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Abstract

In this work, we have begun the first adjustement of the analytical theories of the planets
built at the IMC-BDL, VSOP.

We had gather together several types of observations, reduce and homogenize them. There
are very different types of data: old and recent transit observations spread on a period of
more than 2 centuries (1750-1997), photographic and CCD observations, radar ranging data
and positions of planets deduced from tracking observations of space probe by the use of the
VLBI techniques. We also used positions of outer planets deduced from satellites absolute
positions. We have treated an important number of data limiting our first study to the
planets Mercury, Venus, Jupiter and Saturn.

From the first fit made on Mercury and Venus observations, we have deduced a new link
between the inertiel dynamical reference frame of VSOP and the inertiel cinematic reference
frame of the ICRS. Furthemore, we confirm the idea that, in the case of the inner planets,
thanks to radar and VLBI data, the optical observations, even recent ones, do not bring
useful information in the fit and, worth, degrade it. We obtained 3 new solutions for the
motion of Mercury, Venus and the Earth-Moon barycenter, with a good external accuracy.
We choosed to test the quality of the new solution of motion of the Earth-Moon barycenter
by including this solution in the fitted orbit of the outer planets.

We made a second fit based on observations of Jupiter and Saturn, computed in the reference
frame deduced from the fit on Mercury and Venus observations. We increased the accuracy
of a factor 2 on the positions of Jupiter when we compared positions deduced from the fitted
solution and observed positions (made at La Palma in 1983-1993) which are not inclued in
the fit. Finally, we made one of the first wavelet analysis on non-regularly sampled time
series.

Résumé

Dans ce travail, nous avons commencé a mettre en place le premier ajustement des théo-
ries analytiques du mouvement des planétes du systéme solaire construites a I'Institut de
mécanique céleste. Nous avons rassemblé un grand nombre d’observations, de type trés dif-
férent, nous les avons réduites et avons rendu homogénes les échantillons d’ajustement ainsi
constitués. Ces données regroupent aussi bien des observations angulaires méridiennes du
XVIIlieme et XIXieme siécles, des observations CCD modernes que des estimations de dis-
tances géocentriques par tirs radar et des positions angulaires déduites du suivi des sondes
spatiales par la technique d’interférométrie & trés longue base. Nous avons utilisé aussi dans
le cas des planétes géantes des positions indirectes du photocentre de la planéte déduites
d’observations de satellites galiléens ou de Saturne. De ’ajustement des solutions du mouve-
ment de Mercure et Vénus, nous en avons déduit un nouveau raccordement entre le systéme
de référence dynamique des planétes, et plus précisément de VSOP8T7, et celui cinématique
de 'ICRS. De plus, nous confirmons I'idée que les observations optiques ne sont plus a uti-
liser dans le cadre d’un ajustement précis du mouvement de ces objets, Mercure et Vénus,
et justifions 'utilisation univoque de données radar et radio. Un deuxiéme ajustement, rac-
cordé au précédent, a été effectué pour les solutions analytiques de Jupiter et Saturne. Nous
améliorons la précision de ces théories d’ un facteur deux lors de comparaisons entre positions
déduites de ces nouvelles solutions et positions observées mais non incluses dans les échan-
tillons d’ajustement. Enfin, nous montrons 'efficacité d’appliquer des méthodes d’analyse
pointues, telle que ’analyse en ondelettes dans la détection d’effets observationnels dans les
résidus utilisés lors des ajustements et I'impact de ces détection-corrections sur les nouvelles
solutions.
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Introduction

”Si Uon arrive a réconcilier la théorie avec Uobservation, les astronomes, [...], n'auront plus

qu’a se reposer dans une consciencieuse oisiveté a ’égard des planéetes, se contentant de quelques
rares observations pour constater exactitude et le triomphe de leurs théories. Ce pourrait étre
pour quelques-uns l'age d’or de l'astronomie.” (Le Verrier, 1854)
C’est en ces termes que U.-J. Le Verrier introduisit son travail fondamental, publié entre 1855 et
1877, de mise en ceuvre des solutions analytiques du mouvement des huit planeétes du systeme
solaire, dans le rapport annuel de ’Observatoire impérial de Paris en ’année 1854. Et d’ajouter:
?Javouerai qu’un avenir si parfait ne me sourirait pas.”

Pres de 150 ans plus tard, cette méme préoccupation de réconcilier théories du mouvement
des systemes planétaires et observations demeure un élément majeur dans la compréhension
de la dynamique du systeme solaire. Paradoxalement, alors que ce siecle a vu apparaitre une
nouvelle physique et se développer de nouvelles techniques d’observations révolutionnant notre
approche de astrométrie aussi bien en terme d’instrumentation que de précision, les théories
planétaires n’ont connu de profondes modifications que tres récemment. Rappelons qu’il faudra
attendre 1984 et la substitution des théories Le Verrier-Gaillot (Gaillot,1913) et de Newcomb-
Hill (Newcomb, 1898) - Eckert (Eckert, 1951) dans la Connaissance des temps et 1’ Astronomical
Almanac par de nouvelles solutions analytiques, VSOP82 (Bretagnon, 1982) et numériques,
DE102,(Newhall et al, 1983) pour enfin avoir acces a des théories dynamiques modernes. En
effet, apres le développement et I'amélioration par Gaillot (1913) des théories de Le Verrier
(1855-1877) , la mise en place par Newcomb en 1898 de nouvelles solutions — ajustées sur un
ensemble d’observations plus important que celui de Le Verrier — et "amélioration par Hill, en
1895, des solutions de Jupiter et Saturne, aucune autre théorie dynamique de I’ensemble des
planetes du systeme solaire n’a été developpée pendant pres de cinquante ans. 1l faudra attendre
I’avenement de l'informatique pour voir ’établissement de nouvelles solutions. On citera no-
tamment les solutions de Eckert en 1951 pour les planetes intérieures et la premiere intégration
numérique complete du systeéme solaire mise en place par Osterwinter et al en 1972. En France,
aucune modification n’a été apportée a la solution de Gaillot jusqu’en 1984 et sa substitution par
la solution VSOP8&2. Cette derniere s’inscrit dans la tradition des théories analytiques dévelop-
pées au Bureau des longitudes, mais n’est cependant pas ajustée aux observations, tout comme
la solution suivante, VSOPS87, ces deux théories ayant été ajustées a l'intégration numérique
DE200. Ainsi, depuis Gaillot en 1913, aucune solution analytique du mouvement des planetes
développée au Bureau des longitudes n’a été ajustée aux observations. Le travail entrepris dans
cette theése n’a aucunement la prétention de répondre aux attentes accumulées depuis plus de
80 ans, mais a I’espoir de poser les premieres pierres d’un travail que Le Verrier qualifiait “d’un
dur labeur de quinze a vingt années”.

Comme nous 'avons déja signalé, au cours du vingtieme siecle et en particulier de la derniere
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partie de ce siecle, ont été mises en place de nouvelles techniques d’observations astrométriques
de haute précision. On citera entre autres les données radar de distance par tirs directs sur la
surface des planetes telluriques, et par suivi des sondes spatiales, les données angulaires déduites
la encore du suivi de sondes par interférométrie a tres longue base. Ces techniques different des
techniques classiques d’observations méridiennes et photographiques aussi bien en terme d’ins-
trumentation que de précision dans I'estimation des positions des objets observés. Par exemple,
I’avenement de la technologie radar a-t-il permis de passer le cap de la dizaine de kilometres
d’incertitude sur 'estimation des distances Terre-Mercure alors que les meilleures observations
optiques entrainent une incertitude angulaire équivalente a 200 kilometres en moyenne sur ’or-
bite géocentrique de Mercure. Remarquons que ce gain de précision n’est pas sans prix qui
est ici la tres grande complexité de réduction de cette nouvelle astrométrie en particulier issue
des techniques d’interférométrie. Un tel bouleversement des techniques d’observations astromé-
triques développées sur une période de temps relativement restreinte (20 ans pour le radar et
moins d’une dizaine d’années pour le VLBI) n’est bien siir pas sans conséquence sur les méthodes
d’ajustement des théories dynamiques des objets observés: comment concilier des types de don-
nées aussi disparates? Ne conserver que deux types d’observations d’excellente précision mais ne
couvrant qu’une partie limitée de 'orbite de la planete est-ce suffisant pour garantir la stabilité
d’une telle solution? La mise en lumiere par Morrison (1998) d’un décalage en ascension droite de
Iorbite de Jupiter par comparaison aux observations nous pousserait a répondre par la négative.

Face a de telles interrogations nous avons recherché des méthodes de réduction et d’ajuste-
ment permettant, d’une part, d’améliorer la qualité astrométrique des positions en particulier
issues des observations optiques, méridiennes et photographiques, des planetes intérieures et ex-
térieures et d’autre part d’estimer I'impact de chaque type d’observations sur ’ajustement des
solutions de leur mouvement.

Dans un premier temps, grace principalement a la collaboration efficace avec le Jet Propulsion
Laboratory (JPL) et avec I'Institut d’Astronomie Appliquée de Saint Petersbourg nous avons
rassemblé un grand nombre d’observations tres diverses. Les échantillons sont aussi bien consti-
tués de données angulaires méridiennes et photographiques classiques, que de données radar
brutes et des positions angulaires VLBI de Vénus et Jupiter. La description détaillée de ces
échantillons ainsi que I'exposé des méthodes de réduction appliquées a chacun constitue le pre-
mier volet de cette présentation. De plus grice a l'utilisation du catalogue astrométrique de
haute précision Hipparcos et a la mise en place d’un algorithme minimisant les erreurs de réduc-
tion, nous avons pu montrer qu’il était possible d’améliorer de facon significative la qualité des
positions déduites des observations photographiques. L’exposé de cette méthode, "application
de celle-ci & un exemple concret d’observations photographiques réalisées entre 1967 et 1974
par D.Pascu a I’ U.S. Naval Observatory ainsi que ’ébauche des perspectives d’applications au
projet Gaia completent la premiere partie de ce mémoire de these.

La deuxieme partie de ce travail a bien sir consisté dans la mise en place mathématique
et statistique de ’ajustement des solutions analytiques de Mercure, Vénus, le barycentre Terre-
Lune, Jupiter et Saturne issues de VSOP87.

Enfin, la troisieme partie de notre manuscrit sera consacré en analyse des nouvelles solutions
issues d’ajustements de la théorie dynamique VSOPS7 a divers échantillons. Par cette analyse,
nous essaierons de répondre aux questions liés a l'utilisation d’échantillons de nature plus ou
moins diversifiée et couvrant des périodes plus ou moins étendues. De ces analyses, seront dé-
duites de nouvelles conditions initiales pour les solutions analytiques du mouvement de Mercure,
Vénus, Jupiter, Saturne ainsi que celles de 'orbite du barycentre Terre-Lune. De cette derniere
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détermination, nous déduirons un nouveau raccordement entre le systeme de référence dyna-
mique inertiel de VSOP et le systeme de référence localement cinématique inertiel de 'ICRS.
D’autre part, nous appliquerons une nouvelle technique d’analyse de données, analyse en on-
dellettes. Cette analyse originale mettra en lumiere des effets systématiques de type erreurs
zonales de catalogues stellaires et de réfraction. Apres correction de ces effets, nous verrons que
les ajustement des solutions du mouvement de Jupiter et Saturne seront grandement améliorés.
Nous concluerons enfin, en soulignant que ce travail nous permet de jeter les bases d’un ajus-
tement complet qu’il reste encore a faire et que nous espérons poursuivre dans le cadre du
développement de théories analytiques plus précises.
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Les observations utilisées






Chapitre 1

Présentation générale

Les données que nous avons traitées dans ce travail different, de par leurs origines et les
techniques mises en ceuvre. Elles sont extraites de 3 sources: la base de données du Jet Pro-
pulsion Laboratory, mise a notre disposition des le début de ce travail par Standish, celle de
I’Institut d’Astronomie Appliquée de Saint Petersbourg et enfin des Annales de I’Observatoire
de Paris. Chaque ensemble regroupe des observations astrométriques de type méridien, radar
et photographique, pour les deux premiers et uniquement méridienne pour le dernier. Les don-
nées du JPL englobent de plus des positions de planetes issues du suivi des sondes spatiales
ainsi qu’un certain nombre de points normaux obtenus par le biais d’occultations stellaires, par
exemple. Enfin, ’exploitation des catalogues astrométriques de satellites de planetes géantes
nous a permis d’obtenir, par une astrométrie indirecte des planetes, un complément intéressant
d’information.

Comme on peut le voir, les techniques astrométriques dont il est question ici sont tres diverses et
n’apportent pas toutes la méme information sur les orbites des neuf planetes du systeme solaire.

1.1 Astrométrie directe: les données du Jet Propulsion Labora-
tory

Nous avons commencé par traiter ’ensemble des données méridiennes et radar fournies par
le Jet Propulsion Laboratory. Ces données constituent une grande partie de ’échantillon ob-
servationnel utilisé par le JPL pour I'ajustement des théories DE102 et suivantes (Newhall et
al, 1983, Standish, 1990, 1993 et 1998). Nous appelerons ce premier groupe d’observations, le
groupe Contemporain ou JPL et nous décrirons ici ’ensemble des observations que nous avons
extraites de cette base et utilisées dans notre ajustement. Cet échantillon s’étend sur une période
allant de 1911 & 1994. Il représente, sans tenir compte des données VLBI de suivi de sondes,
64.7 % du total de I’ensemble des données utilisées dans ce travail, avec une distribution de
61.3 % de données méridiennes et 3.4 % de données radar, ces dernieres faisant leur apparition
des 1964. Les observations méridiennes sont issues & 79% des observations réalisées a 1'U.S.
Naval Observatory entre 1911 et 1982 ( Publications de I'U.S. Naval Observatory, 1911-1992).
Les observations faites au Royal Greenwich Observatory (Royal Observatory, Bulletins, 1973)
interviennent & hauteur de 18%, le reste étant distribué entre I’Observatoire de Bordeaux, le
Tokyo Mitaka-Mura (Tokyo Astronomical Bulletin, 1971) et le CAMC de La Palma (Carlsberg
Meridien Circle Catalogue, 1997). La précision angulaire moyenne sur I’ensemble de ces obser-
vations méridiennes varie selon les planetes. Elle est de I'ordre de 0.7 & 0.9 secondes de degrés
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7- HAYSTACK (1966-1971) 1.35%

17.0% 8- MILLSTONE (1964-1967) 0.31 %

TRANSIT RADAR

Fic. 1.1: Groupe JPL: Répartition des observations utilisées dans notre ajustement tirées de
la base du JPL par observatoires - Ne sont pas incluses les données VILBI du suivi des sondes
Magellan et Galileo.

pour les planetes intérieures et de 0.4 & 0.6 seconde de degré pour les extérieures.

Les observations radar sont réparties en égale proportion entre les principaux sites américains,
comme on peut le voir dans la figure 1.1. La contribution de ces données a I"ajustement parait
marginale de par leur faible nombre. Cependant, ’astrométrie issue de la technique des tirs radar
est d’une précision bien supérieure & celle fournie par les observations méridiennes (de I'ordre
de quelques kilometres, comme nous le verrons dans la suite) et deviendra donc prépondérante
par le jeu des pondérations.

Autre élément important: les observations angulaires déduites des suivi des sondes Magellan
(18 observations) (Folkner, 1992, 1993, 1994a, 1994b) et Galileo (23 observations) par la tech-
nique d’interférométrie a tres longue base. Leur nombre est extrémement limité mais leur role
dans ajustement est majeur puisque c’est griace a ces observations réalisées entre 1994 et 1997
que nous mettrons en place le lien entre systeme de référence dynamique de VSOP et celui
cinématique de 'ICRS.

1.2 Astrométrie directe: les données de I’Institut d’Astronomie
Appliquée de Saint Petersbourg

Dans un deuxieme temps, grace a une collaboration avec I'Institut d’Astronomie Appliquée de
Saint Petersbourg, nous avons pu avoir accés a une importante série d’observations méridiennes,
photographiques et radar pour ’ensemble des planetes. Ceci nous a permis de compléter a hau-
teur de 20% la série de données initiales du JPL et d’étendre la période couverte par les données
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Fic. 1.2: Groupe IAA: Répartition des observations utilisées dans notre ajustement tirées de la
base de I'IAA par observatoires

de plus d’un siecle. C’est en raison de la présence de données anciennes, que nous appellerons
cet apport supplémentaire de données, groupe Ancien ou IAA. Ce groupe introduit de nouveaux
sites d’observations dans I’échantillon, comme on peut le voir sur I’histogramme de la figure
1.2. 1l contribue donc a la diminution des risques de corrélations induits par une concentration
importante de données issues d’un méme observatoire. La distribution des observations est plus
homogene que dans le groupe JPL aussi bien au niveau des périodes que des sites d’observations.
Les données méridiennes contemporaines de celles du JPL leurs sont équivalentes en précision,
alors que les données plus anciennes atteignent des précisions de 'ordre de 1.0 a 1.5 seconde de
degré pour les planetes intérieures et 0.8 a 1.2 seconde de degré pour les planetes extérieures. Il
est a signaler de plus que 23.7 % des données optiques sont des observations photographiques
de planetes extérieures, réalisées & Moscou et a 'observatoire de Nikolaiev entre 1960 et 1982
dont la précision est de 0.4 & 0.5 seconde de degré. Les observations radar originales présentes
et sont issues d’observations réalisées a 'observatoire d’Eupatoria en Crimée. La encore, la pré-
cision de ce type d’observations sur les distances Terre-planeéte est grande et atteint la dizaine
de kilometres. Tout comme dans le cas des données JPL, la prépondérance de ces observations
dans ’ajustement est évidente.

1.3 Astrométrie directe: les données de Paris

Apres avoir effectué des recherches au sein des bibliotheques de ’Observatoire de Paris et
du Bureau des longitudes, il a été possible de remettre a jour quelques séries d’observations
de planetes géantes plus ou moins directement exploitables. Nous avons ainsi retrouvé des ob-
servations méridiennes et visuelles des XVIleme (non exploitées dans ce travail), XVIlleme et
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VENUS
Observatoires Periodes Nbr.Obs Observatoires Periodes Nbr.Obs Observatoires Periodes Nbr.Obs
USNO 1866-1891 1211 Arecibo 1967-1982 227 VLBI - Magellan  1991-1994 18
1914-1982 4230 DSS13/DSS14  1964-1994 507
RGO 1957-1982 815 Millstone 1964-1971 320
Haystack
Cape+ Oxford 1774- 1892 1277 Eupatoria 1972-1990 813
MERCURE
USNO 1866-1891 776 Arecibo 1967-1982 242
1914-1982 2743 DSS13/DSS14  1970-1994 179
RGO 1957-1982 361 Millstone 1966-1971 217
Haystack
Cape + Oxford 1774- 1892 739 Eupatoria 1980-1992 75

Fic. 1.3: Séries d’observations traitées dans ce travail pour Mercure et Vénus

XIXeme siecles. Ce troisieme apport sera improprement désigné sous le terme de données de
Paris et représente 12.3 % de I’échantillon utilisé lors de I'ajustement. Ces observations se ré-
partissent entre deux sites: le Royal Greenwich Observatory (73 %) et I’'Observatoire de Paris et
concernent quatre objets: Jupiter, Saturne, Uranus et Neptune. Ce qui est intéressant ici, ce n’est
pas tant la variété des sources ou des techniques observationnelles mises en ceuvre (méridienne
dans les 2 cas) que les périodes d’observations couvertes. En effet, grace a ces observations, nous
couvrons une moitié de XVIlleme et la totalité de XIXeme siecle. La précision de ces obser-
vations est bien sir dégradée par rapport aux données précédentes. Cependant, comme nous
le verrons, leur présence dans l’ajustement, méme sous forme de points moyens, apporte une
information non négligeable sur 'orbite des planetes géantes.

D’autre part, il y a environ une vingtaine d’années, 1. Shapiro avait commencé a regrouper
de trés nombreuses et tres diverses observations optiques des planetes, en vue de 'extension
de la base observationnelle des éphémérides construites a I’époque au MIT. Dans le cadre du
développement et de la mise en service de la base de données APDB (cf Annexe C), accessible
aujourd’hui sur le web, nous avons récupéré une grande partie de cette base de données. Cepen-
dant, il s’est avéré que ces observations étaient encore sous forme brute, et donc inutilisables
telles quelles dans notre travail.

