives lorsque la longueur d'onde croit.
Ceci confirme, sur 1l'instrument de Paris, les travaux

d'Andrei menés au Brésil en 1982 et portant sur une
vingtaine de filtres de longueurs d'ondes allant de 440
a 990 nm.
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En observant l'allure générale des courbes (flg 2.4)
on constate qu'a mesure que la longueur focale varie avec
la longueur d'onde, la hauteur d'observation varie egalement
dans le méme sens. C'est une indication valable qui met
en évidence un sens de la variation de cet effet.

Ici aussi, la relation Vo(x ), étant connue, sachant
qu'a un tour de la vis micrométrique, correspondent 20".85
en distance zénithale, une variation maximale de 0t006
donne une variation de 0"1l5 en distance zénithale.

On sait que des effets de couleur existent dans
les catalogues astrolabes, comme dans tout catalogue.
Une part de ces effets provient, on le sait, de problemes
liés a 1la réfraction atmosphérique (R.C.Stone, 1984).

Dans le cas de 1! astrolabe, nous avons mis en évidence,
sans pouvoir encore le préciser de facon utile, un effet
de couleur 1ié aux variations de la focale et peut &tre
méme des caractéristiques du micrométre. C'est un effet
qui existe pour tout instrument d'astrométrie.

Dans le cas de 1l'astrolabe, si 1l'on se contente
d'une précision de l'ordre de 0"2 ou 0"3, ces variations
peuvent étre négligées. Si au contraire on veut tirer
les meilleurs résultats possibles de cet instrument, alors
ces variations doivent étre prises en compte.

En ce sens notré travail confirme 1les résultats
du Brésil (A.H.Andrei, 1982) et suggére de persévérer
dans 1'étude et 1'élimination de ces effets.
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CHAPITRE 1III : TERMES GEOPHYSIQUES (MAREES TERRESTRES
ET OCEANIQUES).
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En guise d'introduction aux corrections de marées
terrestres et océaniques, a considérer pour tout instrument
prenant la verticale pour référence, nous rappelons d'abord
les termes correctifs pris en compte dans les réductions
des observations a l'astrolabe.

En dehors de 1la variation des plans fondamentaux
(précession et nutation), nous avons vu que §h englobe
une somme de termes dont les causes principales influent
sur les coordonnées des étoiles par 1l'intermédiaire des
corrections aux distances zénithales des astres, distances
zénithales que l'on mesure avec l'astrolabe, & savoir:

- La réfraction astronomique.
- Le déplacement du foyer de l'appareil.
- Les courbures du paralléle et de l'almucantarat.

Notons que pour 1la réfraction astronomique, des é&tudes
concourant a la meilleure précision dans le calcul des
corrections de réfraction a différentes distances
zénithales, sont en cours au sein du groupe astrolabes
de 1l'Observatoire de Paris.

En ce qui concerne, le déplacement du foyer, nous avons
vu dans le chapitre 2 qu'il est indispensable de pour-
suivre cette étude, en vue d'une prise en compte de ces
effets.

1 - CORRECTIONS DE MAREES TERRESTRES ET OCEANIQUES.

1.1 Les causes principales.

De par son principe qu'on a vu au chapitre 1,
l'astrolabe se réfeéere a 1la verticale du lieu pour les
déterminations de AT et A4 en mettant en application la
méthode d'observation des hauteurs égales. La quantité
A¢en particulier est déterminée en rapportant la direction
de la verticale matérialisée par le bain de mercure, aux
directions observées d'une série d'étoiles fondamentales.

Le pdle terrestre n'est pas fixe et la latitude,

qui représente sa hauteur au-dessus de 1'horizon, varie
nécessairement quand le pdle change de position. Elle
fluctue aussi en raison des variations de 1la verticale
perpendiculaire au plan horizontal.
Le phénoméne principal d'origine polaire dans la variation
de la latitude présente un terme annuel que 1l'on attribue
a des causes météorologiques et un déplacement dont la
période atteint 427 jours (période de Chandler) qui cor-
respond a 1l'altération de 1la période d'Euler, laquelle
pour une Terre rigide correspondrait & une polholie de
305 jours.
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Il est donc important, pour étudier le mouvement

du pdle, d'affranchir 1les observations de 1l'instrument
de toutes les causes d'erreurs affectant 1la verticale
du 1lieu d'observation. Pour cela, elles doivent é&tre
corrigées des perturbations connues (dues a la forme,

au mouvement de la Terre et & l'environnement de la
station).

En prenant en compte un certain nombre d'effets
négligés dans les premiéres analyses, les observations
astronomiques atteindront une meilleure précision permettant
de départager certains modeles théoriques de représentation
de la Terre.

Il existe actuellement des modeles opérationnels
des effets géophysiques. L'un entre eux, directement 1ié
aux déformations de marées, nous intéressera
particuliérement ici puisqu'il permet de corriger les
observations astronomiques d'effets du méme ordre de
grandeur que certains de ceux étudiés au chapitre 2. Il
s'agit des déviations de la verticale résultant de la
somme de 1l'effet du potentiel générateur des marées
terrestres et de 1l'effet des déformations résultantes
dues a 1'élasticité de la Terre.

Le potentiel luni-solaire de marées, qui est
globalement responsable de la précession-nutation
(N.Capitaine, 1982) produit, en chaque lieu, une déviation
angulaire périodique de 1la verticale et des variations
périodiques de l'intensité de la pesanteur.

La Terre n'étant pas rigide, ce phénoméne produit

des déformations, appelées déformations de marées
terrestres, ainsi que des modifications de 1la surface
de niveau des mers, appelées marées océaniques.
Par rapport a celles qui existeraient si la Terre é&tait
rigide, elles modifient d'environ 20% 1les déviations de
la verticale et les variations de 1l'intensité de 1la
pesanteur.

Dans ce chapitre, nous allons reprendre 1'étude
comparative entreprise depuis l'introduction de la technique
de radio-interférométrie connectée (CERI) au service de
l'astronomie (mise en oeuvre a Green Bank, station de
1'US Naval Observatory). Cette technique a fourni
régulierement des données portant & la fois sur UTO0-UTC
et sur les variations de la latitude. Ces quantités sont
précisement les mémes que celles obtenues par l'astronomie
classique a l'astrolabe.
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Dans les études antérieurement mendes, les résultats
directement issus de l'astrolabe de Paris et ceux obtenus
a Green Bank par la technique CERI avaient été étudiés,
dans le cadre des objectifs de la campagne internationale
MERIT (Monitoring of Earth Rotation and Intercomparison
of the Techniques). Cette campagne avait pour objet 1la
comparaison des différentes techniques de détermination
des parametres de la rotation terrestre. :

L'ensemble des études ainsi réalisées peut é&tre
résumé par les <constations suivantes (F.Chollet et
S.Débarbat 1980, S.Débarbat 1982, F.Chollet et S.Débarbat
1983, S.Débarbat et J.C.Hascoét 1983) :

1- La similitude des quantités mesurées par la voie radio-
astronomique avec les éléments mesurés A& l'astrolabe est
un facteur favorable a 1l'analyse et a la comparaison de
ces éléments.