1.4 Astrométrie indirecte: sondes spatiales et satellites naturels

A ces trois ensembles d’observations astrométriques classiques, il faut ajouter les données
issues de missions spatiales telles que le tracking VLBI de Magellan (pour Vénus) et de Galileo
(pour Jupiter) que nous avons déja mentionné. Ces données ont été traitées en dernier lieu, du
fait de leur nombre limité (18 pour Vénus et 23 pour Jupiter) et sont issues de la base de données
du JPL. Leur précision est incomparable puisque de 'ordre de quelques millisecondes de degré
pour le tracking VLBI de Magellan.

Ajoutons enfin 'apport de positions astrométriques indirectes de planetes extérieures, obte-
nues a partir de positions astrométriques de leurs satellites. Grace a I’exploitation de catalogues
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JUPITER
Observatoires Periodes Nbr.Obs Observatoires Periodes Nbr.Obs
USNO 1866- 1890 334 CAMC 1992-1995 423
1914-1994 2053 Hipparcos 1967-1974 137
USNO
RGO 1958-1982 465
Greenwich 1750-1869 677
Tokyo Mitaka  1963-1973 186
Paris 1837-1867 320
Oxford 1774-1798 505
VLBI - Gdileo 1996-1997 23
Nikolaev-Photo 1961-1982 275
SATURNE
USNO 1926-1982 1422 Strugnell-Taylor 1966-1981 3358
1866-1890 390 CAMC 1987-1994 325
RGO 1958-1982 405 Greenwich 1836-1867 819

Nikolaev-Photo 1961-1982 306

Tokyo Mitaka  1963-1974 191

Oxford 1774-1798 261

Fic. 1.4: Séries d’obervations traitées dans ce travail pour Jupiter et Saturne

astrométriques de satellites, tels que le catalogue de Strugnell et Taylor pour Saturne, et 'utilisa-
tion d’observations méridiennes, photographiques ou CCD des satellites galiléens, nous avons pu
obtenir des positions tres précises, de I’ordre de 0.05 seconde de degré — pour les réductions CCD
et méridiennes modernes — & 0.5 seconde de degré pour les plus anciennes données de catalogue.
Et cela notamment pour Jupiter. Ces observations indirectes nous serviront de compléments aux
trois groupes d’observations initiales pour des périodes comprises entre 1960 et 1997.

1.5 Diversités et choix des données

L’apport de ces cing échantillons de données est indéniable, aussi bien au niveau de la di-
versité des techniques mises en ceuvre que des périodes couvertes. Si ’'on compare aux données
utilisées par le JPL, le nouvel échantillon compte plus de 30% d’observations supplémentaires
réparties sur plus de deux siecles. Nous verrons par la suite que cela n’est pas sans conséquence
sur la qualité de la solution ajustée.

Sur les graphes de la figure 1.5 sont représentées les orbites héliocentriques des quatre corps
dont il sera question dans la suite a savoir, Mercure, Vénus, Jupiter et Saturne. Ces orbites
sont tracées a partir des positions en X,Y des planetes a l'instant des observations. Dans le
cas des planetes intérieures, on note que ’ensemble des données radar fournit des observations
des distances Terre-planetes sur plus d’une orbite. De plus, les données VLBI issues du suivi
de Magellan autour de Vénus sont bien réparties sur 'orbite héliocentrique de cette derniere.
On peut donc conclure, malgré le nombre limité d’observations angulaires par interférométrie
a tres longue base, qu'un ajustement radar+VLBI des orbites de Vénus, Mercure et indirecte-
ment du barycentre Terre-Lune est cohérent en terme de périodes orbitales couvertes par les
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Fic. 1.5: Orbites héliocentriques des planétes ajustées aux dates d’observations

observations. Le probleme se pose en terme assez différent pour les planetes extérieures. En
effet, dans ce cas, tous les types des données sont complémentaires et ’apport des observations
anciennes et celles déduites des positions satellitaires est indéniable, en particulier pour Saturne.

Devant I'importance et la taille de I’ensemble des données présentées, il nous a fallu faire un
choix sur les observations et les planetes a traiter dans ce travail. Deux stratégies étaient pos-
sibles: soit ajuster les théories planétaires de ’ensemble des planetes mais en n’utilisant qu’une
partie des données, ce qui aurait entrainé une perte d’information, soit de traiter ’ensemble
de l'information disponible par le biais des différentes techniques d’observations présentées plus
haut dans un ajustement plus ciblé. C’est cette option que nous avons choisie, sachant que le
raccordement de 'orbite terrestre a 'ensemble du systeme dynamique ne nécessite, en théorie,
qu’une seule orbite de planete. Pour ce raccordement, il nous est apparu intéressant de traiter
les observations de Vénus, d’une part et de Mercure d’autre part. En effet, Vénus est la planete
tellurique la plus massive du systeme intérieur et donc la plus susceptible d’induire des pertur-
bations sur 'orbite terrestre. Le choix de Mercure se justifie par la qualité de ces observations
optiques apres traitement d’un effet de phase aisément modélisable. D’autre part, nous n’avons
eu acces aux observations radar de Mars que tardivement et face au caractere tres particulier de
ce traitement, il nous apparut préférable de ne pas inclure dans notre ajustement des données
dont la réduction ne donnait pas pleinement satisfaction. D’autre part, connaissant les problemes
liés a la dérive des orbites des planétes extérieures mis en évidence par Morrison (1998) concer-
nant en particulier I'orbite de Jupiter, nous nous sommes attachés a expliquer ce phénomene par
un ajustement des deux planetes les plus touchées par cette dérive a savoir, Jupiter et Saturne.



Chapitre 2

Les données radar

Apres la seconde guerre mondiale, le développement des techniques d’émission et de ré-
ception de signaux de longueur d’onde comprise entre 400 et 9000 Mhz a permis d’améliorer
considérablement les éphémérides des corps du systeme solaire en général et des planetes tellu-
riques intérieures en particulier. En effet, au début des années soixante et des grandes vagues
successives d’exploration du systeéme solaire, il s’est agi d’une part de construire des orbitogra-
phies extrémement précises de sondes telles que Mariner, Viking, Venera, etc et d’autre part de
suivre ces orbiters au cours de leur mission. L’utilisation du radar dans les phases préparatoires
(construction d’éphémérides de haute précision des planétes ciblées mais aussi des sondes) et
dans le suivi de telles missions en a été un élément déterminant. Du fait de leur proximité de la
Terre et dans le cadre des préparations des missions spatiales, c’est a Mars, Mercure et Vénus
que s’est en premier lieu appliquée cette technique. Les premiers tirs radar ont été effectués en
1960. En 1967, I'impact de ces données sur la construction d’éphémérides a été mis en évidence
par Ash (1967) et reste une caractéristique des éphémérides modernes (Newhall, 1983, Standish,
1990 et 1995).

Comme nous ’avons dit, une autre utilisation des données radar, en aval cette fois des missions
spatiales, consiste a faire le suivi de ces sondes. En effet, tous les orbiters lancés sont suivis ou
“traqués” par des antennes radio en utilisant les techniques de tirs radar et d’interférométrie a
trés longue base et cela tout au long de leur mission. Cette astrométrie trés précise — de 'ordre
de quelques metres — et réguliere des sondes permet de déduire des positions supplémentaires de
planetes ou d’objets — astéroides ou cometes — proches de I'orbite nominale de la sonde. C’est
ce type de données que nous présenterons dans le chapitre consacré aux sondes spatiales.

Nous rappelons que seules les données radar de Vénus et de Mercure ont été traitées dans ce
travail et que ces observations correspondent & des distances entre objets. Nous mettrons de coté
les mesures de vitesses relatives issues d’observations par effet Doppler.

2.1 Présentation générale

2.1.1 Les données

Comme nous 'avons dit dans I'introduction, nous ne considererons ici que les mesures de
distances entre la Terre et la planete observée. Ces mesures correspondent a l'intervalle de temps
nécessaire au signal pour atteindre la planete et & son écho pour nous parvenir. On obtient alors
une estimation de 'ordre de quelques dizaines de metres a quelques kilometres, de la position
de la planete au moment du contact du signal avec la surface de la planete.

Les sites d’observations dont sont issues nos données sont au nombre de quatre. La contri-
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Antenne Periode Frequence Diametre Sigma % / Nbr. Total d’obs.
Arecibo 1967-1982 305 m 147 %
1997-1975: 430 Mhz 10 km
1975-1982: 2380 Mhz 1.5 km
Goldstone 1964-1994 22 %
DSS 13 2320 Mhz 26 m 1.5 km
DSS 13-14 DSS 14 8500 Mhz 70 m 1.5 km
Haystack 1966-1971 784 Mhz 37m 1.5 km 13.7%
Millstone 1964 - 1967 1295 Mhz 26 m 1.5 km 33%
Eupatoria 1980 - 1992 769 Mhz 70 m 1.5 km 46.3%

Nbr Total d’obs: 3167

Fic. 2.1: Distribution des observations radar de Mercure et de Vénus par observatoire, période
d’observation et caractéristiques techniques des antennes

bution de chacun de ces sites ainsi que les périodes couvertes par chacun d’eux, leurs caractéris-
tiques techniques, le sigma moyen pour chacune des antennes sont présentées dans la figure 2.1.
Certaines observations ont été effectuées en mode bistatique entre antenne DSS13 et DSS14 de
Goldstone, a savoir que le signal a été transmis par DSS14 et re¢u par DSS13. Elles apparaissent
dans la figure 2.1 sous I'intitulé DSS13-14

2.1.2 Théorie et techniques d’observations
Théorie de la détection radar

On se place dans le cas simplifié d’un tir radar sur un objet fixe isolé placé dans le vide. Les
antennes émettrices et réceptrices different et sont, elles aussi, supposées étre dans le vide.

— Puissance émise et recue
On note P; la puissance du signal émis dans toutes les directions de fagon isotrope, et
P; la densité de puissance passant par un élément de surface donné perpendiculaire a la
direction de propagation en un point suffisamment éloigné de I’antenne. On peut écrire:

b

=13 (2.1)

ol r est la distance entre le point et I'antenne émettrice. En général, les antennes ont
un pouvoir directionnel important, c¢’est-a-dire que ’on peut diriger ’émission du signal
de fagon assez précise. On note G le gain directionnel de ’antenne, qui est fonction de
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I’azimut et la hauteur de la cible. Dans ce cas, F; devient:

PG
p - L

Z' j—
A2

(2.2)

On suppose maintenant qu’au point considéré se trouve un objet qui intercepte le signal et
le réfléchit dans toutes les directions. La densité de puissance réfléchie par unité de surface,
P, & une distance r’ de Iobjet est estimée en terme de section de dispersion, o, de I'objet
observé par:

Po

Ay’

P, = (2.3)

2
ol o se définit comme la surface effective de réflexion de I’objet. Autrement dit, o représente
la surface de 'objet sur laquelle va se produire I’écho du signal. Au retour du signal, si 'on
suppose que 'on a capté la totalité de la puissance réfléchie avec une antenne de surface
effective, A, alors la puissance recue sera F,:

P, = P,A.L (2.4)

ol L est le facteur d’atténuation du signal. On obtient donc une premiere estimation de
la puissance de I’écho d’un signal émis a une puissance F; avec:

P,G:A. L

p=—"""y (2.5)

(4m)2r'"r?
Cette équation est appelée équation du radar
Dans le cas ol 'antenne émettrice est aussi 'antenne réceptrice, on a v’ = r. D’autre part,
on sait que (Silver, 1951) le gain directionnel est lié a la surface effective de I’antenne par
la relation:

Gp=—2= (2.6)

avec A, la longueur d’onde du signal. Pour une observation monostatique, c’est-a-dire avec
une seule antenne émettrice et réceptrice, ’équation du radar devient:

PtAzL
po= 1
477/\27‘40

2.7)

Avec cette équation, il devient alors possible de choisir le type de transmetteur et d’an-
tenne le plus adapté a I'objet ou aux types d’objets que 'on veut observer, autrement dit
pour une surface de réflexion et une distance r données.

Bruit de détection

La détection de I’écho va étre limitée par la puissance du bruit, P,, produit par des sources
diverses contaminant le récepteur. Dans la majorité des cas, la composante dominante du
bruit est un bruit blanc aléatoire dans la bande passante, B,, du récepteur. Il est commun
de modéliser ce genre de bruit par une relation du type F,, = KT B, ou k est la constante
de Bolzmann. T représente alors ce que 'on appelle le bruit thermique équivalent et se
décompose en bruit stellaire, T (radiations atmosphérique, solaire et cosmique) et en bruit
généré par le récepteur lui-méme, T,.
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On suppose toujours que ’objet observé et I'antenne sont dans le vide et que 'objet est
stationnaire. Dans ce cas, la distance, r, qui sépare I'objet de I"antenne s’écrit r = & ot 7
est le temps d’aller retour du signal. On défini alors la résolution limite, Ar, de la mesure

de distance par:

ol At est la période de pulsation de chaque composante du signal. Pour obtenir une
bonne résolution, il faut donc diminuer cette période. Or il existe une relation directe
entre la bande passante de ’émetteur, B., et At, puisque B, = %. La bande passante
du récepteur, B,, devant correspondre a la bande passante de I’émetteur, on établit un
lien direct entre la résolution limite du signal et le bruit de détection du radar. Ainsi,
si on diminue la période de pulsation de chaque composante du signal, on augmente la
bande passante du transmetteur et donc on augmente le bruit de détection, P,. Il faut
alors trouver un équilibre entre la résolution limite et le bruit de détection. La solution

généralement adoptée est alors de moduler le signal déja pulsé.

On voit ici 'importance des données techniques sur la qualité de détection des antennes ainsi
que sur la précision de mesure des distances.

Techniques d’observations

Elles sont nombreuses car depuis 1960 et les premiers tests d’écho radar sur Vénus par
I’antenne DSS13 de Goldstone, les applications de la technique radar se sont multipliées. On
citera par exemple en plus des mesures de distance et de vitesse relative par effet Doppler,
I'imagerie radar d’objets proches de 'orbite terrestre comme les astéroides géocroiseurs, cette
derniere ayant connue un grand essor depuis une dizaine d’années (Ostro, 1988, 89, 90a, 90b,
92, Mitchell, 1995 et Ostro, 1996).

Le principe des observations radar réside donc dans 1’émission d’une onde cohérente pulsée
avec des pics de puissance variant entre 450kW et 2.0 MW selon le transmetteur utilisé et une
fréquence variant entre 430 et 8500 Mhz. Comme nous ’avons vu précédemment, la période des
pulsations, At, est fonction des objets a observer et peut passer de 10 us a 4 ms. La période
entre chaque pulsation est choisie de facon & maximiser la puissance moyenne de transmission.
L’émission du signal se fait par I'intermédiaire d’une antenne dont la structure peut différer d’un
site a l'autre.

Dans le cas de 'antenne d’Arecibo, cette antenne consiste en un miroir sphérique fixe d’un
diametre de 300 metres au-dessus duquel se trouvent ’émetteur et le récepteur. L’émission du
signal dans la direction de 'objet observé se fait par déplacement de I’émetteur au dessus du
miroir de facon a tirer profit de sa symétrie sphérique. Plus ’émetteur s’écarte de sa position
zénithale, plus il y a perte de puissance du signal. On s’efforcera donc, bien plus qu’ailleurs, de
pointer des objets au méridien du lieu, c’est ce que I'on qualifie de “fenétres” de pointage. Ce
systeme est tres particulier car lié & 'emplacement de antenne dans une cuvette naturelle de
I’ile de Puerto Rico.

Plus généralement, ’antenne est montée sur une monture alt-azimutale, comme c’est le cas pour
une majorité des antennes constituant le Deep Space Network. Le pointage et le suivi des objets
sont opérés par des systemes hydrauliques puissants permettant un mouvement angulaire rapide
de ’ensemble du systeme.

Le basculement entre le systeme d’émission et de réception du signal s’opere par une rotation du
miroir secondaire, qui réoriente le faisceau soit du transmetteur au miroir primaire (émission) soit
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du miroir primaire au récepteur (réception). Les systemes se trouvent ainsi montés au niveau
du foyer du miroir primaire. Certains nouveaux systémes, dits Grégoriens (Magnani, 1993 et
figure 2.2) ajoutent & ce systéme de miroirs primaires et secondaires, des miroirs tertiaires afin
de minimiser la perte de flux lors du transfert du signal du miroir secondaire au récepteur et
donc d’information lors de la réception.

Le signal retour apres avoir été capté, est amplifié, puis filtré et comparé aux fréquences
originales. De ces comparaisons est issue I’estimation du décalage de la fréquence initiale par effet
Doppler, et du chronométrage entre 'instant d’émission du signal et sa réception, on en déduit
la distance observée entre la planete et la Terre. Le chronométrage est assuré a une précision
comprise entre 1 ms (pour les observations les plus anciennes) et 0.05 ps (pour les observations
actuelles, Yeomans, 1992) par comptage des pulsations issues de I’horloge atomique du site et
comparaison réguliere avec les étalons de fréquences officiels (I'U.S. Frequency Standard, par
exemple).

La procédure d’observation est donc la suivante:

— émission d’un faisceau pulsé vers la planéte pendant une durée approximativement égale
au temps aller-retour du signal

— basculement du systeme d’émission vers le systeme de réception. Ce basculement prend
environ 20 a 25 secondes

— mise en route de 'enregistrement du signal retour et enregistrement de I’écho pendant une
durée équivalente a celle de I’émission.

Chaque période de réception commence a la fin d’une période d’émission apres un intervalle
suffisamment long pour éliminer toute possibilité d’échos parasites.

L’amélioration des techniques d’observation radar au cours de ces trente dernieres années
s’est essentiellement axée sur Paugmentation de la puissance d’émission rendant ainsi possible,
d’une part une détection plus fiable (moins bruitée) et plus pointue du signal retour, du fait de
la puissance accrue du signal émis (cf équation du radar 2.5 ), et d’autre part d’atteindre des
objets plus éloignés.

2.2 Algorithme de réduction

Le principe de Palgorithme de réduction est donc simple. A partir de I'intervalle de temps,
T, nécessaire au signal pour atteindre la planete et en revenir, on déduit la distance entre
I’observateur et la planete. L’utilisation de cette donnée dans les ajustements d’orbite requiert
une donnée différentielle. La quantité issue de ce processus de réduction sera la différence, AT,
entre la distance observée Terre-planete et la distance prédite. Une premiere estimation va donc
se faire par le biais des éphémérides de position des corps mis en jeu. Cependant, I'antenne et
la cible ne se trouvent plus dans le vide, comme cela a été supposé précédemment. Le signal
doit traverser des milieux dissipatifs comme "atmosphere terrestre et celle de la planete. Lors
de son parcours, il subit aussi des déflexions de type gravitationnel et électronique lors de
passages proches du Soleil. A cela s’ajoute la topographie de surface de la planete sur laquelle va
s’effectuer ’écho ainsi que toutes les variations possibles de la localisation de I’observateur (effet
de marées, dérives des continents etc.); les amplitudes de ces variations sur la localisation de
I’antenne restant, d’ailleurs, du deuxieme ordre par rapport aux considérations précédentes. A
chaque trajet du signal, il va falloir induire ces corrections sur la longueur du parcours effectué
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Miroir Secondaire

Recepteur
Emetteur avec Miroir Secondaire Miroir primaire Systemes d’emission
+ Miroir Tertiaire et de reception

F1G. 2.2: Exemples de 2 systémes de réception: a gauche le systéeme MG (mini-Gregorian) de
Uantenne d’Arecibo (Magnani, 1993) et a droite le systéme d’émission - réception de Goldstone-

DSS1/

par le signal. On décompose ainsi 'observation en deux solutions: la solution “aller”, c’est-a-dire
la partie émetteur / surface de la planeéte et la solution “retour”, c’est-a-dire la partie surface
de la planete / récepteur du trajet.

L’époque de référence de la mesure peut varier d’un site a autre. Ainsi, les données amé-
ricaines sont données a partir de la date de réception du signal alors que les intervalles de
temps fournis par les antennes russes sont comptés a partir de 'instant d’émission. Cette in-
version est sans conséquence sur l'algorithme en lui-méme qu’il faudra prendre dans le sens
émission /planéte/réception ou dans le sens opposé réception /planete/émission. Nous allons nous
placer dans cette derniere configuration, comme le schématise la figure 2.3. Dans la suite, les
notations utilisées seront celles de la figure 2.3.

2.2.1 Processus général

Nous allons donc supposer que nous ne connaissons que l'instant de réception du signal et
nous allons calculer a partir des éphémérides un temps aller-retour théorique que nous compa-
rerons a l'intervalle de temps observé.

Estimation de l’instant de I'impact, 7. et de la distance récepteur / point d’impact
sur la surface de la planéte

Nous allons mettre en place un processus itératif. Pour initialiser ce processus, on suppose
que I'instant de 'impact, T, est égal a 'instant de la réception, T, et que le point de contact du
signal avec la surface de la planete est I'intersection de cette surface avec la direction barycentre
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BARYCENTRE DU SS

PLANETE

DL = CHEMIN RETOUR

CHEMIN ALLER =UL

A(Tr) =R

TERRE

Te Te m

EMISSION CONTACT RECEPTION

Fic. 2.3: Représentation schématique du trajet du signal

de la planete - récepteur. Dans la suite, BR représente le vecteur barycentre du systeme solaire
- récepteur, BP, le vecteur barycentre du systeme solaire - centre de masse de la planete, RO,
le vecteur récepteur - surface de la planete, BE correspondant au vecteur barycentrique de
I’émetteur.

— Initialisation de I’itération
La premiere estimation, 7%, du temps de parcours s’écrit:

) = L[IBP(T,) - BR(T,)| - ] (29)

On en déduit une premiere estimation, t%, de I'instant d’impact du signal & la surface de
la planete.

=T, -1 (2.10)

C
— (k+1)ieme itération

Se met alors en place une boucle itérative sur la distance récepteur / point d’impact a
partir de la premiere estimation de la distance planéte / récepteur, que nous écrirons, a

Iétape (k+ 1):

1
TE-H = —HRO(tlé)H—I—ATREL—I—ATTROP—I—ATSOI (2.11)
C
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ol RO(tlé) représente le vecteur récepteur / point d’impact a Uinstant ¢, ce qui s’écrit.
RO(tX) = BP(t¥) + PO(tX) - BR(T,) (2.12)

ATriL, ATrrRoP €t ATg,; sont respectivement les corrections relativiste, troposphérique
et solaire que nous présenterons dans la suite.

— Estimation du point d’impact
La position du point d’'impact, O, & la surface de la planete par rapport a son barycentre,
s’estime en émettant ’hypothese que la direction PAr,, a savoir entre le barycentre de
la planete et I’antenne a l'instant du contact, est la bissectrice de I'angle, 8, séparant les
chemins aller et retour du signal. De ce fait, O est le point d’intersection de la surface de la
planete avec cette direction, que 'on peut estimer a partir des éphémérides de la planete
et de la Terre & l'instant t¥. Le vecteur PO(tX) s’écrit alors:

PA(tX)
PO(tf) = R——¢/_ (2.13)
‘ IPA ()]l
On en déduit ainsi la (k+1)ieme estimation du temps de parcours, t*+1:
k k
=1, — 5t (2.14)
On arréte les itérations quand (TE-H — Tll?)) < ¢ ou € est la résolution limite , Ar, du radar

(en général € = 5.107%s).
On obtient ainsi T, = tF+!
Itération sur le chemin “aller” et estimation de ’'instant d’émission

Connaissant maintenant 'instant de 'impact, T, on connait aussi la position de la planete
a cet instant.

BO(T.) = BP(T.) + PO(T,) (2.15)

Cette quantité n’est donc plus a déterminer. L’inconnue est alors I'instant de ’émission du signal,
donc la position de ’antenne, OE, a cet instant. On va supposer comme précédemment pour
initialiser le processus que T, = T,. D’ou:

Arf) = L|BE(T.) - BO(T.)]| (2.16)

. . 1 _ 0
Ainsi ty, =T, — ATy
La boucle étant ainsi initialisée, on a ensuite:

1
ATt = E[HBE(tlﬁ) — BO(To)||] + Atrpr + Atrrop + ATsol (2.17)
d’ou:
el =T, — Arfit! (2.18)

On stoppe le processus quand (AT{}‘H — AT{}) < €. On obtient ainsi Ty = t%"’l
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Effetsou Corrections Ordresde grandeur
appligués ou estimés MAXIMUM sur un trajet aller
Correction Relativiste 30 km
Topographie de surface Vénus: 3 km. / Mercure: 1.5 km
Correction Troposphérique 60 m

lonosphérique (Estimation) 30cm

Correction Couronne solaire 3ma8.5Ghz/ 20 km a450 Mhz
Effets des marées terrestres 20 cm (Borderie, 1981)
(Estimation)
Influence de
I’ atmospheére vénusienne <lcm
(Estimation)

Fic. 2.4: Ordre de grandeurs des correction appliquées ou estimées

2.2.2 Topographie de surface

Dans 'algorithme précédent, on a vu que la position du point d’impact par rapport au
centre de masse de la planete avait une grande importance. En premiére approximation, on
peut estimer que ce point d’impact se trouve sur le géoide de la planete, c’est-a-dire a une
distance constante du centre de masse, distance égale au rayon de la planete. Cependant, dans
le cas d’objets comme Mars ou Vénus, la topographie de surface peut aller jusqu’a atteindre des
variations de 'ordre de la dizaine de kilometres par rapport au géoide de référence. Ainsi, ne pas
introduire cette donnée dans notre calcul peut induire des incertitudes de 'ordre de plusieurs
kilometres sur la distance Terre/Vénus ou Terre/Mercure. Nous citerons en particulier le cas de
Vénus car sa topographie est plus marquée que celle de Mercure de pres d’un facteur 2. I1 a done
paru intéressant d’inclure cette correction dans ’algorithme, en particulier dans ’utilisation des
données de Vénus. Pour cela, nous avons calculé ’altitude du point sub-terrestre a la surface de
la planete, a I'aide de décompositions en harmoniques sphériques du profil topographique. Le
point sub-terrestre représente dans les formulaires classiques d’éphémérides physiques, “ le point
de la surface d’un corps céleste qui se trouve a I'intersection de la demi-droite joignant le centre
de I’astre au centre de la Terre” (Introduction aux éphémérides astronomiques, 1998). Autrement
dit, le point sub-terrestre a 'instant de Iimpact correspond au point d’impact du signal a cet
instant tel que nous I'avons décrit plus haut. A aide du logiciel Eproc (Berthier, 1998) de
calculs d’éphémérides physiques et de positions des corps du systeme solaire, il a été possible de
calculer les longitudes et latitudes planétocentriques des points sub-terrestres au moment des
impacts. Comme représentation topographique des surfaces, nous avons donc utilisé des modeles
en décompositions polynomiales ou en harmoniques sphériques . Ce qui nous a permis, pour les
longitudes et les latitudes des points sub-terrestres de calculer ’altitude du point par rapport
au géoide de la planete. Dans l"algorithme de réduction des données, on substituera la valeur du
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rayon de la planete par celle du rayon augmentée de ’altitude du point sub-terrestre.

Pour Vénus, nous avons choisi d’utiliser le modeéle de Rappaport et Plaut (1994). Ce modele
est une décomposition en harmoniques sphériques a l'ordre 360 de la topographie de Vénus,
basée sur les données altimétriques de Venera, Pioneer et Magellan et de forme:

360 1
R(¢,A\) =R Z Z Py (sin @)[C] cosmA + S, sin mA] (2.19)

[=1 m=0

oll ¢, A sont la latitude et la longitude respectivement, R est le rayon équatorial, C] et S} sont
les coefficients normalisés de I'harmonique et P, sont les fonctions de Legendre normalisées.
L’incertitude du modele sur 'ensemble de la surface est estimée a + 80 metres. Le détail des
calculs des coefficients de ’harmonique ainsi que des fonctions de Legendre se trouve dans
Rappaport et Plaut (1994).

Pour Mercure, seul un modele basé sur les observations en cours de réduction, a savoir
les mesures de distance Terre-Mercure réalisées entre 1967 et 1990, est disponible (Anderson
et al, 1996). Ce modele est un ajustement sur les mesures de distance et d’effet Doppler d’une
décomposition en polynéme de Legendre au second degré de I'altitude en fonction des longitudes
et des latitudes. Il s’écrit de la fagon suivante:

r= R+ cioV3sin ¢+ (€11 cos A + s118in /\)\/§COS¢

—|—020§(3 sin? ¢ — 1) + (21 cos A + sa1 sin /\)\/ﬁsin P cos o+

5
(€22 o8 2\ + S92 8in 2A) cos? ¢

(2.20)

ol ¢, A sont la latitude et la longitude respectivement, R est le rayon équatorial, ¢ et s sont
les coeflicients issus de 'ajustement. On a donc un modele beaucoup plus simple que celui de
Vénus car d’une part aucune mesure d’altimétrie directe n’a été effectuée sur Mercure et d’autre
part, Pamplitude de la topographie de Vénus est bien plus importante que celle de Mercure.

2.2.3 La correction relativiste Arpgr,

Nous allons présenter dans ce paragraphe et dans les paragraphes suivants, les corrections
ATREL, ATrRoP et ATg, intervenant dans 'algorithme précédent.

La correction relativiste correspond a ’estimation du temps lumiere dans une métrique de
Schwarzschild, autrement dit dans le cadre d’une métrique relativiste. Jusqu’a présent, nous
nous sommes placés dans un cadre de mécanique newtonienne, et non pas dans le cadre de la
relativité générale. Nous allons résumer ici les principales étapes permettant de compléter cette
approximation par ’addition du terme ATgrg; dans 'estimation des distances. Les détails de
cette démonstration peuvent étre trouvés dans Shapiro (1964) ou Murray (1981).

Soient (r,0,1) les coordonnées polaires d’un photon lors de son trajet dans la couronne solaire
relativement au Soleil. On peut alors définir une métrique sphériquement symétrique par rapport
au Soleil avec ’expression suivante:

dr? = P exp(N)dt* — [exp(t) + exp(r)]dr? — exp(r)r?(df* + sin? 8dip?) (2.21)
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Soleil

Fic. 2.5: Géométrie du probléeme

ou d7 est un intervalle infinitésimal entre deux événements, t le temps coordonnée, ¢ la vitesse
de la lumiere et ¢, x et A des fonctions de r. Pour que cette métrique vérifie I’équation d’Einstein,
il faut de plus qu’elle vérifie:

2

Il existe une infinité de métrique vérifiant 2.21 et 2.22. On appelle métrique standard de Schwarz-
schild, la métrique que ’on obtient en posant k = 0. On a alors:

exp(N) = 1 -~ exp(~5)

2.22
(2:22)

2dr? = exp(N)dt* — [exp(—A)]dr? — r?(d6? + sin? 0dy?) (2.23)
avec exp(A) = 1 — 32—*:, Soit r le vecteur position du photon, on note u = ﬁ, la norme de r.

L’équation 2.23 devient:
2dr? = P exp(N)dt* — [exp(—=A)]dr? — exp(¢) (u.dr)? — exp(k)dr? (2.24)

Considérons maintenant un repére inertiel au voisinage du photon, caractérisé par (dt*, ds*).
Puisque ce repere est supposé inertiel, on a 2 = 0 par définition et la conservation des métriques

dt
s’écrit:
Adr? = A (dt*)? — (ds™)? (2.25)
On appelle repére naturel du photon, le repere dans lequel, si une particule a un vecteur vitesse
nul dans le repere initial, le vecteur vitesse dans ce nouveau repere reste nul.
D’autre part, si on note f, la direction du périhélie de la trajectoire du photon, c’est-a-dire
la direction du point le plus proche du Soleil le long de la trajectoire du photon, g, le vecteur

tangent a la trajectoire, et h = f A g, et si ’on choisit la transformation qui a r fait correspondre
s tel que:

s = exp(g)r (2.26)
Alors la métrique de 2.21 devient une métrique de Schwarzschild:

Adr* = exp(N)dt? — [exp(—A) — 1](uds)? — d(s)? (2.27)
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2

avec exp(A) = 1 — WTSH

L’estimation de ’angle observé 1 mesuré dans le repére naturel, muni de la métrique de Schwarz-
schild définie plus haut, en un point de la géodésique nulle, d’angle polaire 8 et de coordonnée
radiale ||s]|, s’écrit a partir de ’équation d’une géodésique dans le repere naturel muni d’une
métrique de Schwarzschild et des propriétés liées a cette métrique:

O = 2 exp(—2)[1 — exp(\)] (228)

Ce qui devient en utilisant les propriétés de s:

d¥ 2
- 14 2F

— R 2.2
0 28] (2.29)

Si on note p, la distance du périhélie, ||s|| étant la distance du point d’angle polaire 8, on
peut faire 'approximation ||s|| 2 psec(f). On peut alors intégrer 2% et on obtient:

T 2u

Toujours dans le méme repéere naturel et les mémes métriques, on montre que:

1ds
P exp(A) cosWu + exp )sinW(h /\ (2.31)

Mais par construction, on a: u = coséf + sin g. Donc en utilisant le fait que [|s|| peut s’ap-
proximer par psec(f) et en utilisant les propriétés des métriques de Schwarzschild, on aboutit
a:

1ds 24 24 du

=g — 0 of) + —— 2.32
=8 Cp(cos g + sin )—I— 5 (2.32)

En intégrant la derniere équation non plus le long d’un trajet rectiligne mais le long de la
géodésique pour laquelle cdt = psec? 8df, on aboutit alors & I’équation du trajet du photon
entre la source de coordonnées sy et l'observateur de coordonnées s:

6+ tan
s1—s=c(t—t1)g+ 5—2[u1 —u — 2(sect — secy)f — QIH[ziOi—tzEOig (2.33)
avec u = cos 1 f 4 sin 61 g.
Ce qui s’exprime sous forme vectorielle et en revenant au systeme initial:
2 vl +|lrql| +|{lr—1r
eATREL = et — ) = ||r - ra]| + “1ﬂ’” Izl # Jle = ra (2.34)

el 4+ [l = flr = raf]

2.2.4 La correction solaire Arsor,

Cette correction est rendue nécessaire lors d’un passage proche ou une traversée du signal
radar de la couronne solaire. En effet lors de ces rapprochements, 'onde électromagnétique émise
par le radar est perturbée par la nature électronique de la couronne solaire et ses variations de
densité électronique entre 5 et 100 rayons solaires. Les perturbations subies par le signal sont de
nature diverse et peuvent se résumer en trois points:

1. Déviation de la trajectoire du signal vers une direction opposée



z.2., ALGURILOVIE DR )iii)uU L iU

Log ( At )

L L L L L L L L L L L L L L L L L L L L L L
65 70 75 80 85 90
At Dates d'observations
|

Fia. 2.6: Corrections Atrgr, Atrrop €t Atsor, appliquées aux observations de Vénus

2. Modifications des vitesses de propagation de I'onde: augmentation de la vitesse de phase
et diminution de la vitesse de groupe.

3. Dispersion des ondes par les turbulences et les vents solaires

Pour présenter cette partie, il nous faut rappeler quelques définitions liées a la nature du
signal émis. Le signal est constitué de paquets d’électrons se propageant le long d’une direction
Z. Chaque électron se propage a une vitesse V, et a une position donnée z le long de la direction
de propagation, on a:

e = ey sinfw(t —

z
— 2.35
) (235)
Cette équation définit une onde sinusoidale non-atténuée, dont les fronts d’onde seront des
surfaces de phase uniforme & un instant donné. L’uniformité est assurée par 'hypothese que
I’amplitude e,, est constante le long du front d’onde. En général, on appelle vitesse de phase la
quantité, V,, et on note:

e = e, cos(wt — kz) (2.36)
ou k = {}U = £ X étant la longueur d’onde du signal. & est appelé coefficient de ’onde.
Considérons malntenant I’ensemble des ondes émises sous forme de paquets d’onde. Chaque
paquet d’onde est composé d’un certain nombre d’électrons se déplacant chacun a une vitesse
V), et selon une onde particuliere. Cet ensemble d’ondes constitue une enveloppe, dont on peut
estimer la direction et la vitesse propre de propagation, appelée vitesse de groupe V,. Le paquet
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d’onde W(t, z) va s’écrire sur Uintervalle [ko — &, ko + ££]:

sin (S5 (2 — V1)

V(t, z) = exp(jlwot — koz]) —kiz m—

(2.37)

avec V, = [%]k:ko

Pour les données de distance, on va donc considérer la vitesse globale du signal, donc la vi-
tesse de groupe. D’autre part, la vitesse de propagation du signal est liée a I'indice de réfraction,
n, du milieu par la relation:

n=-—=—~= (2.38)

Cependant, si le milieu de propagation est un plasma de fréquence v, et si v est la fréquence du
signal, on peut écrire I'indice de réfraction du plasma en fonction de ces deux quantités:

21
Vp 4.2

=[1-—= 2.
n=1 -2 (239
Ce qui implique que 'on a la relation:
v,2.5
Vo=l = 2] (2.40)

Si on note e et m, la charge et la masse d’un électron alors, on exprime v, avec:

2

1 4me*N,
€ ey (2.41)

Vp:ﬁ(

m

ol N, est la densité électronique du milieu. On integre alors le temps de parcours le long du
la trajectoire de 'onde et 'on estime alors le temps nécessaire au paquet d’électrons pour se
propager de long d’un trajet de longueur L:

Lar, L v, 2.5
T:/ —:c/ — 2717 dl 2.42
=) b= (242)

Supposons alors que la trajectoire de 'onde a travers la couronne solaire soit rectiligne. Cette
hypothese est justifiée par le fait que l'effet de déviation angulaire par la traversée d’un plasma

est faible par rapport a la modification de la vitesse de propagation (Borderies, 1981). On pose
alors T = Ty + AT avec Ty = £

<.
En développant ’équation précédente et en introduisant la densité électronique, N., on obtient

I’expression finale:

62 L
AT = 7/ N, dl (2.43)
2revim J

Reste donc a choisir le modele de densité électronique de la couronne solaire. Trois modeles ont
été envisagés (Muhleman, 1977, Muhleman, 1981 et Tyler, 1977). Les deux premiers modéles
(Muhleman, 1977 et Muhleman, 1981) sont des modeéles relativement simples, ajustés sur les
données de tracking des sondes Mariner-6 et Mariner-7 pour le modele de 1977 et de la sonde
Viking lors de la conjonction solaire de Mars le 25 novembre 1976 pour le modele de 1981. Notre
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choix s’est finalement porté sur le modele de (Tyler, 1977), lui aussi ajusté sur les données du
passage proche de Viking en 1976 car il est apparu comme étant le plus complet des trois. En
effet, ce dernier tient compte d’une décroissance de la densité électronique en allant de I’équateur
solaire aux poles, alors que les deux autres modeles font une hypothese de symétrie sphérique
sur cette densité. Le modele finalement adopté est de la forme:

1
1 . 2.,2.99 1.55 3.44
Ne = (C082 §b —|— 6_4 Slﬂ2 Qb) [(p? —|— F)1014 —|— p—21011] (244)

ol p est la distance au centre du Soleil en rayons solaires et ¢ est la latitude solaire. N, est alors
donné en électron par m>.

Pour revenir au calcul de Atgor, il faut maintenant intégrer I’équation 2.43 sur le trajet
aller et retour du signal. Comme nous ’avons dit, la densité électronique n’est pas homogene. Il
parait donc intéressant de diviser I'intégrale en trois parties. La premieére et la derniére partie
consistent en I'intégration du trajet dans des régions relativement peu denses alors que la partie
médiane permet d’isoler les parties plus denses.

Les notations utilisées dans la suite sont les suivantes: EP est le vecteur entre le centre de masse
de la planete au moment de 'impact et ’antenne a I'instant de I’émission. De méme RP est le
vecteur entre le centre de masse de la planete au moment de 'impact et ’antenne a l'instant
de la réception du signal. SE et SR représentent les positions héliocentriques de ’antenne a
I'instant de ’émission et de la réception, respectivement.