2- La "Short Campaign de 1980" (campagne préliminaire
de trois mois) avait mis en évidence que seule la technique
CERI était en mesure de fournir les données permettant
d'obtenir ces éléments dans les mémes délais que
l'astronomie classique .

3- En 1l'absence d'une autre station de méme type, les
comparaisons effectuées par 1'intermédiaire de l'astrolabe
permettaient de tester rapidement cette technique CERI.

4- Sur la période de 3.5 années d'analyse de la campagne
principale, et en ce qui concerne la différence dans la
précision, le facteur 3 qui ressortait - pour la latitude
- des comparaisons effectuées en 1980 (sur une période
de 3 mois) s'est trouvé confirmé par le BIH : en 1982,
celui-ci a attribué le poids 120 a Green Bank et le poids
49 a l'astrolabe de Paris.

Mon objectif, pour le programme de recherche
poursuivi, a été de m'appuyer sur les analyses antérieures
des variations de la latitude mais en prenant en compte,
notament, les effets des marées terrestres et océaniques
qui Jjusqu'ici, n'avaient pas été considérés dans ce type
d'étude. Ce travail devait me permettre d'apprécier
1'importance de ces termes géophysiques pour les
observations a l'astrolabe.

Par ailleurs les études antérieures é&taient basées
sur les réductions effectuées avec les constantes
astronomiques UAI 1964, alors qu'en 1980, 1'Union
Astronomique Internationale recommandait un nouveau jeu
de constantes astronomiques de meilleure précision.
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I1 s'agissait donc, d'une part de corriger les valeurs
individuelles brutes de la station astrolabe des effets
des marées et, d'autre part d'appliquer aux données de
Paris et de Green Bank la correction de nutation dans
l'espace (passage de 1l'ancienne théorie de Woolard 1963
a la nouvelle théorie de Wahr 1979) conformément aux
recommandations de 1'UAI (UAI 1980) et a 1la procédure
du BIH qui l'utilise dans la synthése de ses données.

1.2 Equations : Rotation de la terre.

La connaissance précise de la rotation de la Terre
(dans un systéme de référence choisi) est fondamentale
pour fixer son orientation dans 1'espace lors de
l'utilisation de toute observation céleste rapportée au
sod.

I1 existe un systéme particulier appelé le systeéme
CIO-BIH (systeme BIH 1968) et défini pour 1'orientation
comme suit : (figure 3.1)

- Axe Gz dirigé vers le pdle CIO (Conventional International
Origine) dont l'origine a été fixée par 1'étude des séries
de mesures de latitude effectuées par les cing stations
du Service International des Latitudes (SIL).

- Plan XGz méridien origine définie par le Bureau Inter-
national de 1'Heure (BIH, publication des coordonnées
du pbdle et des valeurs UT1-UTC).

~N
~Ni

P, pGle origine (cro)
-
i <1k
N6le instantané
Y
centre des masse
de la terre G 57
]
X vy équinoxe vrai

origine des longitute
(BIH)

Figure 3.1
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Dans ce systeme, la définition de 1l'axe des 2z est
sans ambiguité. En effet 1l'axe de rotation terrestre n'est
ni fixe dans 1l'espace, ni fixe par rapport & la Terre.
Aussi pour 1'étude de cette direction privilégide, il
est traditionnel (N.Capitaine, 1984) d'utiliser une
représentation a 5 paramétres :

- Deux paramétres fixant 1l'orientation dans 1'espace :
précession et nutation luni-solaire.

- Deux parametres fixant 1l'orientation par rapport a la
Terre : coordonnées du pdle (x,y).

- Un parametre fixant la position angulaire autour de
l'axe de rotation : UTl1l qui est proportionnel & la rotation
sidérale de la Terre; celle-ci tourne autour de son axe
de rotation en 1 jour sidéral, cet axe étant incliné de
23°27' par rapport a l'axe de 1l'écliptique.

Les quantités x, y et UTl sont les paramétres de

la rotation terrestre (PTR). Les méthodes astrométrigques
mises en oeuvre pour la détermination de ces paramétres
sont basées, comme on 1l'a vu au chapitre 1, sur les

déterminations de temps universel UT0-UTC et les variations
de latitude

Soit i un observatoire terrestre dont les coordonnées,
rapportées au pdle origine fixe Po sont $oi et Aoi et
dont les coordonnées instantanées & l'instant t rapportées
au pdle vrai P sont $i et M. Comme P reste proche de
Po, P peut étre confondu avec sa projection sur le plan
tangent a la sphére céleste Po.

Dans ce plan, le systéme d'axes choisi pour 1'étude
de P est caractérisé par Po tangent au méridien origine.

Soit x, y les coordonnées du pdle a l'instant t:

- Une observation de latitude &i se traduit par 1'équation
suivante :
xcosAi + ysinki =d¢ol - Pi.

- Une observation de temps fournit UTOi-UTC, a la date
t, lequel est 1lié a UT1-UTC (rapporté & 1l'axe instantané
de rotation) & cette méme date par :

tgd oi(-xsinhoi + ycoskoi) + UT1L-UTC = UT0i-UTC.

UT0i est une valeur approchée du Temps Universel
calculée (pour cet observatoire i) & partir des observations
de cet observatoire et de ses coordonnées approchéesdgoi
et Aoi.
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Le terme UTC qui intervient de part et d'autre de
1'équation est le Temps Universel Coordonné déduit du
Temps Atomique International (TAI) et qui se définit par:

TAI - UTC = un nombre entier de secondes,
lUTl - UTCIQ 0.9 secondes.

Pour rappel le TAI a pour unité d'échelle la seconde
qui est définie comme suit : "La seconde est la durée
de 9192631770 périodes de 1la radiation correspondant a
la transition entre les deux niveaux hyperfins de 1'état
fondamental de 1l'atome de césium 133".

I1 est bien connu (N.Capitaine, 1984) que les compo-
santes des parametres de la rotation terrestre sont
influencées par le fait que la Terre est composée d'un
noyau fluide et d'une enveloppe élastique recouverte en
partie par les océans et entourée d'atmosphére.

L'étude générale de la rotation de la Terre et la
théorie statique des marées ont montré (P.Melchior, 1978
et N.Capitaine,1984) aussi bien 1l'existence des petites
variations périodiques de la verticale que des petits
déplacements périodiques du pdle dus a 1l1l'influence de
l'attraction luni-solaire.

Ces phénoménes sont modifiés par les déformations
du globe dues a l'influence méme des forces pertubatrices
en cause et il faut en tenir compte dans les calculs pour
obtenir des résultats comparables aux observations.



_59_.

1.3 — DETERMINATIONS DES QUANTITES (UT0-UTC) ET A¢>
— METHODES.