On aura ainsi pour le trajet aller, apres avoir effectué un changement de variables d’intégration
ol v = %, une estimation de la correction ATgOL de la forme:

1 =6 y1+8y 1
Atsop = KDyl / N.dy + / N.dy + / N, dv] (2.45)
0 =&y y1+8y

avec Dy = ||EP]||

SE.EP 1
_SEEP - gy M0fe (2.46)

e Dy "~ Dy + Dy

ot Dy; est I’équivalent de Dy, pour le trajet retour, a savoir: Dy = [|RP]|. §v permet de définir
une zone du profil a partir duquel on estime que la densité est plus importante, ce qui va
impliquer un algorithme d’intégration plus poussé. Pour le trajet retour du signal, on fait donc
la méme opération en substituant les distances émetteur / planéte par les distances planete /
récepteur et v par:

SR.RP

2.47
D (2.47)

Y2 =
Comme il a été conseillé dans Borderies (1981), nous effectuons une intégration en deux temps:
la premiere et la derniere intégrales étant résolues par un algorithme d’intégration par quadra-
ture avec un nombre limité de points (16 au total), la médiane requérant une intégration plus
serrée (32 points conseillés par Borderies). A chaque point de la quadrature, N, sera estimé par
I’équation 2.44. Le calcul des latitudes héliocentriques, ¢, des points de la trajectoire se fait par
le biais des distances héliocentriques exprimées en rayons solaires (points de quadrature ramenés
en unité de rayon solaire) et des coordonnées (ag), dz) du pole nord solaire, fournies par Davies
et al (1995) pour ’équinoxe et I’équateur J2000. Si on appelle Ps ce pdle nord et si on conserve
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Planete

F1G. 2.7: Parcours du signal entre 'antenne et la planéte - Abshire et Gardner (1985)

S, pour désigner le centre de masse du Soleil, alors on établit que:

OAOPq
singp = ———— (2.48)
|OA]]
ol A désigne le point de la quadrature, et plus précisément le point de la droite reliant I’antenne
et le centre de masse de la planéte, correspondant a la distance . Les coordonnées (X,Y,Z) du
pole solaire par rapport au centre de masse solaire seront représentées par les coordonnées du
vecteur OPg = (cos g cos ag, cosdg sin ag, sindg ) ou (ag, ds) auront les valeurs:

ag = 286.13°

{ 5z = 63.87° (249)

Sur ’ensemble des observations de Mercure et Vénus que nous avons traité, 'amplitude
moyenne atteinte par cette correction est de 1072 seconde de temps par trajet, ce qui induit
une correction totale sur un trajet aller retour d’environ 0.6 metre. Cela est essentiellement di
au fait que les observations effectuées sont assez éloignées des conjonctions Mercure-Soleil et
Vénus-Soleil.

On retrouvera un exemple des différentes corrections appliquées sur les distances radar ob-
servées Vénus/Terre sur la figure 2.6.

2.2.5 Les corrections troposphérique A7rrrop et ionosphérique

Toute observation astrométrique au sol implique, lors de sa réduction, une correction tenant
compte de la présence de 'atmosphere terrestre. Les données radar n’y font pas exception.
La caractéristique particuliere a la réfraction des ondes radar et radio par ’atmosphere est
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VENUS MERCURE
Antenne Période  Nbr d’obs. Résidus(km) Résidus(km) 20  Période Nbr d’obs. Résidus (km) Résidus (km) 20
<O-C> o <0O-C> c <0-C> c <0O-C> c
Arecibo 1967-1970 227 3km 10km| -1km 7km 1967-1971 85 | 4km 30km 4km 18 km

1978-1982 157 | -1km  4km Okm 3km

Goldstone
DSS 13 1964-1970 294 5km 8km -3km 6km
DSS 14 1971-1990 213 Okm 5km Okm 4km 1970-1994 179 Okm 6km Okm 4km

+ observations bi-modales DSS13-14

Haystack  1966-1971 217 -Okm 12km 1km 8km | 1966-1971 217 | Okm 26km | 0.5km 16 km

Millstone  1964-1967 101 14km 8km | -3km 6km

Total US  1964-1990 1059 -1km 10 km Okm 8km 1964-1994 640 | 2km 20km Okm 8km

Eupatoria
Site 1 1975-1978 510 2km 6km| Okm 2km
Site 2 1980-1995 107 |[15km 4km|-Okm  1km| 1980-1992 75 | -1km 7km

Fic. 2.8: Résidus des observations radar réduites par Ualgorithme précédent; résidus par com-
paraison entre les distances observées et celles déduites des solutions analytiques de Mercure et

Vénus de VSOPS7

qu’elle fait intervenir en plus du terme classique de la réfraction par les basses couches de
I’atmosphere, c’est-a-dire la troposphere, un terme issu de la réfraction des couches ionisées de
I’atmosphere ou ionosphere. L’ionosphere englobe les régions entre 80 et 700 km. A ces altitudes,
les molécules présentes dans la troposphere sont en parties ionisées par les émissions solaires et
c’est cette concentration de particules chargées qui va affecter le signal émis de facon plus ou
moins importante. Nous allons commencer par traiter le cas de la réfraction par les couches
basses de I’atmosphére puis nous montrerons que la réfraction ionosphérique est, aux longueurs
d’ondes qui nous intéressent, négligeable.

La correction troposphérique que nous allons appliquer s’appuie sur un formalisme tres
proche de celui utilisé dans la premiere partie de ce travail concernant les réductions astro-
métriques d’images CCD ou photographiques.

Ce formulaire est classique et est basé sur I’hypothese d’une structure d’atmosphere sous
forme d’empilement de coquilles a symétrie sphérique d’épaisseur infinitésimale. La distance
apparente de la cible Ry (longueur du chemin optique) est:

r1
RO:/ " dr (2.50)

. sin 6

avec n, l'indice du milieu de propagation en un point du parcours, 8, ’angle a la normale a la
couche atmosphérique. Comme il a été exposé dans la premiere partie de ce travail, la correction
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de réfraction atmosphérique AR, entre la distance apparente a ’objet et la distance réelle, R,
peut étre intégrée le long du trajet du signal et se mettre sous une forme de mapping telle que:

1 A+ B
f(\vavTO)‘ fS(A)B

- ALB
sin(E) + SR £ 001

cAtrrop = AR = (2.51)

avec: F, et W respectivement, la hauteur, la latitude de 'objet. H est Daltitude de "antenne
(en km) et Ty est la température en kelvin au niveau de I’antenne. f; et f, sont les facteurs
dissipatifs du milieu en fonction de la longueur d’onde A.

A= KL (V) Pay + KA 3.7f,(A) = 2.7£5(N). Py (1 4+ KT — 283.15))

P? 2.52
B = KP Py, Tor + K=o —2 (2.52)
0 3_ 2
K
ol
K =11.63 — KFcos2U — KTy + K5P,,
(2.53)

FOU, H,To) =1 — K{ cos 20 — KIH — KI(T, — 283.15)

F,, et P,, représentent respectivement les pressions atmosphériques et de vapeur d’eau au niveau
de 'antenne en mb. Ce formulaire est appelé modéle de Herring-Owens. 1l differe du modele de
Yan-Marini utilisé précédemment essentiellement par le fait qu’il est adapté aux longueurs d’onde
radar et radio. En effet, les différentes couches atmosphériques ne sont pas uniformes dans leurs
compositions chimiques et les concentrations en molécules different selon l'altitude. De plus,
chaque composé a un impact différent sur la dissipation du signal selon sa longueur d’onde.
Les profils atmosphériques different donc selon Daltitude et la concentration des composantes
(Owens, 1967). Le modele d’indice atmosphérique que nous allons choisir est un modele simplifié
permettant d’estimer le facteur dissipatif, f,, d’un air sec contenant 0.03 % de C'O,, et, f,, celul
de la vapeur d’eau. Cette décomposition en milieu sec a 0.03 % de C'O; et en milieu humide
permet de tenir compte des variations de comportements des différents éléments majoritaires
constituant la haute atmosphere en fonction de la longueur d’onde du signal. On aura ainsi:

1 1
K130+ )  K{*(38.94+ —
fs(A):K%[I(gS—F 3 ( 30—|;A2)_|_ 4 (389—|;A2)]
1 —\2 —\2
(130 + A2) (38.9 + A2) (2.54)
g KO KD K
Jo) = K + S5+ S+ 53]

On retrouve les valeurs numériques des constantes K7 dans ’annexe D.

Ce modele bien que basé sur I’hypothese d’une atmosphere a symétrie sphérique, permet une
bonne estimation du retard du trajet induit par sa traversée de ’atmosphere. Les modeles plus
développés comme ceux de Yatsenko (1995) ou de Abshire-Gardner (1985) induisent 1'utilisation
de mesures in-situ des conditions atmosphériques des couches de la haute atmosphere par le
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Mercure Vénus
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Fic. 2.9: Résidus des observations radar de Mercure et Vénus réduites selon Ualgorithme décrit
dans le texte. Sont tracés ici les points moyens par jour d’observations. Les limites (droites en
pointillés) indiquent les différences maximales entre VSOP87 et DE200 sur les estimations des
distances géocentriques (rayons vecteurs) de Mercure et Vénus (période de calcul: 1891-2000)

biais d’envoi de ballons-sondes ou celui d’atlas météorologiques locaux et globaux. Ces modeéles
sont donc tres lourds a mettre en place pour un gain de précision relativement peu important.

Comme nous 'avons dit au début de ce paragraphe, la réfraction troposphérique n’est pas la
seule a affecter les signaux radar et radio. Les couches ionosphériques affectent aussi le faisceau.
La géométrie de la correction reste la méme. L’indice de réfraction pour les hautes fréquences
va s’écrire:

n2—1z%i%+§ (2.55)
ol v; sont des fonctions de la densité électronique de ’atmosphere ionisée, N. et du champ
magnétique ambiant B. Pour des fréquences supérieures a 1 MHz, le dernier terme en A* peut
étre négligé et on a fait I"approximation vy =~ 80.5N, et 1 ~ 2.29x 108 N.B cos §, ot 6 est I’angle
entre la direction du champ magnétique et la direction normale du front d’onde. Pour un champ
de 0.5 Gauss et 8 = 0, on aura:

N, N, 1
2 € &4iVe
n?=1-80.577 £ L1 x 10555 + O (2.56)

Pour une activité solaire maximale, on a (N.)par = 1012m™3. Ce qui implique que pour une
fréquence d’environ 5000 MHz on aboutit a un indice (1 — n) de I'ordre de 1.6 x 1076, A titre
de comparaison, dans des conditions normales de température et de pression, la contribution
troposphérique est de I'ordre de 2.8 x 1073, Il y a donc un facteur supérieur & 1000 entre les
deux types de réfraction pour une longueur d’onde correspondant a la longueur d’onde moyenne

des observations, ce qui rend le terme de la réfraction ionosphérique négligeable par rapport au
terme troposphérique pour les fréquences radar.
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2.3 Résultats de la réduction

Dans les graphiques de la figure 2.9, sont présentés les résidus des observations de distances
mutuelles Terre-Mercure et Terre-Vénus calculés par comparaison entre les positions observées
déduites de l'algorithme décrit précédemment et les distances calculées & partir de VSOPS7.
Les résidus issus des observations de Mercure refletent clairement 1’évolution technologique des
récepteurs et émetteurs radio de ces vingt dernieres années. En effet, entre des séries d’observa-
tions réalisées avant 1970 a Haystack ou & Arecibo et celles postérieures a cette date, la précision
a 2 o diminue d’un facteur 3 par rapport a la série de DSS14 et d’un facteur 8 entre les séries
anciennes et récentes d’Arecibo. Il en découle ainsi une distribution a base tres large des résidus
de Mercure, nécessitant un filtrage tout aussi large des données que I’on estimera a hauteur de
40 kilometres.

Les résidus de Vénus ont une distribution plus homogene. Les précisions d’estimation des dis-
tances Terre-Vénus n’ont en effet pas connu les améliorations des observations de Mercure,
restant de qualité astrométrique relativement constante au cours du temps. A 2 o, I’écart type
des séries réalisées avant 1970 étant d’environ 8 kilometres pour passer a 5 apres 1970. 1l est
a signaler que seulement 20% des tirs Terre-Vénus ont été réalisés apres 1970 contre 49% pour
les tirs Terre-Mercure. Autrement dit, les observations des distances Terre-Vénus sont plus an-
ciennes que celles réalisées entre la Terre et Mercure et par conséquent plus dégradées que ces
dernieres (cf. le tableau de la figure 2.8).

En conclusion, nous avons pour Mercure et Vénus deux exemples tres distincts de distributions
des erreurs sur 'estimation des distances. D’une part, la distribution a une base tres large avec
une tres nette amélioration des données pour pres de la moitié de ’échantillon, c’est le cas des
résidus de Mercure. Et d’autre part, nous avons une distribution beaucoup plus fine, plus ho-
mogene, que la précédente.

Enfin, rappelons que la différence maximale entre ’estimation des rayons vecteurs des orbites
héliocentriques de Mercure, Vénus et du barycentre Terre-Lune effectuée a partir de VSOP87
et celle déduite de la solution numérique DE200 est de 'ordre de 2.5 kilometres sur 'orbite du
barycentre, de 1.5 kilometres et 150 métres sur celles de Vénus et Mercure, respectivement (Bre-
tagnon, 1982). Autrement dit, nous pouvons considérer que dans les statistiques des résidus (en
distance) calculés précédement, l'incertitude théorique liée & la qualité des solutions analytiques
est un élément important de leur dispersion. Nous avons matérialisé cette limite théorique sur
les graphes de la figure 2.9. Comme on peut le voir, la précision externe de la réduction des
observations radar de Vénus réalisées apres 1970 est inférieure a celle-ci, ainsi que celle d’une
grande partie des données en distance de Mercure. Le développement d’une nouvelle solution
analytique devient, dans ce cas, nécessaire.

Apport d’information

Les figures 1.5 du chapitre 1 permettent de constater que I’ensemble des tirs radar effectués
sur Vénus et Mercure couvrent plusieurs orbites héliocentriques de ces objets. On peut donc es-
timer que ces données sont suffisamment bien réparties pour réaliser un ajustement de théories
dynamiques de ces deux planetes intérieures et de celle du barycentre Terre-Lune.

Cependant, 'observation radar ne donne qu’une seule information sur I’orbite: la distance Terre-
objet. Pour réaliser un ajustement complet, il manque une donnée angulaire, en général fournie
par les observations optiques méridiennes ou photographiques. Mais ces observations angulaires
sont entachées d’erreurs systématiques qui peuvent devenir tres importantes, tout spécialement
en ce qui concerne les observations des planetes intérieures. 1l est donc communément conseillé
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d’effectuer 'ajustement de leurs théories planétaires en limitant au maximum [’utilisation de
telles données. C’est pourquoi pour compléter les séries d’observations radar de distances, on
aura appel a des observations de type tracking VLBI de sondes, comme Magellan, qui permet-
tront d’obtenir des positions angulaires des planetes a une tres grande précision. L’inconvénient
d’un tel algorithme est le nombre limité de ces observations VLBI (18 pour Vénus et 23 pour
Jupiter) réalisées sur une période de temps réduite (1990-1994 et 1996-1997 respectivement). Il
est donc important d’estimer I'impact de telles données sur ’ajustement des planetes intérieures
et extérieures en général et sur celle du barycentre Terre-Lune en particulier.

Néanmoins, comme nous le montrerons au chapitre 8, la qualité astrométrique de I’échantillon
combinant observations radar et données VLBI est indéniable et permet d’aboutir & des orbites
d’une grande précision et cela malgré 'inconvénient mentionné précédemment.






Chapitre 3

Les données optiques

Dans ce chapitre, nous exposons les méthodes de réduction et les traitements post-réduction
appliqués aux observations méridiennes et photographiques directes ou indirectes - via les satel-
lites. Puis, nous présenterons les traitements communs a ’ensemble des données optiques liés,
d’une part, aux erreurs systématiques des catalogues stellaires de référence et d’autre part au
décalage photocentre-centre de masse.

3.1 Les observations méridiennes

3.1.1 Présentation

La technique des observations méridiennes a peu évolué jusqu’a 'apparition des récepteurs
CCD. Elle consiste a mesurer la position d’un objet au moment de son passage au méridien du
lieu d’observation. A cet instant, ’ascension droite de 'objet est égale au temps sidéral local
(modulo 12 heures selon sa culmination). On détermine donc 'ascension droite en mesurant
le temps sidéral a I'instant du passage et cela grace a un micrometre a fil placé au foyer. La
déclinaison de l'objet, par l'intermédiaire de sa distance zénithale, est, elle, dans un premier
temps, approximée par le pointage de l'instrument (cercle méridien de pointage), puis déterminée
plus précisément par le méme micrometre a fil. Le principe de cette technique d’observation
est donc simple mais requiert d’une part une trés grande stabilité de I'instrument (il faut en
effet, apres avoir positionner 'instrument tres précisément au méridien du lieu, pouvoir asservir
solidement le reste du systéme a cette position) et d’autre part, une trés grande précision dans le
chronométrage du passage au méridien et la lecture de la déclinaison. Ces deux derniers points
constituent 'une des difficultés de la réduction des observations méridiennes, comme nous allons
le voir dans le paragraphe suivant, surtout lorsqu’il s’agit d’observations anciennes.

Le tableau de la figure 3.1 présente en détails les différents types d’observations méridiennes
dont il sera question ici, ainsi que les différents instruments et micrometres utilisés.

3.1.2 La réduction: généralités

Apres avoir vu le principe des mesures méridiennes, nous allons présenter ici en détail ’en-
semble de la procédure d’observation commune a tous les instruments méridiens classiques ainsi
que les étapes allant de la lecture micrométrique a l'obtention de coordonnées géocentriques, ap-
parentes de 'objet. Classiquement, les défauts d’orientation des axes des tourillons d’une part et
de I'agservissement axe optique/axe des tourillons d’autre part sont éliminés par un étalonnage
renouvelé du systeme. En général, cette détermination des constantes instrumentales encadre
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GROUPE PERIODES OUVERTURE FOCALE REFERENCES
1911-1971

USNO 6-inch JPL 1977-1982 1986-1994 15.2cm 1.82m W10-25-50-52-52-54-55
USNO 9-inch JPL 1935-1944  1913-1925  20.9cm 3.66m W20-40
RGO -Cook Transit Circle JPL 1957-1982 17.8cm 2.60m RGO 1
Bordeaux JPL 1985-1992 20.2cm 237Tm
Tokyo Mitaka JPL 1986 -1988 13.5¢cm 2.18m

IAAS 1963 -1974 ™2
CAMC AM +JPL 1982 - 1993 17.8cm 2.66m CAMC1
USNO 8-inch IAAS 1866-1891
Radcliff Observatory IAAS 1774-1798 10.1cm 243 m RAD 1
Cape meridien circle IAAS 1884 -1892 20.6cm 353m CP1
Nikolaev meridien circle |AAS 1960-1972 NK1
Greenwich PARIS 1750 - 1907 2 instruments --- avoir AN1-2-3
Paris PARIS 1837 - 1873 15cm 240m AN2-3

Fic. 3.1: Résumé des principales caractéristiques des instruments méridiens

une série d’observations. Elle est répétée jusqu’a 8 fois par nuit. Chaque instrument a, de plus,
des corrections qui lui sont propres comme des défauts dans les vis micrométriques ou des gra-
duations du cercle méridien. D’autre part, avant 'automatisation des systemes de détection des
instruments méridiens, comme ceux du CAMC de La Palma ou de Bordeaux, I’observation du
passage au méridien était faite “ a la main”, I'observateur devant assurer la coincidence entre
I'image et les fils du micrometre. Une fois cette coincidence effectuée, I'instant du passage au
méridien était donné soit par le biais de contacts symétriques par rapport a la ligne de visée
(cas des micrometres impersonnels - 1911) soit par 'observateur lui-méme (cas des observations
visuelles antérieures a 1911). Pour la déclinaison, I'observateur mesurait par I'intermédiaire du
fil horizontal, le décalage nécessaire a apporter a la déclinaison de I’objet utilisé pour le poin-
tage de 'instrument, permettant ainsi une détermination différentielle de cette déclinaison par
rapport a la donnée lue sur les cercles gradués. La réalisation de cette coincidence pouvant va-
rier d’un observateur a ’autre, des équations personnelles vont intervenir dans la réduction de
ces données, devenant de plus en plus importantes au fur et a mesure que ’on remonte dans
le temps, jusqu’a devenir difficilement estimables pour les observations visuelles du XVIlleme
siecle. Dans la figure 3.2, sont regroupées les principales corrections et calibrations effectuées
en ascension droite et en déclinaison. Nous allons commencer par revenir sur les corrections en
ascension droite.