1.3.1 Station astrolabe : Astronomie optique.

Parmis les diverses méthodes géométriques de détermi-

nation de UTO-UTC et A¢ , la méthode d'observation des
hauteurs égales est celle que met en oeuvre l'astrolabe
(§,chap.1l).

Rappelons encore une fois la relation fondamentale
représentant une observation:

%h = 15sinAzcos ¢ (d(UT0-UTC)/k) + cosAzdé + dz
-15sinAzcos ¢ (dA + dx ) + cosSdé§ .

Dans cette relation, d& , d(UT0-UTC) sont les parametres
qui représentent 1l'effet de 1la rotation de la Terre sur
les coodonnées instantanées de 1la station d'observation.
En faisant apparaitre les quantités x, y, UTl, on a :

Il

d¢o + (xcosA + ysinh ),

d&
(UT1-UTC) - tge¢ (xsinA - ycosk).

UTO-UTC

1.3.2 Station CERI : Radioastronomie

I1 existe actuellement d'autres méthodes tant
dynamiques que géométriques de détermination des paramétres
de la rotation de la Terre (x,y et UTl). Parmi les méthodes
dynamiques mentionnons les mesures laser et Doppler sur
satellites artificiels et laser sur la Lune.

L'interférométrie sur radiosources, et  notament
la Connected Element Radio Interferometry (CERI) présente
l'avantage de fournir avec une treés grande régularité,
et strictement, les mémes éléments de base que les stations
classiques de l'astrométrie optique. Ces techniques modernes
d'interférométrie permettent d'obtenir une meilleure
précision et une résolution temporelle plus fine de ces
parametres ; a noter qu'elles utilisent des méthodes de
lissage fort des données brutes.

Rappelons que (B.Guinot, 1984) dans cette technique,
les signaux émis par une source unique sont regus en deux
stations distinctes. A la sortie de chacun des deux
récepteurs, ces signaux sont ramenés a des fréquences
plus faibles grdce a un oscillateur local puis sont transmis
par cédble ou par radio & un centre ou ils sont ajoutés
ou corrélés. Le terme de "frange" est employé pour parler
du signal obtenu a la sortie de 1l'interférométre par
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analogie avec le domaine optique. Le vecteur joignant
les deux extrémités de l'interférométre s'appelle 1la ligne
de base(b). La différence de temps entre les instants
d'arrivée du méme plan d'onde aux deux termes de la ligne
de base s'appelle le temps de retard (Tg).

Pour une source situde & 1'infini et repérée par
le vecteur l'examen de 1la figure 3.2 donne le retard
Tg ou retard géométrique qui constitue avec la fréquence
f les données observables.

Figure 3.2
3 At
- As L
1‘9 T C=vitesse de propagation
T B3 . f
i le signe - est conventionnel pour

indiquer un retard.

Notons au passage que la méthode de VLBI repose
sur les mémes principes de base que ceux du CERI. Sa
spécifité tient au fait que la ligne de base mise en oeuvre
est trop longue pour permettre une corrélation directe
des trains d'ondes, au contraire de 1la technique CERI.

On trouvera la formulation compléte (B.Guinot, 1984
et Rapport annuel BIH D-67 pour 1979) permettant d'obtenir
les inconnues, en fonction des données d'observation,
en Annexe 1. Rappelons seulement ici la forme des équations:

UT1 t + (usin)t - vcoskt)th:t,

ucos)p + vsinkp.

Il

P

Dans ces équations t est considéré comme une valeur observée
de UTO0-UTC; u et v sont les coordonnées du pble, les
Oobservations étant effectuées en un lieu dont 1les
coordonnées sont )\t et t pour le temps, )p pour la latitude
dont la variation est représentée par p.
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1.4 - DONNEES DE BASE.

1.4.1 Données - Astrolabe de Paris.

Les mesures utilisées dans ce travail, - sont les
déterminations des variations de latitude A¢ et de temps
UT0-UTC observés a l'astrolabe de 1'Observatoire de Paris
sur une période de 3.5 années (de 1979.5 a 1983.0) soit
590 valeurs de chaque sorte. Chacune des valeurs provient
de 1l'observation d'un groupe d'environ 28 étoiles d'une
durée de 1.5 heures, les réductions ayant été effectudes
en utilisant le catalogue FK4 et les constantes
fondamentales du systéme adopté par 1'UAI en 1964. Les
données sont des mesures individuelles brutes, fournies
sous forme d'un tableau du type de ceux que nous avons
présenté au chapitre 2 (Tableaux a et b) (Observations
: 1979-1980, Chollet et Débarbat, 1981 ; Observations
1981 : Chollet et al, 1982 ; Observations 1982 : Chollet
et al, 1984).

1.4.2 Données — CERI de Green Bank.

Nous avons puisé les valeurs reprises par le BIH
dans ses rapports annuels pour les années (de la période
considérée) 1979, 1980, 1981 et 1982 soit 373 valeurs
de A et UTO-UTC, lissées de 3 en 3 jours (McCarty et
al, 1980, 1981, 1982 et 1983).

Pour les obtenir, ces auteurs ont utilisé le catalogue
de 36 radiosources de Wade et Johnston (1977) en effectuant
les réductions dans le systéme UAI 1964 pour les valeurs
de la précession et de la nutation. Ils ont aussi introduit
les corrections dues a 1'ionosphere, aux erreurs
instrumentales et aux effets relativistes.

L'interférométre wutilisé est de 35 km de base et de
coordonnées conventionnelles At = 8h 19m 20s, &t = 44°
12' 36" et A\p = - 4h 3m 42s.

1.4.3 Données - BIH.

Ces données, au nombre de 261, prises sur la période
considérée, sont présentées sous la forme des coordonnées
du pbéle x,y lissées fortement de 5 en 5 Jjours (BIH avec
les nouvelles constantes astronomiques), en secondes de
degré. Elles résultent d'une solution déterminée au BIH,
basée sur les mesures de latitude instantanée et de temps
universel UTC, effectuées a partir d'environ 80 instruments.
Ces valeurs sont calculées d'aprés les nouvelles constantes
astronomiques fondamentales (UAI 1980).
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1.5 - TERMES CORRECTIFS.

1.5.1 Corrections de marées terrestres : Astrolabe

La théorie statique des marées montre (N.Capitaine,
1984 et P.Melchior, 1978) que la direction de la verticale
varie sous 1l'influence de 1l'attraction 1luni-solaire. La
force de marées terrestres est un phénoméne différentiel,
c'est la différence entre la force d'attraction luni-solaire
en un point de la Terre et celle exercée en son centre
de masse. Cette force provoque des pertubations locales
dont les amplitudes sont modifiées par les déformations
élastiques de la Terre, qui sont entre autres des déviations
périodiques de la verticale (vecteur somme de la force
d'attraction terrestre, de la force centrifuge de 1la
rotation et de la force de marées luni-solaire variant
avec la position de la Lune et du Soleil par rapport au
lieu considéré sur la Terre).

Les formules utilisées pour le calcul de la correction
sont celles développées par N.Capitaine (Thése,1982 et
cours DEA,1984) et que nous rappelons ci-apres.

A partir de 1l'expression du potentiel générateur

des marées :
W2 = G (m‘/2)(a /r‘)(3cosz—l), (1)

ol G est la constante de la gravitation, mg la masse de
la Lune, a le rayon terrestre, r, le rayon vecteur de la
Lune et 2z la distance 2zénithale, et en introduisant 1la
relation fondamentale du triangle de position:

cos z = sin ¢ siné + COs¢>cos$ cos H qui donne la distance
zénithale de 1l'astre en fonction de sa déclinaison (S),
de son angle horaire (H) et des coordonnées du lieu

(,A), on obtient (N.Capitaine,1982)le développement de
Laplace. Celui-ci correspond au potentiel de degré 2 exprimé
en fonctions harmoniques sphériques =zonales (a longue
période), tessérales (& période diurne) et sectorielles

(a4 période semi-diurne).
Les variations de 1latitude correspondantes sont telles

que: A N— W,y 5
P--3a e (2),

g étant 1l'intensité de la pesanteur en ce point de la
Terre et A.le coefficient donné par la théorie des marées.
I1 s'introduit dans les observations astronomiques sous
forme de la combinaison A= 1 + k - L des nombres k (Love)
et L (Shida) caractérisant les déformations de 1la Terre
causées par le potentiel développable en série de fonctions
sphériques - k représente le rapport du potentiel
additionnel engendré par la déformation au potentiel
déformateur;
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L représente le rapport entre le déplacement horizontal
de la crofite et celui de la marée statique océanique cor-
respondante. Les valeurs de k, L et donc relatives aux
principales ondes, selon le modéle de Wahr (1979), sont
données dans la These de N.Capitaine (1982 p.163 tableau
12}).

On pose
3
r%/z = (3/2)(m(/c()(aE/g) =0".0173 (P.Melchior,1978)
avec D‘ = constante de Doodson relative a la Lune, Cc le
demi-grand axe moyen de la Lune (Soleil), et aE le rayon

oA
TP

de Laplace étant exprimé sous forme d'une somme d'ondes
purement sinusoidales,ne contenant comme argument que
des fonctions 1linéaires du temps sidéral, des longitudes
moyennes du Soleil, de la Lune et du noeud de 1l'orbite
lunaire. Avec les valeurs numériques théoriques pour les
coefficients Dy et A, les expressions des termes principaux

équatorial terrestre. On développe , le potentiel

(d'amplitudes supérieures a 5 x 10 ") de 1la variation
de latitude (A®) s'écrivent (N.Capitaine, Thése 1982):

A = cos2 ¢ (-0".0113 sin Ts + 0".0081 sin(Ts 2So)+0".0037
sin(Ts - 2So) - 0".0016 sin(Ts -a) + 0".0016 sin(Ts-
2Lu - )) + sin2¢ (0".0096 cos(2Ts - 2Lu) + 0".0044
cos(2Ts - 2So) + 0".0009 cos(2Ts - Lu - p) + 0".0009
cos(2Ts 3Lu + p)) + sin2¢ (0".0115 + 0".0024cos2Lu
+ 0".001 cos(2Lu -~ ) - 0".001 cosd + 0".0013
cos(Lu - p) + 0".0011 cos 2So + 0".006 cos(So-ps)).

L'expression A4 ainsi développée se calcule a partir
des arguments fondamentaux pour les séries de la nutation,
modéle adopté par 1'UAI 1980 (appendice 3 de la circulaire
n° 167 du 27 décembre 1983- Project MERIT STANDARDS)

anomalie moyenne de la Lune :
1 = 134°57'46".733 +(1325r+198°52'02".633)T = Lu - p.

anomalie moyenne du Soleil :

1'= 357°31'39".804 +(99r+359°03'01".224)T = So - ps.
argument moyen de la latitude de la Lune :

F = 93°16'18".877 +(1342r +82°01'03".137)T = Lu - (. .

élongation moyenne de la Lune par rapport au Soleil :
D = 297°51'01".307 +(1236r+307°06'41".328)T= Lu - So.

longitude moyenne du noeud de l'orbite lunaire
fu=125°02'40".280 ( 5r +134°08'10".539)T



-64-

Ces expressions sont données pour 1'époque
JD 2451545.0 = 2000 janvier 1.5, ol T est exprimé en siécle
julien de 36525 jours depuis 2000 janvier 0 :

T =(JD-2451545.0)/36525.

La combinaison des expressions 1 = Lu-p, 1'= So- ps,
F = Lu-£f, D = Lu-So et o fournit les longitudes moyennes
du Soleil So, de la Lune Lu, du périgée solaire ps, du
périgée lunaire p et du noeud de l'orbite lunairen..

Le temps sidéral est défini & partir du temps sidéral
de Greenwch TG par la relation Ts = TG - A .

On dispose ainsi de tous les éléments nécessaires

au calcul de la correction de marée terrestre 3 retrancher
aux données d'observations.

1.5.2 Corrections de marées océaniques : Astrolabe

Les marées océaniques sont les oscillations
périodiques de la surface de la mer autour de sa position
d'équilibre sous 1l'action des forces "de mardes" dues
a la Lune et au Soleil (N.Capitaine,1984). L'influence

des marées océaniques sur les observations de latitude
se traduit par des effets indirects. Ici, 1les flexions
de 1la crofite dues aux surcharges variables des eaux
océaniques ne Jjouent aucun rdle puisqu'elles n'affectent
pas la direction de la verticale telle que définie par
le bain de mercure. Le phénoméne observé concerne les
oscillations "indirectes" provenant de 1l'attraction des
eaux et de 1l'effet de potentiel did & 1la flexion de 1la
crolite, ce dernier effet agissant comme compensation
partielle de 1l'effet d'attraction des eaux. De facgon
théorique, les effets de marées océaniques s'étudient
a l'aide des equatlons fondamentales de 1l'hydrodynamique.

Cette théorie s'applique aux effets de résonance, de courant
et de frottement.