— La correction de collimation, «q, corrige la non-perpendicularité de 'axe optique de I'ins-
trument avec ’axe des tourillons. Cette constante est déterminée le plus souvent par in-
version des tourillons. Il est commun d’y ajouter la correction due a ’aberration diurne.
La correction a apporter a ’ascension droite est alors de 'ordre de 2 secondes de degré et
s’écrit:
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Aa cosd = oy

— L’horizontalité de 'axe des tourillons n’est également pas parfaite. On évalue I'inclinaison
de la direction de ’axe des tourillons avec ’horizontale locale en utilisant la référence d’un
bain de mercure. Par auto-collimation et réflexion sur le bain de mercure, on obtient ainsi
I’angle aa, dont "amplitude est de 'ordre de 3 a 4 secondes de degrés. Il peut arriver que
cette valeur soit interpolée pour toutes les observations (méthode utilisée par le RGO)
mais en général la mesure se fait suffisamment régulierement (toutes les 3 heures, pour le
6-inch de 'USNO) pour supposer ag constant, az étant alors la moyenne par nuit de ces
mesures. La correction s’écrit:

Aa cosd = ag cos(P — 9)

ou ® est la latitude géographique du lieu d’observation, et («, &) sont les coordonnées
sphériques de 'objet observé.

— L’alignement de ’axe des tourillons avec la direction est-ouest n’est bien siir pas parfaite.
La correction, g, a apporter a cet alignement est appelée correction d’azimut et se déter-
mine par ’observation d’étoiles circumpolaires aux culminations supérieures et inférieures.
La correction s’exprime alors:

Aa cosd = azsin(P — J)

— Un décalage systématique de I’horloge servant & chronométrer 'instant du passage au
méridien est modélisable par le biais d’observations d’étoiles spécifiques, appelées “Clock
Stars”. Ces étoiles sont des étoiles de référence qui seront choisies une fois pour toutes
et régulierement observées. En général, on lie les corrections d’azimut et d’horloges du
fait que ces deux corrections peuvent étre toutes deux interprétées comme des rotations
entre le grand cercle vertical d’observation (visualisation des objets observés sur la sphere
céleste, une fois les corrections de collimation et de niveau effectuées) et le méridien effectif
(visualisation sur la sphere céleste de la position théorique des objets). Ainsi, en notant
(va,04), les positions observées des étoiles d’azimut et (a¢,0¢), les positions observées
des “Clock stars”, Tucker (1972) établit que, en posant W, = cos§*, Y. = Aa* cosd*, et
X, =sin 2z}, (ou zp désigne la distance zénithale de I'objet), on a les relations suivantes:

D S S 780 SN
YSIF) DECES ST S
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ZXOZWA _ZXAZWO

AC correspond a la correction en azimut, notée ag précédemment, et CC a la correction
a appliquer aux horloges.

Iei s’achevent les corrections générales en ascension droite auxquelles il faut ajouter les
équations personnelles, souvent issues de tabulations en fonction des observateurs, de la position
de P'objet, de sa magnitude, etc. et les corrections de phase. Ces dernieres ont pour objectif
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ASCENSION DROITE DECLINAISON
Collimation —= Inversion des tourillons
+ + Positiondu zenith | . Mesuresapartir du bassin
Aberration diurne Aberration diurne de mercure
Horizontalité du systéme __| . Mesures apartir du bassin Inclinaison du repére  __| . Observations d’ éoiles
(correction de niveau) de mercure delecturede & équatoriales ou de faibles
déclinaisons
Azimuth __| _ Observations d' étoiles
de référence circumpolaires Variationen latitude __| . Observations externes
Horloges _| . Observations d' étoiles Flexion du tube
de références
Equations personnelles | _ Tabulations Réfraction ___|_ Tablesderéfraction
du Pulkovo
Correctiondephase | _ Fonctions des objets
observés Equations personnelles  __| _ Tabulations
Correctiondephase ___ |- Fonctions des objets
observés

Fic. 3.2: Résumé des principales corrections et calibrations appliquées aux observations de pas-
sage au méridien

de ramener la position mesurée de 'objet & la position de son centre de masse, notamment
lorsque celui-ci présente un angle de phase important. Ces corrections sont tres délicates car
elles affectent ’ensemble de la position observée (et non une seule des deux coordonnées) et font
intervenir des conventions de mesure variant selon ’aspect et la nature de 'objet. On pourra
par exemple mesurer plutot les limbes nord et sud plutot que le centre, ou un limbe seulement,
etc. Le traitement de ces corrections fondamentales requérant une grande attention, nous le
développerons dans un paragraphe particulier. Abordons maintenant les corrections générales
en déclinaison.

— La position du zénith. Cette correction est tres liée a celle de I"horizontalité, et se déduit
de la mesure du niveau de mercure. En notant §; I'angle par rapport a la verticale mesuré
par auto-collimation sur le bain de mercure, la correction sera de la forme:

7

— Correction de l'inclinaison de la cible micrométrique en déclinaison. En effet, au contraire

de Dl'ascension droite, la déclinaison est lue a partir d’une ligne de visée fixe, dont la

perpendicularité par rapport a ’axe optique n’est pas assurée. Il faut donc estimer cet
angle, d2. Pour cela, on observe des étoiles de faible déclinaison et 'on en déduit

Ab = dqcosd

— Variation en latitude. La latitude du lieu d’observation a une grande importance car elle
permet de passer d’un systeme de coordonnées local a un systeme de coordonnées équato-
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rial. Ces variations de latitudes, notées A®, sont issues d’études et d’observations de type
géodésiques.

Flexion du tube. Le tube de I'instrument étant en équilibre autour de ’axe des tourillons,
il est évident que son poids va entrainer un couple de part et d’autre de cet axe. Si on note,
03 la correction de flexion, la correction s’appliquera a la déclinaison des objets observés,
par la relation:

Ab = d3sin zp

ou 'on rappelle que zp est la distance zénithale de 'objet. L’amplitude de cette correc-
tion sera de l'ordre de 0.03 seconde de degré (9-inch de 'USNO), mais peut varier d’un
instrument a autre.

La réfraction. Jusqu’il y a encore quelques années, on a souvent considéré la seule réfrac-
tion atmosphérique dans les corrections apportées aux («,d) observées. Cependant, comme
lexplique Kovalevsky (1990), la réfraction & I'intérieur méme du tube a été confondue avec
la premiere et intervient, du fait de sa proportionnalité avec sin zp, dans 'estimation de
la flexion de I'instrument. Ceci engendre de petites variations de la correction de flexion
essentiellement entre des mesures diurnes et nocturnes. La correction de réfraction atmo-
sphérique classique est basée sur I"utilisation des tables de I'observatoire de Pulkovo, dans
lesquelles se trouvent tabulées les déviations angulaires, R = 2§ — 2%, en fonction des
conditions atmosphériques, température, pression, humidité et longueur d’onde. Jusqu’a
encore récemment (RGO, 1984), la correction de réfraction était une correction au premier

ordre, du type:

R = tan z%

Actuellement, lestimation de la déviation R est faite avec beaucoup plus de précision. En
particulier, on pourra se reporter aux détails des corrections utilisées par le CAMC de La
Palma.

Parallaxe. Les observations sont topocentriques. 1l est donc nécessaire de les ramener au
géocentre pour leur exploitation ultérieure. Pour cela, on calcule la parallaxe horizontale,
P, de 'objet au moment de I'observation, puis en notant Ry, le rayon terrestre, ®,
la latitude géocentrique de I'observateur et dp, la déclinaison observée topocentrique, on
détermine le décalage, Ad entre déclinaison topocentrique et géocentrique par:

A6 = Ry Py sin(®g — d0)

Ceci termine la présentation des effets généraux pris en compte dans la réduction des dé-

clinaisons. Comme pour les ascensions droites, s’ajoutent a cela les équations personnelles et

les corrections de phase que nous développerons plus loin. Enfin, communes aux deux coor-
données, d’autres corrections plus spécifiques aux différents instruments, comme des erreurs de
graduations, interviennent aussi dans le processus de réduction. Comme ces derniéres sont tres

nombreuses et tres diverses, nous ne les présenterons pas dans ce travail.

A Tlissue de cette premiere réduction, sont obtenues des positions géocentriques, apparentes
de la date des objets observés. C’est sous cette forme qu’elles sont en général publiées et que
nous les avons retrouvées dans la base du JPL et de 'TAAS.
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Systéme planétaire Théorie Type Précision Externe

[ secondes de degrés]

Mars
Phobos - Deimos ESAPHO / ESADEI (Chapront-Touzé, 1998) Semi-Analytique  0.01
Jacobson (1989) Numeérique 0.01
Jupiter
Satellites Galiléens G5 (Arlot, 1982) - E5 (Lieske, 1995) Analytique 0.02
Petits Satellites Jacobson (1991) Numérique 0.5
Chapront (1996) Numeérique 1.0
Saturne
Satellites 1-VI11 TASS (Vienne et Duriez, 1994) Analytique 0.01
Jacobson (1996) Numérique
Phoebe Borsenberg (1997) Analytique 0.5
Jacobson (1996) Numérique 0.5
Uranus
Satellites -V GUST86 (Laskar et Jacobson, 1986) Analytique 0.2
Neptune
Jacobson (1996) Numérique 0.3
Mercure-Vénus-Mars
VSOP xxx - DE xxx Analytique - Numérique 0.05
Jupiter-Saturne-Uranus-Neptune
VSOP xxx - DE xxx Analytique - Numérique 0.1/0.2

Fic. 3.3: Bilan des différentes théories

satellitaires et planétaires existantes
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3.1.3 Mesure du photocentre

La mesure du photocentre de 'objet observé est un point délicat de tout processus de ré-
duction de données optiques en général, et méridiennes en particulier. Comme on peut le voir
sur la figure 3.9, une planete, ici Vénus, peut présenter une phase importante. Il est alors tres
important d’établir un protocole de mesure rigoureux afin d’estimer la position du photocentre
de 'objet a partir des mesures des limbes. Dans le cas des observations méridiennes, les proto-
coles sont similaires d’un observatoire a un autre. Nous allons décrire ces protocoles spécifiques
a chaque type d’astre observé.

— Pour Mercure et Vénus
Quand les 4 limbes sont visibles, ce qui est le cas courant pour les observations de Mercure,
la mesure se fait directement sur le centre du disque lumineux. Si les limbes ne sont pas
clairement visibles, ce qui est le cas dans la grande majorité des observations de Vénus,
on effectue la mesure du photocentre a partir du limbe illuminé.

— pour Jupiter et Saturne
On mesure la position du photocentre & partir du limbe illuminé et du terminateur en
ascension droite et en déclinaison. Les anneaux de Saturne sont mesurés g’ils occultent les
limbes nord et sud.

Les limbes observés sont notés et précisés pour chaque observation publiée. D’autre part, a
chaque type de mesure du photocentre est associée une correction permettant le passage de la
mesure de photocentre a la position du centre de masse. Ces corrections seront décrites plus loin
car elles sont communes a toutes les observations optiques.

3.2 Les observations photographiques et CCD

3.2.1 Observations directes des planéetes

Nous n’avons eu acces qu’a un nombre extrémement limité d’observations photographiques
directes de planetes (275 observations de Jupiter et 306 observations de Saturne). Ces observa-
tions ont été effectuées & I'astrographe de Nikolaev entre 1969 et 1982. Ces observations sont
des positions du centre de masse de la planete publiées dans un repere astrométrique B1950.

3.2.2 Astrométrie indirecte: observations des satellites
Contexte et principe

L’observation astrométrique des objets du systeme solaire a toujours été problématique du
fait du diametre apparent (d.a.) non négligeable de ces corps. Cependant, la ou, pour Mercure
(d.a. de 11 secondes de degré), Vénus (60.2 secondes de degré), Jupiter (46.8 secondes de degré)
et Saturne (19.4 secondes de degré), toute réduction comme objet ponctuel est impossible quel
que soit le type de récepteur, d’autres corps du systeme solaire (les satellites galiléens, les satel-
lites de Saturne, les astéroides...) peuvent étre considerés comme tels — pour la grande majorité
des récepteurs utilisés — et donc permettent une réduction plus aisée des observations méri-
diennes et photographiques. Nous scinderons les problemes induits par les diametres apparents
des corps lors des réductions astrométriques en deux parties: la détermination de la position du
photocentre au cours de la mesure astrométrique et celle du centre de masse de I'objet observé
a partir de la position mesurée du photocentre. Ce dernier point constitue ce que ’on appelle la
correction de phase que nous traiterons plus loin. La premiere partie est plus particulierement
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Série Nbrs. Obs. Période <O-C>RA GRrA <O-C> De Ope

JUPITER - CAMC

Ganyméde 105 1992-1994 0.050 0.187 0.004 0.200
Callisto 318 1986-1995 0.033 0.207 -0.037 0.204
Moyen 299 0.040 0.188 -0.020 0.192

SATURNE - CAMC

Titan 325 1986-1995 0.016 0.229 0.035 0.215
Japet 153 1986-1995 0.011 0.198 0.039 0.193
Moyen 321 0.016 0.180 0.035 0.174

SATURNE - Bordeaux

Titan 180 1996-1997 0.056 0.173 0.086 0.382
Japet 91 1996-1997 0.124 0.239 0.134 0.465

Fic. 3.4: Résidus issus des comparaisons entre positions du centre de masse des systémes
Saturne-satellites et Jupiter-satellites déduites des observations réalisées au CAM entre 1984
el 1995 et a Bordeaux entre 1996 et 1997 et celles déduites des solutions analytiques du mouve-
ment de Jupiter et Saturne extraites de VSOPS7T. L’unité est ici la seconde de degré.

liée aux types d’observations (méridienne, photographique ou CCD) mis en oeuvre et nous ne
I’exposerons pas en détails. Notons cependant la complexité de cette détermination qui doit
tenir compte a la fois des caractéristiques physiques du récepteur et de la nature de la surface
de 'objet observé. En particulier, on se rapportera a Arlot (1981) pour les détails concernant la
réduction astrométrique d’images photographiques de Jupiter. Il y apparait clairement que cette
détermination du photocentre de la planete a partir d’un cliché sur ou sous-exposé peut étre biai-
sée d’erreurs systématiques importantes et cela malgré de multiples modélisations de la réponse
photométrique des plaques photographiques utilisées. En conclusion, les observations directes
de planetes présentant un diametre apparent non négligeable nécessitent un soin complexe et
particulier qu’une nouvelle méthode d’observations plus aisée permet d’éviter: la détermination
du centre de masse du systeme planete-satellites a partir d’observations directes des satellites et
non de la planete mere.

En effet, comme nous "avons dit au début de ce paragraphe, des objets, comme les satellites
naturels des planétes géantes, peuvent étre considérés comme ponctuels pour la grande majorité
des récepteurs actuels. Dans ce cas, la position du photocentre de 'objet sur le récepteur est dé-
terminée avec une grande précision en choisissant, par exemple sur la matrice en pixels du CCD,
la position du pixel le plus brillant ou celle du sommet d’une gaussienne ajustée sur le profil de
I’objet. La position du centre de masse de 'objet se déduit alors facilement de la précédente par
I’application de relations géométriques de type Lindegren (1977). Deux conséquences découlent
de cette élimination naturelle de la principale source d’incertitudes dans 'astrométrie des objets
du systeme solaire. En premiere conséquence, les théories analytiques, semi-analytiques ou nu-
mériques de ces corps ont été baties sur des observations de grande qualité (en comparaison de
celles de planétes) et permettent de calculer des orbites planétocentriques des satellites galiléens
ou de Saturne avec précision. Le tableau de la figure 3.3 fait le bilan des différentes théories
satellitaires et planétaires disponibles et présente la précision externe (déduite de comparaisons
directes aux observations) de chacune d’elles. On peut alors affirmer que les théories des satel-
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DIONE JAPET MIMAS

Cratére de Herschel

F1G. 3.5: Exemples de trois surfaces trés différentes de satellites de Saturne: Dioné (surface
typique des satellites naturels, d’albedo relativemnent uniforme (méme type de surface pour Rhéa
et Encelade), Japet (avec un hémisphére trés brillant et un autre trés sombre) et Mimas (la
présence du cratére de Herschel induit une zone de fort assombrissement). Photos extraites de
Maps of Solar system - JPL

lites de Jupiter ou de Saturne sont 10 fois plus précises — en terme de précision externe — que les
solutions planétaires respectives, numériques ou analytiques. La deuxieme conséquence est qu’il
est alors possible a partir des positions observées des photocentres des satellites, et donc de leurs
centres de masse, de déduire des positions du centre de masse du systeme dynamique planete-
satellites, et cela avec une grande précision. Si (X,Y) sont des coordonnées planétocentriques
différentielles de satellites galiléens (ou de Saturne) déduites des théories G5 (Arlot, 1982) (ou
TASS (Vienne et Duriez, 1995)) alors par définition, on peut écrire:

X = (o — ) cosd
(3.1)
Y = (55 - 5}9)

ol (ag, 0s) sont les coordonnées en ascension droite et déclinaison du centre de masse du
satellite et (ayp, J,), celles du centre de masse du systéme planete-satellites. Comme nous I"avons
dit, (X,Y) sont déduits des théories satellitaires. De fait, si ['on dispose d’une base de données
de positions (as, d5) de satellites, il est possible d’en déduire des positions (e, 6,) du centre de
masse du systeme dynamique planete-satellites & partir du systeme d’équations 3.1. Ces dernieres
ne seront plus affectées des effets systématiques induits par les difficultés de réduction d’images
astrométriques d’objets présentant un diametre apparent non négligeable et auront une qualité
astrométrique équivalente a celles de satellites, bien que le choix des satellites intervenant dans
ces estimations ne soit pas anodin et devra étre discuté.

Jupiter

La théorie utilisée dans le cas du systeme galiléen sera la théorie analytique G5 (Arlot,
1982). La qualité des solutions analytiques de chaque satellite (Callisto, Ganymede, lo et Eu-
rope) étant équivalente et ne notant pas de difficulté de réduction particuliere pour un satellite
donné (contrairement au systéme de satellites de Saturne), nous n’avons pas fait de sélection dans
les données a notre disposition en fonction des satellites observés. La encore, contrairement a
Saturne, les sources de données n’ont pas été multiples mais ce sont réduites au nombre de deux.
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Satellites 1 2 3 4 5 6 7 8

TASS 0.19 0.15 0.14 0.14 0.14 0.15 0.22 0.21
H-T 0.20 0.15 0.14 0.14 0.14 0.15 024 0.22

TaB. 3.1: Déviation standards des résidus (en secondes de degrés), obtenus pour chaque satellite,
avec les théories TASS et avec H-T (Harper, 1992 and Harper and Taylor, 1993) (extrait de
Duriez et Vienne, 1997)

Le premier échantillon est constitué d’observations des satellites Callisto et Ganymede réali-
sées a La Palma entre 1987 et 1994 (Morrisson, 1997). Cet échantillon portera les dénominations
de La Palma ou CAMC et sera utilisé dans la suite de notre ajustement comme échantillon-test
aprés ajustement de la solution du mouvement de Jupiter. Dans le tableau de la figure 3.4 sont
regroupées les informations concernant ces données ainsi que les statistiques liées aux positions
déduites du centre de masse du systeme Jupiter-satellites. Notons que les positions observées
de Ganymede et Callisto sont des positions géocentriques apparentes ICRF du centre de masse
des satellites. Autrement dit, des corrections de phase géométrique ont été appliquées. Celles-ci
correspondent aux corrections de Lindegren (1977) décrites plus loin associées a une loi de ré-
flectivité de surface de type loi de Minnaert (Minnaert, 1941).

Le deuxieme échantillon sera constitué des positions déduites d’observations photographiques
réalisées a I’'U.S. Naval Observatory entre 1967 et 1974. La méthode de réduction a une étoile
décrite dans la suite a été appliquée a cette série de plaques photographiques permettant ainsi
d’obtenir des positions de satellites galiléens, et en conséquence du centre de masse du systeme,
directement exprimées dans 'ICRS, grace a I'utilisation, lors de la réduction, d’étoiles de réfé-
rence Hipparcos. Ces nouvelles positions du centre de masse du systeme jovien seront incluses
dans ’échantillon d’ajustement de la solution du mouvement de ce dernier. La encore une cor-
rection de phase géométrique (Lindegren, 1977) associée & une loi de réflectivité de surface de
Minnaert pour les surfaces de type lunaire (k=0.5) est appliquée, permettant ainsi d’obtenir des
positions géocentriques apparentes ICRE du centre de masse des satellites avant le passage au
centre de masse du systeme planete-satellites.