La formule utilisée, pour le calcul de la correction

correspondante, est le développement adopté dans les MERIT
STANDARDS (appendice 7.2 circulaire n° 167 du 27.12.1963):

A =3dd = amplitude (i)x cos((argument i,t) - phase(i)).
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L'indice i s'applique, pour chaque station 1y aux
composantes des ondes de marées océaniques M2, S2, K1,
0l, N2, Pl, K2, Ql et Mf déterminées par 1'International
Polar Motion Service (IPMS) pour un ensemble de 67 stations.
Les expressions des arguments en fonction du temps sont
données dans la méme publication MERIT STANDARDS (appendice
7.2 table 8), ainsi que les phases et les amplltudes pour
la station de Paris. Nous avons ainsi :

Aé(cor. marées océaniques) =

de (M2)= 1.531 cos(2Ts - 2Lu - 92°.2)

de® (S2)= 0.536 cos(2Ts - 2So - 120°.3)

de (Kl1)= 0.118 cos(Ts - 90° - 19°.2)

dep (0Ol)= 0.086 cos(Ts - 2Lu + 90° - 283°.8)
de& (N2)= 0.389 cos(2Ts - 3Lu + p - 64°)
deép (Pl)= 0.030 cos(Ts - 2So + 90° - 24°)
d< (K2)= 0.162 cos(2Ts - 125°.2)

de (Ql)= 0.028 cos(Ts -3Lu + p - 222°.2)
des (Mf)= 0.075 cos(2Lu - 13°.6)

+ 4+ ++++ A+ +

L'amplitude est exprimée en 0".001 et la phase en
degré. Les corrections de marédes exprimées sous la forme
de ces variations sont a retrancher aux données
d'observations.



1.5.3 Remarque concernant les effets de marées sur
les données CERI de Green Bank.

Les données de Green Bank telles qu'elles sont
publiées sont lissées de 3 en 3 jours. Dans ces conditions,
les positions de la Lune et du Soleil sur 3 jours sont
"indéfinissables". On ne peut en tenir compte dans le
calcul de 1la correction, du fait que les variations de
ces positions sont trés complexes et couvrent tous les
angles horaires.

De toutes 1les fagons, comme nous l'avons déja
souligné, 1les effets de marédes pour la technique CERI
ne sont pas liés directement aux verticales d'observations;
les directions de référence considérées dans ce cas, sont
des droites joignant les deux antennes de l'interférométre,
lesquelles sont 1liés au mouvement de la croflite terrestre.
Il y a donc un effet indirect sur 1la déviation de 1la
verticale traduisant la variation de la latitude de
l'interférométre, négligeable, par effet différentiel
devant une base de 35 km (K.J. Johnston, 1979).

La figure 3.4 suffit a montrer que l'effet
différentiel:

A%= h.3w, entre A(%= Tl g e B(% = ol 9
2

A Y N a
sur une distance de 35 km, petite devant le rayon terrestre,
est négligeable.

Figure 3.4.



_67_

1.5.4 Corrections de nutation : Astrolabe et CERI.

La nutation comme la précession est un déplacement
du systéme de référence des positions stellaires.
Considérant les données en présence, on remarque dque les
unes (Paris et Green Bank) ont été réduites suivant les
constantes de nutation de 1'ancienne théorie de Woolard
(UAI 1964), conformément aux directives de 1'UAI,et les
autres (BIH) calculées d'apres la solution de Wahr (1979).
Cet auteur 1l'a obtenue a partir de 1'équation
élasticodynamique treés compléete donnant tous les modes
propres et forcés d'une Terre légerement elliptique, en
rotation et en équilibre hydrostatique initial soumis
au potentiel générateur des marées. Cette théorie de Wahr
a été adoptée par 1'UAI en 1980 pour déduire, de la série
de Kinoshita (servant de référence pour une Terre rigide),
la nouvelle série des coefficients de 1la nutation en
longitude et en obliquité recommandée dans les réductions
apres le ler janvier 1984.

I1 y a donc lieu, en vue des combinaisons des données
pour 1l'évaluation des paramétres de rotation de la Terre,
de réajuster les données de Paris et de Green Bank pour
que l'ensemble soit homogéne avec les éléments calculés
au BIH. .

Les erreurs affectant 1les constantes fondamentales
astronomiques entrainent des corrections aux resultats
en latitude données par la formule (S.Débarbat et B.Guinot,
1970):

Ao (Corr.-Nutation): AN sin gcos Ts + Aasin Ts,

ol AN = ¥ sin(kll + k21' + k3F + k4D + k5a)(Ai + A'T)
4

et

A = 5 cos(kll + k21" + k3F + k4D + k5a)(Bi + B'T).

A
La série des coefficients utilisée est déduite du
nouveau systéme de constantes fondamentales dont les
arguments fondamentaux sont repris dans la circulaire
n® 167 Project MERIT appendice 3, table 2. On a :

AN = sin . (0.05047 - 0.00005 T)
- sin 25L(0.00265)
sin (2F - 2D + 2&)(-0.04567 - 0.00003T)
sin 1'(0.01681)
sin (1'+ 2F - 2D + 2)(0.00212)
sin (2F + 2a)(0.02368
sin 1 (0.00369)
sin (2F +£.)(0.00436)
sin (1 +2F + 29)(0.0040)
sin (1 +)(0.0005 + 0.00001T)
sin (£ - 1)(-0.0001 - 0.00001T),

L+ +

+

+ o+
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A QL= cosn (-0.00841 - 0.00002T)

cos 2a.(0.00086 + 0.00001T)

cos (2F - 2D + 2a)(0.02169 - 0.00002T)
cos 1'(0.0054 - 0.00001T)

cos (1'+ 2F - 2D + 2a)(0.00086)
cos (2F + 2a) 0.00935

cos 1 (0.0007)

cos (2F +.x) 0.0017

cos (1 + 2F + 28) 0.00161

cos (1 +0n.) 0.0002

cos (f-- 1) 0.0002.

L+ A+ + o+

Les corrections de nutation sont exprimées sous
forme de déplacements qui résultent de la différence de
deux théories ; elles sont a ajouter aux données pour
se rapporter aux nouveaux développements de la nutation.

1.6 — ECARTS AUX LATITUDES MOYENNES DES DEUX STATIONS
DE 1979.5 a 1983.0 ET COORDONNEES DU POLE.

Les valeurs résultant des observations pour Paris
et Green Bank sont données dans les tableaux 1 et 2 ainsi
que les diverses corrections & appliquer, puis les valeurs
corrigées des effets de marées et de la correction pour
la nutation.

Ces quantités ont été 1lissées par la méthode de
Vondrak (Vondrak,1969) déja employée pour les études ._gq
antérieures et avec le méme coefficient & égal a 10 qui
correspond a un lissage assez fort comme dans le cas du
BIH.

On trouvera a titre d'exemple sur les figures 3.5
et 3.6, la reproduction des 190 premiéres données ainsi
que la courbe de lissage associée.

Pour les mémes dates, on a déduit des courbes de
lissage, les valeurs des variations de 1la latitude pour
Paris et Green Bank respectivement.

L'évaluation des écarts a la latitude de référence
a été faite en utilisant la valeur de la latitude moyenne
adoptée par 1'IPMS (International Polar Motion Service)
et rapportée au CIO (Annuel Report de 1'IPMS 1979) soit:

$(Paris) = + 48°50'09".203,
$(G-B) = =", 100,
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Figure 3.5 = A titre d'exemple,les valeurs individuelles des variations
de l'astqulabe de Paris corrigées des marées et du changement de conse-
tantes pour la période du 11,07,1979 am 23,03.1980, En trait contim
le lissage correspondant & £ = 1079, '
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Figure 3.6 = A titre d'exemple,les valeurs de la station de Green-Bank
corrigées du changement de constantes pour la période du 11,07.1979
all 5,02,1981, En trait contimu le lissage correspondant a €& =109
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Compte tenu du fait que les écarts du Tableau 1
(Paris) sont <calculés par rapport a la référence +
48°50'08".500, c'est une correction constante de -0".703
qui a été prise en compte. Pour Green Bank (Tableau 2)
la correction est de + 0".100.

La station CERI et 1la station Astrolabe, ont des
longitudes qui différent de 4 heures. On peut donc, en
résolvant le systéme de deux équations a deux inconnues
qui représentent les variations de la latitude par rapport
a la latitude moyenne, obtenir des coordonnées x et y
pour le pdle en utilisant les longitudes conventionnelles
Lp et Lg dont la valeur est -0h 9m 21s029 pour Paris et
4h 3m 42s pour Green Bank.

Chaque quantité représente 1l'une ou 1l'autre des
équations

X cos Lp + Y sin Lp
X cos Lg + Y sin Lg

$p - <mp
®g - $mng

1.7 - RESULTATS ET INTERPRETATION.

Les valeurs des coordonnées x et y du pdle déduites
des variations des deux stations de Paris et de Green
Bank sont données dans la deuxiéme partie du Tableau 3
et représentées sur les figures 3.7 et 3.8 pour la période
du 11.07.1979 au 5.02.1981.

Les mémes quantités x et y fournies par le BIH sont
données dans le Tableau 4 et représentées sur les figures
3.9 et 3.10 pour la période du 24.06.1979 au 9.02.1982.

La comparaison des figures 3.7 et 3.9 ainsi que
3.8 et 3.10 fait apparaitre des modifications dans la
cohérence des résultats.

Pour 1la coordonnée x, l'accord est considérablement
amélioré. Cette coordonnée est majoritairement tributaire
des variations de la latitude de l'astrolabe de Paris.

Cet accord est d non seulement a la qualité des mesures
utilisées mais également au soin particulier qui a été
pris pour tenir compte des différentes corrections a leur
appliquer, d'origine 1luni-solaire, affectant la verticale
locale qui sert de référence aux observations astronomiques.
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Pour la coordonnée y, tributaire pour un tiers de
la station de Paris et pour deux tiers de celle de Green
Bank, elle subit des déformations par rapport a l'analyse
antérieure mais il subsiste des écarts systématiques.
Leur origine reste a expliquer méme si elle parait 1liée
aux variations de la latitude de Green Bank.

I1 serait instructif d'étudier les observations
individuelles d'autres stations de qualité comparable
mais ayant des situations différentes. Par exemple, on
pourrait choisir des stations de latitudes voisines mais
différent de 6 ou 12 heures en longitude, ou au contraire
des stations de méme longitude situées & des latitudes
trés différentes. La détermination des coordonnées x et
y par des combinaisons de ces stations permettrait d'en
tirer un maximum d'informations sur 1'importance relative
des corrections a appliquer. Il serait aussi d'une
importance particuliere de <choisir des stations ayant
des situations différentes par rapport aux océans.

Ainsi nous nous permettons de penser qu'en considérant
un certain nombre d'effets négligés dans les analyses
préliminaires, les observations astronomiques classiques
atteindront wune précision permettant de départager des
modeéles théoriques simples; un traitement équivalent des
observations modernes, devrait permettre dans 1l'avenir
d'accéder a une précision qui ouvrira de nouveaux horizons
a ce type de recherche.
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CONCLUSION GENERALE.

Nous avons exposé, au cours de ce travail, les
développements qui ont conduit & la mise au point du nouvel
astrolabe (solaire) de 1l'Observatoire de Paris.

Notre contribution a porté sur 1'étalonnage des prismes
d'observation et de 1la distance focale de 1l'instrument

(constance de 1la distance =zénithale instrumentale). Nous
avons également appliqué les corrections géophysiques
(marées terrestres et océaniques) aux observations
astronomiques.

Nous avons décrit dans le premier chapitre 1'adapta-
tion, réalisée a 1'Observatoire de Paris, de l'instrument
aux observations du Soleil. Les modifications apportées
ne nuisent pas au systéme optique congu par A.Danjon ;
elles sont telles que 1l'astrolabe de Paris est capable
sur la méme station d'observer, aussi bien, les étoiles
brillantes, les planétes, le Soleil.

Le montage peut, sans difficultés, étre équipé de plusieurs
prismes réflecteurs correspondants & différentes distances
zénithales, ces prismes pouvant s'interchanger facilement.
L'utilisation des prismes réflecteurs en zéro-dur assurant
une grande stabilité de 1l'angle du prisme offre un grand
choix de la valeur de 1l'angle du prisme, donc de pouvoir
observer a différentes distances zénithales.

Le nouvel astrolabe de Paris, issu de l'astrolabe de Danjon,
est devenu opérationel en Jjanvier 1986. C'est 1lui que
nous avons utilisé et testé dans notre étude.

\

Dans le deuxiéme chapitre, nous avons cherché a
déterminer, le plus précisément possible, 1l'effet physique
associé a la constante instrumentale (inconnue Jjusqu'ici)
permettant de mesurer les variations de la distance
zénithale instrumentale ; cette étude ne laisse subsister
dans les résidus d'observations qu'une inconnue constante,
en utilisant une piéce optique dont on pouvait craindre
des instabilités angulaires. Nous avons trouvé 1la valeur
de -15"560 pour le prisme réflecteur utilisé de 120°
(z=30°). On doit remarquer (com.personnelle de J.Levy
a F.Chollet,1981) qu'en astrométrie les parametres
déterminés par 1l'analyse des observations n'ont Jjamais
la valeur qui est calculée a partir des éléments physiques
de l'instrument; la saisie des données est plus complexe
que ne l'indique la théorie.
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Le résultat obtenu ici met en lumiére la valeur du principe
sur lequel 1l'astrolabe de Danjon est fondé. Pour les
observations du Soleil, nous soulignons gque ces mesures
permettent de déterminer des valeurs de la correction
a l'ascension droite du Soleil affranchies des erreurs
dues aux variations inconnues de la distance zénithale.

Dans le dernier chapitre nous avons étudié 1la
colatitude, 1l'angle formé par deux axes qui varient, dont
1l'un est affecté de variations d'origine polaire, 1'autre
étant tributaire des déviations de la verticale du lieu.
Les modeles géophysiques représentant ces derniers effets
sont connus de telle sorte qu'en 1les appliquant aux
observations a 1l'astrolabe nous avons montré gqu'on les
rendait celles-ci plus cohérentes et, qu'en tout é&tat
de cause, les corrections correspondantes devaient &tre
prises en compte dans les analyses.

Nos travaux ont été accomplis a 1'Observatoire de
Paris dans 1'équipe du groupe astrolabes dont une des
missions est de contribuer & 1'évolution des recherches
en astrométrie.