Saturne

Le cas de Saturne est plus délicat que celui de Jupiter pour deux raisons: la multitude des
sources d’observations et le nombre de satellites. Nous allons commencer par discuter ce dernier
point.

Contrairement aux théories analytiques G5 du mouvement des satellites galiléens, la théorie
TASS1.6 (Vienne et Duriez, 1995) ne fournit pas des orbites de méme qualité astrométrique
pour tous les satellites principaux de Saturne. Le tableau 3.1, extrait de (Duriez et Vienne,
1997), permet de mettre en lumiére certaines incertitudes sur les solutions du mouvement de
Mimas (satellite 1), Hyperion (satellite 7) et Japet (satellite 8). En effet, les résidus issus des
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Observatoires Nrs.Obs Nrs.Obsrejetées oRA (") c De (") Période
(0-C)>10"

Pulkovo 531 6% 0.638 0.829 1971-1975

Bordeauix 995 5% 0.825 0.527 1966-1989

Table Mountain 12 0% 1.286 1.854 1971

Mc Donald 254 0% 0.707 0.414 1973-1976

R.G.O 457 0.8% 0.409 0.489 1972-1983

Herstmonceux

Mc Cormick 605 4% 0.950 0.602 1977-1981

Nicolaev 379 2% 1.650 0.726 1973-1985

E.SO 383 0.4 % 0.298 0.289 1981-1982

Zelenchuk 78 9% 1.559 1.197 1982-1984

Abastuman 97 27% 0.354 0.467 1982-1984

CAM.C 70 0.1% 0.320 0.207 1987

LaPalma

Y unnan 42 0% 1.035 1.060 1987-1988

Fic. 3.6: Bilan des observations des satellites de Saturne extraites de la base Strugnell-Taylor
par observatoires. Les o représentent les déviations standard en ascension droite et déclinaison
des distributions statistiques des résidus issus des comparaisons entre positions observées des
satellites et celles déduites de TASS1.6

comparaisons entre les positions observées entre 1874 et 1985 (utilisées dans les ajustements
des constantes d’intégration des solutions TASS et Harper-Taylor) de ces trois satellites et les
positions calculées & partir de la solution TASS et Harper-Taylor (Taylor, 1992) sont 30 % plus
importants que ceux des autres satellites du systeme. Ces dégradations de la qualité des so-
lutions du mouvement de Japet et de Mimas s’expliquent par "aspect physique de ces objets.
En effet, comme on peut le voir sur les images de la figure 3.5, ces deux satellites présentent
des caractéristiques de surface trés marquées: une surface tres brillante et une tres sombre pour
Japet et une zone de fort assombrissement (correspondant au cratére de Herschel) pour Mimas.
En conséquence, un modele de phase géométrique classique associé a la loi de réflectivité de
Minnaert (k=0.5), généralement utilisée pour modéliser des surfaces de type lunaire, ne permet
pas de décrire correctement la réalité de la surface de ces corps et induit ainsi des erreurs sys-
tématiques dans les théories analytiques de leur mouvement. Dans le cas d’Hypérion, la nature
chaotique de son mouvement rend la mise en place d’une solution dynamique plus complexe et
explique ainsi la relative mauvaise qualité de celle-ci. Suivant les arguments précédents, nous
avons fait le choix de n’utiliser que les positions observées des centres de masse de Rhéa, Dioné
et Titan dans nos déterminations de positions du centre de masse du systeme Saturne-satellites.

D’autre part, comme nous ’avons signalé précédemment, 'origine des données est multiple.
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Strugnell-Taylor - RA.
Nbr. Observations

SATURNE Global
Catalogue Saturne: 3¢ (") ) Dione
Satellite  Nbrs.Obs,  Période Typesd'observations  (O-C) RA (0-C)De g

0 ¢ <00 ¢ gl _~Rhéa

Strugnell-Taylor
Titan 1399 19661988 Transt+PhgreCCD  -0221 0796 -0241 0518 ) ) ) " Resdus()
Rhéa 1082 0167 0676 -0189 0631
Dioné 904 0016 0597 0173 0646 Strugnell-Taylor - De.

Nbr. Observations

3000

Totdld30 3385 19661988  Transit+Phgr+CCD -0230 0894 -0131  05%

Saturne: 26 (")
(0-C)RA (0-C)De
Totda2c 2878  1966-1988  Transit+Phgr+CCD -0.154 0371 -0147 0337
Totdda2c 537  1980-1988  Transit+Phgr+CCD -0072 0334 -0068 0291

2000

1000

Résidus (")

Fic. 3.7: Résidus issus des comparaisons entre positions du centre de masse du systéeme Saturne-
satellites déduites des observations extraites de la base de Strugenll-Taylor et celles déduites de
la solution analytique VSOPS7.

En effet, aux deux échantillonnages de taille réduite mais regroupant des observations tres ré-
centes (La Palma 1984-1995 et Bordeaux 1996-1997, cf tableau de la figure 3.4), s’est ajouté un
nombre important d’observations issues de la base observationnelle de Strugnell-Taylor (Stru-
gnell et Taylor, 1990). Cette base, mise en place en 1990, regroupe prés de 51000 observations des
satellites de Saturne, en majorité photographiques réalisées entre 1874 et 1989. Ces observations
sont dans leur grande majorité différentielles — sous forme classique (Aca, Ad) ou sous la forme
d’angle de position et de séparation, (p,s). Sur ’ensemble de ces observations, il existe moins
de 10 % de positions (a, &) géocentriques ou topocentriques de satellites utilisables pour des
déterminations de positions du centre de masse du systeme Saturne-satellites. Ceci représente
cependant 3385 observations de Titan, Rhéa et Dioné réalisées entre 1966 et 1989 dans quinze
observatoires différents. Le tableau de la figure 3.6 détaille cette répartition des observations et
donne un apercu de la précision de chaque série d’observations. Les positions fournies par la
base sont des positions du photocentre des satellites exprimées dans des reperes apparents de la
date FK5 géocentriques ou topocentriques. Une correction de phase de type Lindegren (1977)
associé a la loi de réflectivité de Minnaert — avec k=0.5 (surfaces lunaires) pour Rhéa et Dioné et
avec k=1 (surface des corps présentant une atmosphere) pour Titan — a donc été appliquée sur
’ensemble de ces données (voir paragraphe 3.4). Remarquons ici que les observations extraites
de la base Strugnell-Taylor sont exprimées dans le FK5 alors que, jusqu’a présent, les autres
positions du centre de masse des systemes planete-satellites ont été exprimées directement ou in-
directement dans 'lCRF. Nous appliquerons donc a ces données les transformations FK5-ICRF
décrites dans la suite.
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Discussion

Plusieurs points peuvent étre soumis a la discussion. En premier lieu, ’ajustement des solu-
tions du mouvement de Jupiter ou de Saturne s’effectuant en partie sur des échantillons obser-
vationnels obtenus apres interventions d’autres solutions dynamiques (celles des satellites), n’y
a-t-il pas un risque de biaiser la solution ajustée? Si les positions des centres de masse des satel-
lites observés se répartissent uniformement le long des orbites planétocentriques de ces derniers,
les effets systématiques susceptibles d’étre induits par les théories satellitaires vont intervenir
de fagon aléatoire et pourront donc étre assimilés & du bruit blanc négligeable (Morrison, 1998).
Or, il est clair au vu des périodes couvertes par les observations des satellites galiléens d’une
part et ceux de Saturne d’autre part, que plus d’une orbite a été observée pour chaque satel-
lite. On peut donc répondre que les éventuels effets sytématiques induits par les théories G5 ou
TASS1.6 sur les déterminations des positions du centre de masses des systemes Jupiter-satellites
et Saturne-satellites, ne pourront biaiser que de facon trés mineure nos ajustements.

D’autre part, nous avons fait le choix, a la suite de argumentation précédente, de ne pas moyen-
ner les positions déduites de plusieures observations de satellites réalisées a la méme date afin de
conserver le maximum d’informations possibles, et de pouvoir, si cela etait nécessaire discriminer
d’éventuelles sources d’erreurs. Ainsi, sur la figure 3.7, sont représentés les histogrammes des
distributions des résidus en ascension droite et déclinaison obtenus par comparaison entre les po-
sitions du centre de masse du systeme Saturne-satellites déduites des observations des différents
satellites, Titan, Rhéa et Dioné, et celles calculées a partir de VSOP87. On note tout d’abord que
la distribution dite globale c’est-a-dire englobant I’ensemble des observations disponibles (sans
moyennisation des observations) est trés proche d’un schéma gaussien ainsi que les distributions
correspondant aux positions déduites des observations de Titan et Dioné. On note cependant
une legere tendance de la distribution des résidus issus des observations de Rhéa a glissée vers
des lois de probabilité de type beta type II. Cet échantillon gaussien constitué de positions du
centre de masse du systeme Saturne-satellites déduites des observations des satellites Titan,
Rhéa et Dioné (sans moyennisation) sera inclu dans I’échantillon d’ajustement de la solution
du mouvement de Saturne. Des corrections supplémentaires de type passage du FK5 a 'ICRF
lui seront appliqués, permettant ainsi un raccordement indirect des deux reperes. L’échantillon
ainsi traité fournira donc des positions du centre de masse de Saturne (compris comme bary-
centre du systéme Saturne-satellites) dans le repére géocentrique astrométrique J2000 ICRS par
raccordement indirect.

3.2.3 Mise en place d’une nouvelle méthode de réduction d’images astromé-
triques, photographiques ou CCD: la réduction a une étoile

L’estimation de l'effet de phase n’étant plus ici un facteur limitatif dans la réduction d’ob-
servations photographiques ou CCD des satellites, une amélioration importante de la précision
interne au processus est alors possible. En effet, depuis 'avenement du catalogue astrométrique
Hipparcos, nous disposons d’étoiles de référence de grande précision (1 mas en ascension droite
et déclinaison en 1991.25 et 10 mas en 2000), mais en nombre assez faible (densité de 3 étoiles
par degré carré). Cependant, nous allons montrer qu’il est possible de pallier & cet inconvenient
par le développement d’un nouvel algorithme de réduction, permettant une réduction d’images
CCD ou photographiques avec peu d’étoiles, voir une seule étoile de référence Hipparcos. La
technique que nous avons développée peut s’appliquer a n’importe quel objet. C’est pourquoi,
un logiciel de réduction appelé PRIAM & été developpé a partir de cet algorithme original. On
trouvera en annexe une présentation de ce logiciel, disponible sur le web et dans une version
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Linux pour PC, et d’autres exemples d’utilisations et d’applications (prédiction d’occultations
stellaires, astrométrie d’objets inconnus...). Dans le chapitre consacré aux prospectives, nous
présenterons les applications qui pourraient découler d’une association entre un tel algorithme
via PRIAM et un catalogue astrométrique comme GAIA.

Contexte

L’idée de faire de 'astrométrie stellaire a = 1 mas s’est donc concrétisée par 'arrivée du
catalogue astrométrique Hipparcos (Perryman et al, 1997, ESA 1997). Ce dernier représente un
gain d’un facteur 100 sur les catalogues astrométriques précédents tels que le PPM ou ’ACRS
ol l’erreur sur la position est de 'ordre respectivement de 300 et 200 mas dans ’hémisphere
nord. Autrement dit, les résultats de ce catalogue ont poussé la communauté scientifique a
s’interroger sur les ordres de grandeur des corrections et des constantes utilisées jusqu’a présent.
Par exemple, avec une précision de 1 mas sur la position d’une étoile on ne peut plus négliger les
effets relativistes sur le trajet du photon allant de I’étoile a I’observateur. On a ainsi développé
une astrométrie vectorielle relativiste basée sur des transformations de type transformations de
Lorentz (Murray, 1981, Kaplan, 1988). D’autre part, jusqu’a présent, la précision des techniques
de réduction des plaques photographiques ou des images CCD pour les objets du systeme solaire
est de 'ordre de 100 mas. Dans cette centaine de mas d’incertitude, se retrouvent des erreurs
induites par les mesures effectuées sur le récepteur, celles dues aux conditions d’observation
ainsi que les incertitudes liées a la position apparente des étoiles de référence. L’idée fut donc
de tirer profit au maximum du gain de précision sur la position des étoiles pour une meilleure
détermination des positions des grosses planetes en général et de Jupiter en particulier. Pour
cela, nous avons d’une part déduit les positions («, §) de la planete de celles de 'un, voire de
plusieurs, satellites (suivant la méthode décrite précédemment) et d’autre part, mis en place une
nouvelle méthode de réduction d’images photographiques et CCD. Dans la suite, nous allons faire
un bref retour sur les techniques classiques de réductions astrométriques, puis nous exposerons
notre méthode a une étoile.

Méthode de réduction classique

La réduction astrométrique d’une image, c’est la détermination des coordonnées absolues
(ev,6) d’objets stellaires ou planétaires présents dans le champ. Cette détermination se fait rela-
tivement a des objets dont la position est connue par 'intermédiaire de catalogues astrométriques
de référence (Hipparcos, ACT ...) ou d’autres catalogues stellaires (USNOA2.0, GSC ...). Deux
problemes vont donc se poser: connaltre la vraie position des étoiles au moment de ’observation
et projeter la sphere céleste sur le plan du récepteur.

Dans un premier temps, nous allons traiter le probleme des éphémérides d’étoiles, autrement
dit le passage des coordonnées astrométriques J2000 ou ICRS J2000, aux coordonnées appa-
rentes. Classiquement, on considere que les modifications de direction de I’étoile observée dues
au mouvement de "observateur par rapport au barycentre du systeme solaire et & la présence de
I’atmosphere terrestre — c’est-a-dire le passage des coordonnées astrométriques J2000 d’étoiles,
aux coordonnées apparentes — peuvent se linéariser en des polynémes de degrés aussi élevés qu’il
y a un grand nombre d’étoiles de référence dans le champ. Soient ({,n), des coordonnées tangen-
tielles déterminées a partir de coordonnées absolues astrométriques J2000. Si "on considere une
représentation vectorielle du champ, on repere la direction de I’étoile par un vecteur unitaire s
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et le décalage en direction peut alors s’écrire:
ds = k((s.so)s — so)

ou so correspond au vertex du déplacement, c’est-a-dire le zénith pour la réfraction et I'apex du
déplacement de la Terre pour ’aberration.
En différenciant cette expression, on aboutit a:

d¢ = dMi.s + Ai.ds

dn = dN\j.s+ Aj.ds

avec (1,j) représentant les vecteurs unitaires du repere tangentiel et A, un parametre défini par
les coordonnées de I’étoile en:

A= (1)

Ce qui, en faisant intervenir le vecteur direction du point tangent, s¢, se ramene a considérer
I’expression générale:

d¢ = kA(—(i.s0) + ((s¢.s0))

dn = kX(—(j.s0) + n(s¢.s0))

En appliquant cette formulation vectorielle a I’aberration annuelle, on aboutit, en ne conservant
que les termes de second ordre, & la représentation suivante:

d¢ = Cy 4+ Ax( + %Cz(fz + 1?)

dn=F, — Aon+ 1 F2 (P + %)

ou Cy, Az, et Iy sont des constantes inconnues (Green, 1985).

Dans les modeles simples de réduction, on ne conserve que les termes constants et du pre-
mier ordre induisant ici une erreur d’environ 6 mas sur une évaluation de ’aberration annuelle
déja tronquée a 'ordre 2. On peut déja prendre conscience, a ce niveau, des importantes ap-
proximations faites dans ce type de modeles.

Dans un deuxieme temps et dans le méme formalisme que ’aberration annuelle, on peut aussi
interpréter les changements de direction de I’étoile dus a la présence de "atmosphere terrestre
en terme de coordonnées tangentielles. En considérant un modele simplifié de réfraction, ¢’est-a-
dire en considérant uniquement ’aspect horizontal des couches atmosphériques, on aboutit, en
utilisant la remarque précédente, a des corrections (Green, 1985) dont, la encore, on ne conserve
que les termes constants et du premier ordre, les termes du deuxieme ordre pouvant se mettre
sous la forme suivante

d¢ = koCo(2¢? + 2non¢oC + 1* + n5n)

dn = kono(C? 4 2nm0m¢oC + 20* — nén+ C2¢3)

avec
o= cos ®sin H
0= sin Dsin ® + cos Dcos P cos H

_cosDsin® —sin Dcos®cos H
o = sin Dsin ® 4 cos D cos® cos H
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avec H, angle horaire du point tangent et @, latitude du lieu d’observation.
Ces termes du second ordre, négligés dans le cadre de la réduction classique, sont de 'ordre de
10 mas et augmentent rapidement avec la distance zénithale.

Nous avons donc vu que dans les modeles simples de réduction le passage coordonnées as-
trométriques J2000 aux coordonnées apparentes était ramené a un systeme linéaire. Ces ap-
proximations sont faites dans 'optique de les intégrer dans les corrections instrumentales non
modélisables a priori mais engendrent au minimum des incertitudes de 'ordre de 20 mas. Pour
plus de détails, on pourra voir le tableau xxx de ’annexe B donnant les ordres de grandeur de
diverses approximations dont il est question ici.

La projection d’une sphere sur un plan est un probleme bien connu, en particulier en carto-
graphie. En astronomie, on applique un certain type de projection appelée gnomonique qui
permet de passer d’un systéme sphérique de coordonnées sphériques (a,d) a un systéme plan de
coordonnées, dites tangentielles. 1l est en effet naturel de considérer le plan dans lequel s’effec-
tuent les observations comme un plan de projection de la sphere céleste dont le centre coincide
avec le point d’intersection entre la sphere céleste et ’axe optique du systeme utilisé lors de
I’acquisition, c’est-a-dire le point tangent entre la sphere céleste et le plan du récepteur. Ce
plan sera appelé dans la suite plan idéal d’observations et permettra de définir un systeme de
coordonnées tangentielles (¢,n) relatives au centre de la projection. La description détaillée de
cette projection se trouve a l’annexe B. Cependant, des distorsions de natures diverses (optiques
et mécaniques principalement) affectent le plan du récepteur. On ne peut alors plus assimiler la
plan de ce dernier au plan théorique idéal d’observations, tangent a la sphere céleste. 1l est donc
nécessaire de modéliser ces déformations par des modeles géométriques plus ou moins simples.
La forme de ces modeles varie en fonction principalement de la taille du récepteur (car plus
le récepteur est grand et plus il est susceptible de subir des déformations importantes) et du
nombre d’étoiles de références présentes dans le champ. Le modele minimal comporte un terme
de décalage entre centre théorique du champ et centre optique réel, un terme de rotation entre
I’axe optique du récepteur et ’axe optique théorique du systeme, ainsi qu’'un facteur d’échelle
entre les secondes d’arc sur la sphere céleste et les pixels (ou millimetres) sur le récepteur. Cette
modelisation minimale, appelée modele des constantes de plaques s’écrit:

d¢ = AC+ Bn+C
(3.2)
dnp= D¢+ En+ F

Rappelons que (¢,7) sont déduits de positions astrométriques, J2000 des étoiles de référence.

Ainsi, on a établi une relation entre ces deux reperes dont les échelles (des secondes d’arc sur
la sphére et des millimeétres sur le plan du récepteur) et les orientations different. Connaissant
les positions des étoiles de référence dans ces deux systeémes, on va pouvoir mettre en place des
contraintes les définissant 'un par rapport a l'autre. Les parametres A, B,C, D, E, F sont bien sir
les constantes a déterminer et incluent toutes les corrections dont il a été question jusqu’a présent,
aussi bien astronomiques qu’instrumentales. Connaissant les coordonnées sphériques des étoiles
de référence ainsi que leurs mesures effectuées sur le plan du récepteur, il apparait clairement
que la détermination de ces parametres va se faire par moindres carrés. Ce modele restant
le méme quels que soient les objets dans le champ, une fois déterminé par moindre carrés, on
I’applique aux mesures relatives de I'objet inconnu. Ce qui permet de déterminer ces coordonnées
différentielles et donc ces coordonnées sphériques sans difficulté. Les données de sortie sont la
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encore des coordonnées astrométriques J2000. L’intérét d’un modele a six parametres est qu’il ne
nécessite en fait que trois étoiles de référence pour sa complete détermination. D’autres modeles
plus complexes — degrés de polynomes élevés (Platais et al, 1995, Urban et Corbin, 1996,...),
fonctions orthogonales (Bienaymé, 1993), approche statistique (Lattanzi et al, 1991)... — existent
mais nécessitent alors un grand nombre d’étoiles.

Nous avons donc vu que, classiquement, on ramenait des processus aussi complexes que la
réfraction atmosphérique ou "aberration annuelle a des modélisations plus ou moins simples.

Méthode de réduction & une étoile

Cette méthode se place dans le cadre d’une astrométrie relativiste dont le but est d’atteindre

une précision d’une dizaine de mas sur des positions absolues d’objets du systeme solaire. Pour
cela, plusieurs améliorations ont été apportées a différents stades de la réduction.
L’une des principales causes d’erreurs dans les réductions décrites précédement provient de la
linéarisation de corrections complexes telles que les aberrations annuelle et diurne ainsi que la
réfraction atmosphérique. Il nous a donc semblé intéressant, dans un premier temps, d’évaluer
la totalité des phénomenes intervenant lors de ’observation d’une étoile de référence, cela dans
un cadre relativiste. Nous avons utilisé 'algorithme de I’Astronomical Almanach, modifié par
Kaplan et al (1989) et en utilisant la loi de réfraction inverse directe de Marini-Yan-Owens
(Marini, 1972, Yan, 1996). Cet algorithme comprend trois parties distinctes: le changement de
direction de ’étoile di a son propre mouvement — ce sont les corrections de mouvement propre
et de vitesse radiale —, le changement de direction de I’étoile dit & la position et au mouvement
de observateur par rapport a cette derniere, au barycentre du systeme solaire et au voisinage
solaire — c’est-a-dire I’aberration annuelle et diurne, la parallaxe trigonométrique, la déflexion des
rayons lumineux, la précession et la nutation — et la correction due a la présence d’atmosphere.
Une fois ces corrections appliquées, les coordonnées obtenues refléteront les positions observées
des étoiles par I'observateur dans les conditions climatiques du jour.

1. Corrections dues au mouvement de I’étoile
On estime, en supposant que les étoiles ont un mouvement uniforme par rapport a l’obser-
vateur, leur déplacement entre le jour de 'observation et I’époque du catalogue. D’autre
part, les coordonnées données dans les catalogues sont données par rapport au barycentre
du systeme solaire. On va donc ramener ce repere a ’observateur. La correction est de la
forme:

EO, = EB + Ang—tB

ou EQg représente la direction géométrique de 1’étoile pour I'observateur O, EB, la direc-
tion barycentrique de I’étoile donnée par le catalogue, AT marquant 'intervalle de temps
entre ’époque du catalogue et la date de observation.

2. Corrections dues au mouvement de 'observateur par rapport a I’étoile et au
soleil

— La parallaxe trigonométrique

EO; = EOg — #BO

avec BO, la direction barycentrique de 'observateur O et 7, la parallaxe trigono-
métrique de I’étoile fournie dans les catalogues astrométriques tels que le catalogue
Hipparcos.
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— Déflexion des rayons lumineux
Cela correspond a la déviation des rayons lumineux due au voisinage plus ou moins
proche du Soleil. Cette correction sera de 'ordre de 4 mas (Cowling, 1984) dans le cas
d’un objet supposé a 'infini, comme une étoile de référence. Ce calcul fait intervenir
SO, le vecteur héliocentrique de I’observateur, SE, le vecteur héliocentrique de I’étoile
et deux quantités scalaires,

2
1= —2H
95 = 280

_ S SO
92 =1+ 551501

La direction corrigée de ces effets s’écrit:

EO gl EO SE , SO SO EO | SE

EO; = == + =Sl : ] - : ]
IEO[| ~ g2~ |[EO]| [|SE[|"ISO||  “[[SO[| [|[EO|"|SE|

]

— Aberrations annuelle et diurne

On corrige du mouvement de la Terre sur son orbite et du mouvement de 'observateur
par une seule correction en considérant non plus la vitesse de la Terre mais celle de
la Terre + celle de 'observateur dans un mouvement de translation uniforme par
rapport au barycentre du systeme. Cette correction est d’une importance majeure
et peut atteindre jusqu’a 15 secondes d’arc. En posant § = /1 — (V/c)?, ou V
représente le vecteur vitesse de ’observateur par rapport au barycentre du systeme,
on a

GLEO, + (c+ %) Vv
EO, =
3= c+EO,V

— Précession et Nutation
Ces deux corrections sont des rotations du repere équatorial moyen J2000, au repeére
équatorial vrai de la date, c’est-a-~dire celui par rapport auquel on se repere pendant
I’observation. Quels que soient les modeles choisis et le systeme de constantes en
vigueur, on représente ces effets par deux matrices de rotation, notées respectivement
P pour la précession et N pour la nutation, et on calcule les directions apparentes des
étoiles dans un repere vrai de la date avec:

EO4; = NPEO;

3. Réfraction atmosphérique
Un rappel des données générales liées au probleme de la correction de la réfraction astmo-
sphérique dans 'observation astronomique en général est effectué dans I’annexe B. Nous
ne présentons ici que le modele choisi pour notre algorithme. Les justifications de ce choix
sont, elles aussi, développées dans ’annexe B. Pour cette correction, on a choisi un nouveau
modele dit de fonction de mapping. En effet, le probleme est ici que nous voulons affecter
de la réfraction des coordonnées théoriques, non observées; autrement dit, instinctivement,
on va chercher a inverser la classique loi de Laplace. Or des techniques de calcul d’intégrales
basées sur des développement en fraction rationnelles ont été mises en place et appliquées
aux problemes tels que ceux de la réfraction. Ainsi a partir d’une expression du décalage
en distance zénithale d’un objet développée par Marini(1972) et Yan(1996), on a pu, en
appliquant ces modeles de fonctions mapping, déterminer analytiquement une fonction
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inverse non approximée de l'angle de réfraction. Selon que 'on veuille déterminer "angle
de réfraction a partir d’une position observée ou d’une position théorique, les fonctions
different, du fait de la discontinuité de I'indice de réfraction au niveau de la tropopause.
Si ’on part d’une position théorique, zspr, I’angle de réfraction, A z, s’écrit

Az = 107%Ny sin zsrF(zsR)

ot F(zsg) est une fraction, fonction de parameétres déterminés par ajustement aux obser-
vations, de la pression, de la température, de la pression partielle d’humidité et de zgg.
Si on part d’une position observée, zap, 'angle de réfraction devient

Az =107%Ny cos 2arRG(z4R)

ot G(zar) est une fraction, fonction de parametres déterminés par ajustement aux obser-
vations, de la pression, de la température, de la pression partielle d’humidité et de z4p.
Ce raisonnement est basé sur une étude de la convergence d’intégrales du type

Y P (x)
/() _/0 Vae+ar—K(1-p) o

ou p représente le profil de 'atmosphere en fonction de l'altitude et K est une constante,
K =10"5N, COS(ZAR)Q%). En effet, au voisinage de 0, ce type d’intégrale peut se développer
en puissance de «, alors qu’au voisinage de l'infini, le développement sera en 1/a. Or, les
fractions rationnelles, de formes correctement choisies, répondent elles aussi a ces criteres et
peuvent converger vers la méme limite. C’est en se basant sur cette idée, que cette écriture
en fonction de mapping a été appliquée au probleme de la réfraction atmosphérique. Une
étude comparative entre les différents modeles de réfraction atmosphérique actuellement
disponibles et leur impact sur la réduction astrométrique en longueurs d’ondes optiques a
par ailleurs été effectuée (Berthier et Fienga, 1998).

La premiere idée pour améliorer les méthodes de réduction dites classiques a donc été de
calculer tous les effets modélisables directement sur les («,0) d’étoiles afin de réellement com-
mencer le processus de réduction non plus avec des coordonnées astrométriques J2000 mais avec
les positions réellement observées. Les constantes qu’il restera a déterminer ne seront plus affec-
tées de corrections autres qu’instrumentales mais représenteront des effets physiques directement
matérialisables sur la plaque. En notant (X,Y), les coordonnées en pixels (ou en millimetres)
mesurées sur le récepteur et (¢,n) les coordonnées tangentielles sur le plan idéal d’observation
des étoiles de référence, la modélisation des effets précédents s’effectuera par ajustement d’un
systeme minimal de la forme:

d¢ = AX + BY +C
(3.3)
dy=DY + EX + F

Ainsi les termes croisés de I'équation 3.3, A, D sont les parametres d’échelle de I'instrument.
Ce sont des caractéristiques instrumentales supposées connues. Les termes B, F matérialisent
la rotation entre I'axe optique réel du récepteur et celui théorique du télescope. Cet angle est
celui réalisé entre la direction horizontale du récepteur et celle de I’équateur de la date. Des
méthodes classiques (par exemple la méthode du trail scale) permettent d’effectuer ’alignement
de ces deux axes et d’ainsi minimiser, voire annuler, la valeur de cet angle dit d’orientation.
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Quand on utilise un modeéle & 6 parameétres avec en entrée des coordonnées apparentes vraies
de la date, affectées de la réfraction pour s’effectuer la réduction d’une image réalisée sur un
récepteur d’échelle connue et dont Palignement au télescope a été correctement et récemment
effectué, il ne reste plus qu’un parametre a déterminer: celui du décentrage. Ce qui rend la
réduction & une étoile tout a fait réalisable bien qu’en pratique, du fait de la corrélation entre
les différents parametres, il faut s’assurer d’avoir choisi un point tangent tres pres du vrai point
tangent. Pour cela, on prend comme référence I’objet le plus au ”centre” de la plaque.

Application et résultats

Les résultats dont il est question ici ont été publiés dans (Fienga, 1998) et sont donc présen-

tés plus en détail dans cette publication. On a donc appliqué ces deux méthodes, classique et
a une étoile, a 28 observations réparties sur 9 plaques photographiques realisées entre 1967 et
1974 a la lunette méridienne de "'USNO.
En moyenne, on a pu compter au moins quatre étoiles PPM par plaque et une étoile Hipparcos.
Certaines plaques comptaient deux étoiles Hipparcos ce qui nous a permis de mettre en évidence
des effets dus, soit & des déformations locales du champ qui n’apparaissent pas dans les mé-
thodes a plus de 3 étoiles, soit, et cela semble étre le plus probable, a une mauvaise évaluation
des parametres d’échelle. Comme on I’a dit précédemment, ces données sont caractéristiques
de I'instrument et sont donc communiquées a chaque utilisateur a priori. Leur détermination a
été faite par calibration sur un amas ou un groupe d’étoiles et dans le cas présent, une seule
détermination selon 'axe des x a été realisée et on a supposé que le facteur d’echelle était le
méme pour ’axe y, ce qui est loin d’étre vérifié. Les résultats présentés dans (Fienga, 1998)
sont des (O-C) sur des positions indirectes de Jupiter. En effet, la réduction donne des positions
des satellites de cette planete dont on sait déterminer avec précision la position par rapport
au centre de masse du systeme jovien. Connaissant ainsi leurs positions relatives par rapport a
Jupiter, on en déduit facilement la position de celui-ci.

De plus, comme nous ’avons déja signalé, un logiciel de réduction astrométrique a été réalisé
sur la base de l'algorithme décrit précédement. On retrouvera dans annexe B la présentation
détaillée de cet outil.

Conclusion

Dans cette étude, nous avons essayé de mettre en évidence les nombreuses possiblités qu’of-
frait un catalogue tel qu'Hipparcos pour la réduction astrométrique des objets stellaires ou du
systeme solaire. En allant a I’encontre de ce qui est proné jusqu’a présent dans le domaine de
la réduction astrométrique, a savoir avoir un nombre le plus important possible d’étoiles d’une
précision tres moyenne pour développer des modeles tres complexes avec des degrés de liberté
trés importants, on a montré par ces résultats qu’il est possible de faire de 'astrométrie a 10 mas
avec une seule étoile et un modele tres simplifié & trois degrés de liberté. En d’autres termes, en
se concentrant sur la précision d’une seule étoile, on a pu faire découler cet apport directement
sur les positions des satellites du systéme galiléen et ainsi atteindre une précision sur la position
d’une planete géante encore jamais atteinte.

Nous abordons maintenant la partie commune a ’ensemble des données optiques et qui
présente les traitements appliqués aux observations méridiennes et photographiques.
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3.3 Homogénéisation des reperes

Dans ce paragraphe, nous allons expliquer ’algorithme choisi pour transformer des positions
apparentes, Boss GC, FK3, FK4 ou FK5 dans un repere utilisable dans ’ajustement, a savoir
le repere astrométrique J2000 de 'ICREF.

3.3.1 Terminologie

Nous allons préciser quelques termes qui seront utilisés tout au long de ce mémoire.

Le systéme de référence

Un systeme de référence est un concept matérialisé par un repere de référence, un systeme
de coordonnées et un ensemble recommandé de constantes, théories et procédures de réductions
d’observations. Dans le cas idéal, le systeme de référence dynamique donne un cadre dans lequel
les équations du mouvement des objets célestes peuvent s’écrire sans faire intervenir de termes
de Coriolis ou d’accélérations linéaires induits par le systeme de référence. Si 'on utilise une
définition cinématique du systeme de référence idéal, alors celui-ci correspond a un systeme dans
lequel les objets tres lointains n’ont pas de rotation globale. Un systeme de référence dynamique
est caractérisé par un équateur, un écliptique et un équinoxe déterminés a partir des théories
planétaires, ainsi que la donnée des masses des objets du systeme solaire, des parametres de
rotation de la Terre et de théories de précession et de nutation. Dans le cas d’un systeme de
référence cinématique, la liste des sources extra-galactiques pour établir le plan de référence du
systeme et 'origine du systéeme de coordonnées ainsi que la définition exacte des axes de ce
systeme en donnent les principales caractéristiques. L’ensemble de ces définitions est extrait des
recommandations de 'UAI 1990 ( Kovalevsky, 1991).

Systéme de coordonnées et repére de référence

Un repere de référence est un ensemble de points de réalisations primaires dont les coor-
données matérialisent le systéeme de référence conventionnel. Ce repere est alors aussi appelé
réalisation primaire du systeme de référence. Par exemple, le repere ICRF (VLBI) est une réali-
sation primaire du systeme de référence ICRS dont le catalogue astrométrique Hipparcos est une
réalisation primaire dans les longueurs d’ondes optiques (Feissel, Mignard, 1998). A partir de ces
points de réalisation primaire, on peut définir I'origine et les axes d’un systeme de coordonnées.
Dans le cas de 'ICRS, 'origine du systeme de coordonnées est le barycentre du systeme solaire.
Son plan de référence est proche de 'équateur moyen J2000 FK5. Enfin I'origine des ascensions
droites du systeme de référence ICRS a été défini a partir de celle de sa réalisation primaire.
Cette origine correspond & I'ascension droite de la source extragalactique 3C273B raccordée avec
une incertitude de £ 10 mas a l'origine conventionnelle du FK5 (Arias, 1995 et Folkner, 1994).

3.3.2 Systemes de référence dynamiques: rappels historiques
Des débuts de astrométrie aux premiers catalogues de positions

L’histoire des repeéres de référence et des catalogues fondamentaux se confond avec celle de
I’observation astronomique. En effet, des 'antiquité et la découverte de la précession par Hip-
parque, la nécessité d’établir un repere céleste est apparue. La compréhension de la dynamique
stellaire connut un essor important avec la découverte par Halley en 1718 de la notion de mou-
vement propre des étoiles, confirmée par Cassini en 1738.
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Mais c’est avec Bradley et ses 60 000 observations de 3200 étoiles effectuées entre 1750 et 1765
a Greenwich que naquit véritablement "astrométrie moderne, méme s’il faudra attendre 1830
et les Tabulae Regiomontanae de Bessel pour voir apparaitre le premier catalogue fondamental.
Entre ces deux époques, émerge la notion de systeme de référence, appelé systeme fondamen-
tal, systeme dans lequel on peut décrire les mouvements des objets du systeme solaire par les
lois de la mécanique céleste en accord avec les observations. C’est pourquoi la version achevée
et améliorée par Bessel du catalogue d’observations de Bradley (Bessel, Tabulae Astronomiae,
1818) fut complétée d’observations diurnes du Soleil en présence de 36 étoiles zodiacales réalisées
depuis 1765 par Maskelyne a Greenwich et par Bessel, lui-méme, & Koenigberg. Ces observations
ont permis des déterminations de la position de I’équateur et de celle de I’équinoxe étonamment
proches des valeurs publiées environ vingt-cinq ans plus tard par Newcomb. A ces tables, est
jointe une nouvelle détermination de la précession en longitude, améliorant celle de Laplace par
I’utilisation d’une nouvelle masse de Vénus.

Entre 1842 et 1872, Peters améliore encore ces estimations ainsi que celle de la nutation en
longitude. 1l faut attendre 1872 et l'utilisation par Newcomb d’observations de 1098 étoiles
zodiacales provenant de sources tres diverses et regroupant des observations aussi bien contem-
poraines qu’issues des observations de Bradley, pour voir I’émergence d’un nouveau systeme
fondamental matérialisé par le Fundamental Catalogue de Newcomb (1899) et basé sur une nou-
velle valeur de I’équinoxe et une nouvelle estimation de la théorie de la précession. Ce systeme
restera en place jusqu’en 1984 avec I'entrée en vigueur du FKB5.

Les catalogues astrométriques modernes: FK3 - FK4 - FK5

Apres analyse, il apparait que ’estimation de ’équinoxe faite par Newcomb était affec-
tée d’erreurs observationnelles importantes notamment dues aux techniques d’enregistrement
des instants de passage au méridien avant 1900 et "apparition des micrometres impersonnels
(Kahrstedt, 1931). En ne tenant compte que des observations postérieures & 1900, Kahrstedt ob-
tint une correction sur la valeur de I’équinoxe de Newcomb qui lui permit de recaler ce systeme
d’un terme constant (égal a 0.050 seconde de degré en 1913) et de pouvoir ainsi en redéfinir
l’origine des ascensions droites. Ce systeme corrigé admet de plus une nouvelle matérialisation,
le FK3. Ce catalogue, publié en 1938, comptant un total de 1535 étoiles, est une extension
et une amélioration des divers catalogues de ’école astrométrique allemande, notamment du
NFK (Peters, 1907), dans lequel les erreurs systématiques provenant d’observations anciennes,
essentiellement des équations en magnitude, sont éliminées. Malgré la correction apportée par
Kahrstedt a I’équinoxe de Newcomb, la position de I’équateur et les théories de la précession et
de la nutation restent inchangées.

Le FK4 s’inscrit dans la continuité du FK3 mais y apporte des compléments non négligeables.
En effet, le FK4 est constitué de 1535 étoiles du FK3 révisées auquel est ajouté un catalogue
supplémentaire de 1987 étoiles issues principalement du N30 de Morgan (Morgan, 1952) et du
Boss GC (Boss, 1937). A partir du FK3 original, ont été identifiées des erreurs systématiques en
ascension droite et en déclinaison qui, apres correction, permettent la mise en place de la base
du FK4. A cette base sont donc ajoutées les 1987 étoiles précédentes. Cette nouvelle réalisation
ne modifie pas en profondeur le systeme fondamental révisé de Newcomb, rendant le systeme de
référence matérialisé par le FK4 compatible avec les théories de la précession, de la nutation et
la position de I’équateur déterminées par ce systeme fondamental.

On voit donc que jusqu’a 'avenement du FK5 aucune grande modification ne fut apportée
au systeme défini par Newcomb. C’est en 1973 que 'amélioration et 'extension du FK4 a des
objets de magnitude plus faible — la magnitude visuelle moyenne du FK4 étant de 7.5 — sont
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officiellement recommandées par 'UAI (UAI transactions, 1974). En fait, cette recommandation
reflete Paccélération prodigieuse qu’ont connu les techniques d’observations photographiques et
méridiennes entre 1950, 1970 et 1980. Le FK5 sera donc une compilation d’un nombre impor-
tant de catalogues intermédiaires en plus du FK4, permettant d’atteindre la valeur de 9.5 en
magnitude visuelle moyenne par 'addition de 3117 étoiles supplémentaires. On peut citer en
exemple, ’AGK3 (catalogue d’étoiles faibles dans I’hémisphere nord) et le SRS (I’équivalent de
I’AGK3 dans I’hémisphere sud). C’est dans le cadre du développement du FK5 qu’a été utilisée
pour la premiere fois une écriture analytique des erreurs systématiques d’un catalogue, et cela
afin d’utiliser un FK4 “nettoyé” lors de la compilation du FK5. Il faut, de plus, ajouter que les
positions issues du FK4 sont affectées par I'effet d’aberration elliptique. Cet effet sera lui aussi
éliminé lors de la compilation du FKb5.