L'astrolabe, instrument primitivement congu pour la
détermination des paramétres de la rotation de la Terre,
a pu étendre ses possibilités d'observation aux objets
du systéme solaire. Ainsi, les domaines de 1l'astrométrie
classique abordables par 1l'astrolabe sont maintenant pour
l'essentiel:

La rotation de la Terre

Les catalogues stellaires

Les positions de planétes

Les positions du Soleil et 1'évaluation de son
diametre.

Les méthodes nouvelles issues des techniques radio-
interférométriques et spatiales prennent la reléve de
l'astrométrie pour 1la rotation de la Terre, au moment
ou l'astrolabe est devenu un instrument complet de
l'astrométrie. Il peut concourir & 1'étude des effets
tant locaux que globaux sur la verticale, ainsi qu'a
l'amélioration de notre connaissance de la réfraction.
Il permet ainsi d'augmenter les potentialités dans les
domaines de 1l'astrométrie ou il peut continuer & rendre
d'excellents services : observations de planétes et du
Soleil, obtention de catalogues d'étoiles fondamentales.



_78_

Les techniques de réduction ont évolué, les constantes
fondamentales de 1l'astronomie ont été révisdes, et les
modélisations de certains effets pertubateurs tant
instrumentaux que locaux ont été grandement améliorées,
a mesure qu'il devenait nécessaire de les prendre en compte.
C'est, en particulier, grdce a l'introduction de matériaux
nouvellement apparus sur le marché que 1les qualités
intrinseques de l'astrolabe de Danjon ont pu étre
développées dans le sens d'accroitre la stabilité de la
distance zénithale. Celle-ci est le facteur important
dans la méthode des hauteurs égales et nous avons montré,
par 1'étude de différents étalonnages, comment il était
possible de contribuer & la détermination de variations
petites, mais dont 1l'effet ne peut plus é&tre négligé.
Nous avons aussi mis en évidence qu'il fallait, en vue
d'analyses fines des données, introduire des termes
correctifs dont 1l'ordre de grandeur est inférieur a l'erreur
qui les affecte, mais qui, néanmoins, accroissent leur
cohérence.

Parmi les travaux qui pourront bénéficier de
l'ensemble de toutes ces améliorations et/ou corrections,
dont 1la plupart sont de 1l'ordre de quelques milliémes
de seconde de degré, nous mentionnerons un nouveau catalogue
général d'astrolabe incluant les travaux qui se poursuivent
parallélement dans 1'hémisphére sud. Il serait opportun
que ce nouveau catalogue, bénéficiant de 1'apport de notre
travail, comme de celui d'autres recherches, puisse étre
établi au moment oUu le catalogue issu des observations
du satellite Hipparcos sera disponible. Le catalogue
Hipparcos, pourra se raccorder aux objets faibles, tandis
que par les étoiles communes le catalogue d'astrolabe
servira au rattachement des objet du systéme solaire et
du Soleil lui-méme.
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Annexe 1 — INTERFEROMETRIE

Détermination de Adp et UTO0-UTC

Formulation des inconnues en fonction des données d'obser-
vations (d'aprés B.Guinot, 1984 ; C.Le Cocqg, Géodésie
spatiale ENSG,1982 et Rapport annuel BIH 1979 part. D)

N

e T C=vitesse de propagation
B

le signe - est conventi
le s ion
indiquer un retard. ekt poty

Comme la Terre tourne sur elle-méme, la quantité
&S change en fonction du temps et avec elle la quantité
dérivée Tg. Si f est la frégence observée, la différence
de phase entre les deux antennes a¥ = 2w f Tg est donc
fonction du temps t et les franges produites sont animées
d'une vitesse caractérisable par une fréquence de défilement
F. Ces deux quantités Tg et F résultent des observations
par la technique interférométrique. Elles permettent d'en
déduire la quantité A S par la formule précédentedS = C.Tg
et ses variations temporelles §S par intégration de F
entre les deux instants tl et t2. On a :

A Ala A aa
F = — -—:;;21 = ——£~é) A,= longueur d'onde
T A At 1,2 = stations au sol

ty
4 A
/F dt = —. (AS2 - AS1) = — $s21.
t % 4
1

Pour assurer 1l'exploitation de ces techniques, il
est nécessaire de rattacher un repére 1lié & la Terre dans
lequel sont définies les coordonnées des stations
d'observations a un repére céleste non-tournant dans lequel
sont définies les coordonnées des radiosources observées.
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Le niveau de grande précision auquel se situent
les mesures exige de considérer la détermination simultanée
de nombreuses inconnues. L'expression de ces inconnues
est linéarisée en fonction des observables qui sont les
retards observés Tg. les systémes d'axes sont appelés
Xi pour les axes non tournants et xi pour les axes
terrestres.

Les inconnues principales a considérer Pj sont :

avance de l'horloge de la station 1 sur celle
de 2.

)1,2: coordonnées des stations 1 et 2 dans Xx.

coordonnées des sources dans X.

coor.du PCE(P&le Céleste des Ephémér.)dans X.
coordonnées du pbdle dans x.

temps universel.

A l'aide des valeurs approximatives Pjo de ces inconnues,
dans le systéme X on calcule les valeurs approximatives

—

— . - - —
(bx)o de b et (Sx)o de S, puis Tgo = - (bx)o.(Sx)o,

D)
et 1'on a, avec Atg = Tg - Tgo, Tg = & _B_ AP&' .

1 0P

On indique maintenant 1la marche a suivre pour calculer

7 . [ . -a %
les dérivées partielles : bX = P.N.D.W.bx,

avec P

D

W

et de

: matrice de précession permettant la transformation
du systeme équatorial moyen de la date en systéme
équatorial moyen de 1'époque origine ;

: matrice de nutation permettant la transformation
du systéeme équatorial vrai de la date au systéme
équatorial moyen de la méme date ;

: matrice traduisant la rotation terrestre ;

: matrice traduisant le mouvement du pdle.

Pour assurer le passage du repére X au repére X

rechercher les paramétres de la rotation terrestre

(x,y et UTl1l), il suffit d'utiliser 1les 4 matrices
précédentes, et l'og a :
T = -5 = (sx)o = - P.N.D.:%ﬁﬁ-(bx)o(sx)o
e
ng QL—: - ) > =
S = - s (8X)o = - P.N.D. YW (bx)o(SX)o
v oV
N Tg > -
Ava = - p.N. 9D W (bX)o. ($X)o.
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La description de 1l'orientation de 1la Terre est
donnée par la matrice suivante

r”A.bx —bzcosA -bzsin) by| ju
Aby = | +bzsin\ -bzcos A -bx| |v
Abz +bxcosA-bysin\ +bxsinA+bycos)\ o UTlo
ou

bx,by,bz: sont les composantes de la base b dans
le systéme terrestre;

Abx,aby,Abz: sont les composantes de base "observée-
référence";

u, v, UTl: sont respectivement les coordonnées du
pdle et le temps;
A: est ici la longitude adoptée pour 1l'interférométre.

- La solution pour UTl1l est donnée par la combinaison des
2 premieéres équations de la matrice de rotation

bzu(sin)+cosA)—bzv(cosA—sinA)—(bx+by)UTl.

Aby- 4bx
On en déduit :
b2

ba. + by
avec t = (Abx - Aby)/(bx + by).

UTl = t - ( ) (v (cosk- sin))- u (sinx+ cosX))(l),

Cette équation est similaire a celle donnée par l'astronomie
optique (UT1=UTO0 +(xsinA-ycosA)tgep ) ou UTO est observable
dans un lieu de coordonnées (A, d ) comme on l'a vu au
chapitre 1. Si on pose:

cos Ay = - (sin) - cos A )/ Yz '
sin Ag = - (sin) + cos ) )/ Va2 .
tgp, = bz Y2 /(bx + by)

l1'équation (1) peut étre écrite sous la forme:
UTL = t + (u sinje - Vv cos); )t ¢

Aussi t peut étre considéré comme une valeur observée
de UTO0-UTC, dans un lieu de coordonnées définies par <p, er At ,

- La solution pour les coordonnées du pdle (u,v) est fournie
en utilisant la derniére équation de la matrice de rotation:
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Abz =(bx cosA-by sinA)u +(bx sinh+by cos})v (Z) .

Cette relation est aussi similaire de 1l'expression de
la wvariation A des latitudes observées en astronomie

classique:

Ad = u cosA+ y sinA .

En effet, si on pose

cos A‘v= (bx cosA - by sin})/y (bx" + byt) r

sin)‘v= (bx sin)\ + by cos)\)/V(bXL+ b;) ’

o ———————
2 2.
et p = bz/\/(bx + by) ’
1'équation (2) s'écrit: p=u COSA[»-" \% sin)‘v

Ainsi p représente la variation de la latitude exprimée
en fonction des coordonnées du pdle (u, v) pour 1le lieu
de longitude Ap.
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2597 #Fr o #fm 1S
121 £ #Ffms1S
a5 1S
a #fm"15

1 ST & o (T B

'h4—??1 Sfr 2 $fmoLS

2¥11-149, 5¥Ffr 2 ¥fm 1S
o mo+t(il):naxtil

fori2=4tol2ipalid=podid+pdi2) snextiz

rem opdir=delta phidmar. terrestre) podir=celta phitmar,. ooeaniaques)
rem de=temprz (mar. terrestred mo=tempes (mzu-. cceariique)d
privbcdpEp il ppatid;

dl1={,05047 -, 000aS¥tiksiniomd —, QOZEZF=inC2¥om)

A2=0~, B4557 -, QAR LI $z in  2¥F-2¢d+2%omd +(, 01681 -, Q2RO t ks in( L)
AdZ=—,00212%sin 1 p+2¥F-2¥d+2%omd -, 023Kz I NC2¥F+2¥on D +. BOZEIsin( 1)
dd=—, QB4 ¥z inC2¥F+romd+, DD4¥z im0 1 +2¥F+2%om)

_,;, +_r++fu#?€ﬂ #0120

—5§t*int(5#t):om=(0m+o@#_6@}#ﬂ#18@

Ca3+, AR5z in 2t

€18 dS=(,0005+.00021¥td¥sindl+omd+<{~-, 0001 -, G@@@l*f)*:xnxom 1

£20 dn=dl+d2+0d3+04+0d3

€30 ol1=(-.00841-,000a2%t >¥cos(ond+{.0AA25+, O0QA1¥td¥cos(2¥om)

640 02=(,02169-.00002%t ) K- os (2¥F-2¥d+2%omd + (. AAS4—, DA 1 ¥t rkza=(1p)
650 ol3= ,0003Ckcos 1 p+2¥f-2kd+2¥amd+. DEIZSECos(ZEF+2¥om AGA7HcosC1 >
£60 o0d4=,0017%cos (2% Ff+omd+, OIS $cas 1+2%F+2%om > —., QAA24 oz 1+omd

E7@ oS=.0002%¥caos(am—1>

530 do=ol+c2+03+04+aS

€90 nudid=cdr¥epdcos(tzd+dokzsindts) sprintrudi)

702 nextiiclosel2

718 creniZ,8,3,"0:ipxris results, = 0"

720 fori=1tond

730 print#22,r0i, 10 ,chr$013)
T2 print#32, 001,20, chr$d12);
732 printH32,rdd, 40, cher$d1 3D
VIR print#232 001,20, chr$d 130
V24 print#S2,rdd S chr$l 130
42 privt#22, dp il chrdd 130
oflid , chr#
Foralid ok
clozess

W W
N

Ne e e

Ne Ne

778 rnextis
S0 closed

798 end

SO0 rem FEEEEEEEEFFEEFEERFEFFEPFEEF PRSP EEREEHEEAERF SR EEE SR
210 rem  caloul day tempes sideral st ode 1z date julisnne

220 rem

220 if cti=1 then 229

4a dim Jjc1zn

8540 data-1,30,52,289,113,1S G,_ll,_4‘
250 forjl= ltﬁlg.readJJ Jl"hﬁ‘fjlﬂ
870 sG=24110,54841 :51=23€ :55=, 5552
228 rn=intddtS 190000

290 ne=intd(dt-10080%rnn) /100>

206 Jr=dt-10000%n-100%ms

210 ja=intirms4d 1 lb=4¥izciF£01Cnn) then34a
i rthenS49

_1_8_.

272,303,333

mJ=3ES¥NN+ jatiiimshHir+ e 240
958 jd=15@2a,5+nJ
950 N=jd-51545

70 sE==1¥nis€=s€-=23#int{=& =2
920 ts=z0+s56+(=S+s2%n %N

99@ ts=ts-inti{ts
1808 a=intdt=
1618 ct=ct+1
1820 rem

1828 return
1040 rem BEEREEROEERFEEEEEEEEEEEERER S EEHEEREERRRF AR SRR EE RS IR

P=3chE 3-3c]
SRR th=Cts 2E00- 0% o=Ch—imt Ol d RS9

Ay,

Outre ce programme, on en a utilisé également deux autres,
pour le lissage et pour l'obtention des coordomnées du pSle, disponibles
sur le micro-ordinateur (COMMODOR SYSTEME 8000, langage : BASIC) du groupe
Astrolabe,
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Do R

D AU R VIRl (V]

A

-. 8921

riata

+, 8332
+, 822
+.822
+.822
+.819
+, @416
+.81&
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Do

I VIS VR IV (R (VI SRR O oY
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e

o my
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O T D D

d.rhico

I T i T T I R I 0 I

LEES
614
T2
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TR L A

date

73209
roecza
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7ogeze
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0w oD
Db B ]

MO AD D LD D LD W 00 0D 00 3D
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Do)
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