De cette nouvelle compilation, est issu un nouveau systeme de référence qui differe des précédents
de facon importante puisqu’ y sont liées de nouvelles théories de précession, de nutation ainsi
que des nouvelles positions de "équateur et de I’équinoxe. Fricke montre en 1982 que 1’équinoxe
varie linéairement avec le temps, ce qui implique une correction non seulement sur les positions
mais aussi sur les mouvements propres des étoiles. La théorie de précession de Lieske et al (1977)
remplace celle de Newcomb.

ICRS - premier systéme de référence inertiel

Avec la découverte des quasars dans les années soixante, est apparue la notion d’objets
ayant un mouvement propre non détectable, ou tout au moins du méme ordre de grandeur que
la vitesse d’expansion de |'univers, et donc permettant la mise en place du premier systeme de ré-
férence dont la matérialisation ne serait affectée d’aucune rotation résiduelle. L’ICREF a ainsi été
construit sur la base d’observations VLBI de 608 sources extra-galactiques, et a été recommandé
en 1991 puis adopté en 1997 comme le nouveau repere du systeme de référence standard ICRS
(International Celestial Reference System), dont le catalogue astrométrique Hipparcos constitue
la matérialisation optique. Cette nouvelle réalisation est la premiere a pouvoir étre considérée
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comme totalement inertielle (non tournante), contrairement aux réalisations précédentes pour
lesquelles des rotations résiduelles induisent le caractere rotationnel. Conformément aux recom-
mandations de 'UAI (Kovalevsky, 1991), 'ICRS est compatible avec le systéme de référence
précédent matérialisé par le FIK5. La figure 3.8 permet de visualiser cette compatibilité.

En effet, le plan de référence de 'ICRS est défini par I'intermédiaire de son pole céleste, Piors,
dérivé de 'analyse d’observations VLBI (Steppe et al, 1990) avec une précision d’environ 0.1
milliseconde de degré (Feissel, 1990). Il apparait clairement sur cette figure que cette nouvelle
position du podle est incluse dans le cercle d’incertitude autour de la position du pole céleste
J2000 FKb5. Plus qualitativement, le décalage entre la direction du pole céleste choisi dans ce
nouveau repere et celle du pdle moyen J2000 FK5 est inférieur & 20 millisecondes de degré,
c’est-a-dire inférieur aux incertitudes du FK5 (de l'ordre de 50 millisecondes de degré) (Arias,
1995). Il y a donc continuité entre ces deux valeurs.

L’autre élément important est Uorigine des ascensions droites. La encore, I’axe horizontal de la
figure montre clairement la continuité des valeurs entre l'origine donnée a + 10 mas (Folkner,
1994) et issue d’observations VLBI et la valeur conventionnelle du FK5 dont I'incertitude atteint
+ 80 mas, pour les valeurs les plus optimistes (Fricke, 1982).

L’ICRS est le premier systeme de référence inertiel cinématique, puisque basé sur un repere
non tournant. De ce fait, il a été possible d’estimer avec plus de précision les défauts des sys-
temes précédents, essentiellement le FK5, non dépourvus de rotations résiduelles. Ces rotations
ont deux raisons principales: en premier lieu, grace a 'analyse de données VLBI et Laser-Lune
(LLR) (Charlot, 1995), une erreur de (—3.00 & 0.05) mas/an sur la constante de précession
utilisée dans le FK5 a été mise a jour. Deuxiemement, l'incertitude de 1.5 mas/an sur I’élément
dépendant du temps de la correction d’équinoxe apportée par Fricke (1982) induit la encore une
rotation résiduelle.

3.3.3 Corrections régionales, zonales et équation en magnitude

Comme nous ’avons vu précédemment, les positions méridiennes sont déterminées a partir
d’étoiles de référence, et donc dans un repere dynamique réalisé par le catalogue stellaire utilisé.
En un sens, nous pouvons parler de réduction différentielle des données méridiennes, par rapport
a la réalisation optique d’un systeme de référence qu’elle soit faite par 'intermédiaire du Boss
GC, du FK3, du FK4 ou du FK5. Nous sommes donc en présence de coordonnées apparentes
mais reliées a un référentiel. En fait, ce lien réside dans des erreurs systématiques propres a
chaque catalogue. Ce sont donc ces erreurs systématiques qu’il s’agit, dans un premier temps,
d’éliminer afin de transformer ces données et de les ramener dans un systeme de référence plus
contemporain.

Par nature, tous les catalogues compilés sont sujets a des erreurs systématiques. En effet,
regrouper un grand nombre de positions d’objets stellaires — chacun observé a une fréquence
et dans des conditions différentes — dans un seul et unique repere demande une homogénéisa-
tion de toutes ces observations. Or cette homogénéisation n’étant pas parfaite, il apparait des
erreurs systématiques sur les («,d) des étoiles de référence que nous classerons en trois groupes:
les erreurs zonales, qui se définissent comme des erreurs apparaissant uniquement dans une des
deux coordonnées, o ou 4§, les erreurs régionales, qui transparaissent dans les deux coordonnées,
« et §, et enfin les équations en magnitude qui se définissent comme des erreurs systématiques
variant en fonction de la magnitude de 'objet. Ces définitions sont données, par exemple, par
Stone (Stone, 1997). Ce sont ces trois types d’erreurs qu’il s’agit d’éliminer.
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La méthode la plus efficace est une méthode analytique développée par Schwan (1977, 1988)
basée sur le développement en série des différences entre le catalogue d’origine et le catalogue
de comparaison (FK4 ou FK5). Voici la description de cette méthode que I'on peut retrouver
dans les deux publications de Schwan citées précédemment. Soient A, les différences en positions
(Aacosd, Ad) ou en mouvements propres (Apcosd, Ap'), moyennes pour une époque de réfé-
rence donnée. La méthode analytique permet de représenter A sous la forme d’un développement
de séries:

ou Y; est le produit normalisé de polynomes d’Hermite, H,, de Legendre, L, et des termes
de série de Fourier, F,;.

Vi = BpnmiHp(y(m)) Ln(2(6)) Erni(a)

y(m) et x(J) sont des formes linéaires en magnitude et en déclinaison respectivement:

yim)=co+cim et z(8) =do+disind

Ces coeflicients c¢g, ¢1, dg, et dy sont directement fonction des distributions en magnitude
({ m ), 0,,) et en déclinaison (8,5, Omaz) des étoiles utilisées pour la comparaison des deux ca-
talogues. Ainsi la représentation analytique des différences systématiques entre deux catalogues,
sera fonction de ces distributions, mais aussi du degré du développement en terme polynoémial
et des coefficients b; de ce méme développement. L’intérét d’une telle méthode est de pouvoir
décrire les erreurs systématiques d’un catalogue comme des fonctions des positions et des ma-
gnitudes des étoiles de comparaison et non plus comme des valeurs tabulées pour chaque «, § et
m (écriture classique), de pouvoir moduler la précision de I’estimation par le degré de dévelop-
pement des termes polynomiaux et enfin de permettre un calcul rapide et adaptable a n’importe
quel catalogue, puisque une fois les différences entre les catalogues calculées, la procédure reste
la méme.
C’est cette méthode qui fut utilisée par 'USNO pour transformer les données du 6-inch et du
9-inch exprimées dans les reperes des catalogues de P'USNO dans le FK4. De méme, les don-
nées fournies par I'TAAS le sont dans le FK4. Nous avons appliqué cette méthode pour éliminer
les erreurs systématiques du FK4 par rapport au FK5 dans les observations méridiennes (et
photographiques) exprimées dans le FK4, en prenant soin d’encadrer I'algorithme précédent,
d’un passage repére apparent - repere moyen B1950 (choisi comme époque de comparaison) et
inversement, passage nécessaire pour la comparaison entre deux systeémes de référence.

3.3.4 Correction d’équinoxe

Par ailleurs, le passage du systeme de référence réalisé par le FK4 a celui du FK5 n’induit
pas uniquement une correction d’erreurs systématiques, comme se fut en général le cas pour les
systemes de référence antérieurs. Il faut aussi tenir compte de corrections liées a la définition
meéme d’un systeme par rapport a 'autre. En effet, nous savons que pour définir un systeme
de référence dynamique, il faut se donner un équateur moyen a une époque de référence, un
équinoxe ainsi qu’une théorie de la précession et de la nutation de ’ensemble. Ainsi, si 'on
veut passer d’un systeme de référence a un autre, il faut revenir a la définition de chacun des
systemes afin de tenir compte d’éventuelles différences. Dans le cas des coordonnées apparentes,
donc définies dans un repere vrai de la date, seules les différences entre les équinoxes et leurs
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déplacements au cours du temps interviennent. Dans le cas du passage FK4 / FK5, le décalage
entre ’équinoxe du FK4 et celui du FK5, AF, et son mouvement, AF, a été évalué par Fricke
(1985), apres compilation de plusieurs autres déterminations, & AF = 0.525 seconde de degré et
AFE = 1.275 seconde de degré par sidcle.

Dans ce cas, on passe de coordonnées apparentes FK4, notées (04]@](4, 5?}1(4), aux coordonnées
(0B ks, 045), par les relations:

O‘If;]ﬁ = O‘Iélﬂ +AE4+AET

5?](5 = 5?](4
avec T' = (JDys — B1950), (Fricke, 1985). On obtient ainsi des coordonnées apparentes FK5,
dégagées des erreurs systématiques du FKA4.

Dans le cas des données photographiques, qui sont a 'origine exprimées dans les reperes as-
trométriques J2000 FK5 ou B1950 FK4, il faudra rajouter dans le passage FK4 / FK5, les
termes liés au changement de théories de la précession et de la nutation opéré entre ces deux
systemes. Nous utiliserons pour cela I’algorithme de Yallop (1989) comme nous le verrons plus
loin.

3.3.5 Passage entre repére apparent FK5 et repére astrométrique J2000 FK5

On applique & ce niveau les rotations classiques de précession et de nutation, ainsi que les
corrections d’aberrations annuelle et diurne, et de déflexion des rayons lumineux détaillées dans
la premiere partie de ce travail.

3.3.6 Passage du repere J2000 FK5 au repere ICRF 2000

La encore, cette transformation va se faire en deux temps.

Rotations globales

Une étude basée sur les différences ( FK5 - Hipparcos / ICRS) en position et en mouvement
propre entre les étoiles du FK5 et les mémes étoiles issues du catalogue Hipparcos, réalisation
optique de 'lCRF, a permis d’établir un double systeme de rotations permettant le raccordement
du FK5 a 'ICRS. Ce double systeme a été obtenu par décomposition de ces vecteurs différences
en harmoniques orthogonales, dont il constitue le premier degré, les degrés supérieurs modélisant
les effets de zones. Le premier niveau de ce systeme correspond au passage de la direction du
pole céleste défini par le FK5 a celle du pole de 'ICRF, ainsi que le passage de la direction de
l’origine des ascensions droites du FK5 a celle de 'ICRF. Ces deux rotations constituent une
rotation directe d’un repere vers l'autre. De plus, comme nous ’avons vu dans le paragraphe
précédent, des rotations résiduelles ont été mises en évidence dans le FK5. Ceci constitue le
deuxiéme niveau de rotation (Mignard, Froeschlé, 1997). Les angles de ce systéme de rotation et
leur dérivées par rapport au temps sont présentées dans la table 3.2 (Feissel et Mignard, 1998).
Grace a ces deux rotations, on peut considérer que le FK5 est raccordé a 'ICRF et donc que les
positions observées sont exprimées dans un systeme de référence cinématique inertiel.

Erreurs régionales et zonales

A ces modifications globales, s’ajoutent des corrections plus locales a savoir la détection d’er-
reurs systématiques régionales ou zonales. Grace a des observations CCD de 689 étoiles FK5 et
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Orientation (mas ) Spin (mas/an )

J2000 o o

ex -199 23 wx -0.30 0.27
ey <91 23 wy 060 0.27
€z 229 23 wy; 0.0 027

TaB. 3.2: Orientation et Spin entre le FK5 et UICRF issus de Feissel et Mignard (1998)

des réductions par rapport a des sources extra-galactiques, références de 'ICRF, Stone (1997)
a pu estimer ces erreurs. Les estimations ainsi produites sont en accord avec celles déduites de
la réduction du catalogue Hipparcos que 'on pourra retrouver entre autres dans Lindegren et
Kovalevsky (1995). Nous en avons extrait les grandes tendances et avons appliqué les corrections
qui en découlent

Les erreurs zonales extraites de Stone (1997) sont:

— Pour 2" < o < 8", (Aacos§) = 55 millisecondes de degré

— Pour —30° < 6 < 30°, (Ad) = 65 millisecondes de degré

— Pour 6 ~ 50°, (Ad) = 50 millisecondes de degré

L’estimations des erreurs régionales est présentée ci-dessous:

1. Dans la région délimitée par 5h < <9

— pour —30° < § < —20°, on a (Aacosd) = 100 mas et (Ad) = 100 mas.
— pour —20° < § < 0° on a (Aacosd) = 100 mas et (Ad) = 75 mas.

2. Dans la région délimitée par 10" < o < 12", on a:

— pour —30° < § < —20°, on a (Aacosd) = -75 mas et (Ad) = 125 mas.
— pour —20° < § <0° on a (Awcosd) = -30 mas et (Ad) = 125 mas.

3. Dans la région délimitée par 5" < a < 8" et 0° < § < +10°, on a (Accosd) = 100 mas et
(A8) = 75 mas.

4. Dans la région délimitée par 9" < o < 18" et 0° < § < 4+10°, on a (Ad) = 150 mas.

5. Dans la région délimitée par 12" < a < 18" et +10° < § < +30°, (Ad) = 50 millisecondes
de degré
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Terminateur

47 42 37 32 2217 12 7

A Déplacement del’ objet Limbe illuminé

Fic. 3.9: A droite: Vénus observée au travers d’un micrométre type Cooke TC' installé sur lins-
trument méridien du Royal Greenwich Observatory. Le systéme observe vers le Sud. A gauche,
configuration géométrique de la phase de Vénus

3.4 Effet de phase

Le but d’une observation de planete est d’obtenir la position apparente du centre de masse
de 'objet. Malheureusement, on n’observe pas ce point directement, mais, dans le cas d’objets
présentant un diametre apparent, une surface. Le point observé correspond alors au barycentre
photométrique, appelé photocentre de 'objet. Or, pour un angle de phase non nul, les contours de
I’objet ne sont pas clairement définis du fait de I’assombrissement du limbe, de la dégradation du
seeing et autres. De ce fait, il devient nécessaire d’estimer la correction permettant de passer de la
position P du photocentre, mesurée par des techniques spécifiques a chaque type d’observations,
a celle P, du centre de masse de la planete.

Ici, seront exposées les différentes corrections d’effets de phase a proprement parler, c’est-a-
dire de déplacement photocentre-centre de masse de ’objet dii, d’une part, aux configurations
planete-Terre-Soleil et d’autre part, aux inhomogénéités et aux caractéristiques des surfaces
planétaires, ces corrections étant a priori indépendantes du type d’observations utilisé pour
I’obtention de la position du photocentre. Enfin, par le biais d’analyses en fréquence des rési-
dus, on montrera sur un exemple concret, les observations méridiennes réalisées a I’'U.S. Naval
Observatory, que les corrections classiques sont insuffisantes. D’autres corrections seront alors
appliquées en complément ou a la place des modeles classiques.

Passage photocentre - centre de masse: correction classique

La correction de phase géométrique classique est basée sur la méthode exposée dans I'Ex-
planatory Supplement of to the Astronomical Ephemeris (1961) et consiste en une estimation
tabulée du diametre apparent de ’objet au moment de ’observation corrigée de la phase géo-
métrique. Empiriquement, ces corrections tabulées que ’on peut retrouver dans les appendices
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des publications de 'USNQO, notamment dans le volume IV, appendice II, s’écrivent:
1. Pour des mesures directes du photocentre de Mercure et Vénus, on a:

— Pour Mercure:

Aacosd = —% sinO(1 — Cosi)w
Ad = _% COS@(l — Cosi)w

ol % représente le diametre apparent de I'objet, ¢ est ’angle de phase, et © est telle
que si I'on appelle ) ’angle de position de I’équateur d’intensité alors () = © + 7.

— Pour Vénus:

Aacosd = —Zsgn(sin ©)[1 — /1 — (sinisin ©)2]/2
(3.4)

A = —Zsgn(cos O)[1 — /1 — (sinicos ©)2]/2

Cette formule permet de calculer le décalage entre le centre de masse, CdM, et le point
G dela figure 3.9, c’est-a-dire le milieu du segment reliant les tangentes au terminateur
et au limbe illuminé. Nous rappelons que sgn indique le signe de 'expression qui lui
est affectée. Par exemple, si cos © est négatif alors sgn(cos @) = —1.

2. Si seul le limbe illuminé est mesuré, alors la correction de phase géométrique s’écrit:

Aacosd = —Zsgn(sin ©)
A = —Zsgn(cos ©)

3. Dans le cas ot le limbe illuminé et le terminateur sont observés pour des planetes autres
que Vénus, en particulier Jupiter et Saturne, la géométrie reste identique a celle de la figure
3.9 et donc la forme de la correction est la méme que celle de ’équation 3.4, & ceci pres
qu’un facteur d’échelle est ajouté afin d’inclure dans la correction de la phase géométrique
celle du diametre apparent observé.

Dans les cas d’observations du photocentre, les corrections décrites précédemment, n’ayant
qu’un caractere purement géométrique, sont aussi utilisées dans le cas d’observations photogra-
phiques du photocentre, c’est-a-dire pour lesquelles une correction de phase photographique -
traitement de la sous-exposition ou de la sur-exposition de la plaque photographique dans la
détermination du photocentre - a déja été effectuée. Nous avons analysé Defficacité de ces cor-
rections par le biais d’analyses spectrales des résidus des observations. Ceci nous a permis, dans
un premier temps, de mettre en évidence les insuflisances des divers algorithmes utilisés et, dans
un deuxieme temps, de compléter ou de remplacer ces corrections par des modeles de phase plus
adaptés a la nature des objets observés.

Correction des effets de phase: quelques autres modeéles possibles

Nous ne présenterons pas ici 'ensemble des corrections de phase existantes mais nous essaie-
rons de présenter celles les plus susceptibles de s’appliquer au cas des planetes d’une part et des
satellites d’autre part.

En général, les corrections appliquées aux observations du photocentre des planetes sont basées
sur des considérations purement géométriques, sur la taille et la forme du croissant. Peu de cas
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est fait des défauts de brillance de la surface lumineuse.

Pour une sphere homogene, les caractéristiques de surface sont données par la fonction de diffu-
sion .9, liant 'intensité I du flux reflété et la densité I’ du flux incident par la relation:

F
(g, po, ¥ —Wy) = @S(Hv po, ¥ — Uy)

ol i, ¥ sont, respectivement, les cosinus de I'angle de réflexion et d’azimut des rayons réfléchis,
les quantités pg et Wg étant leurs équivalents pour les rayons incidents. Sous 'hypothese que la
planete est une sphere homogene, on peut estimer le décalage entre le photocentre P et le centre
de masse Fy par (Lindegren, 1977):

|P—P0|:Cssin%

Ce qui revient a:

Aacosd = —C' s sin %sinQ
' (3.5)
Ad = —C s sin 5cos Q)

avec s, le rayon apparent de I'objet, C', une fonction de I’angle de phase 7 dérivée de la fonction
de diffusion S et @, angle de position de ’équateur d’intensité par rapport a la direction du
pole nord céleste. A chaque type de corps réfléchissant, il peut correspondre une loi de diffusion.

— Pour les corps tres brillants et tres diffusants, en général les corps possédant une atmo-
sphere, comme Vénus, une loi de type loi de Lambert est conseillée. Cette loi s’écrit:

SI,MO

' g’écrit: ,
37 cos® (%)

T 4 sini+ (x —i)cost

— Pour les corps a surface lunaire, comme Mercure, on préférera la loi de Lommel-Seeliger
qui & partir d’une loi de diffusion de forme:

_ Rppo
M+ po
ol R est une fonction de i permet d’écrire:
€ = fsini+ (7~ i) cosd] [cos(5) — sin(3)in(cot (1))
= g [in i+ (7 — i) cosd] |cos(3) —sin”(5)In(cot(

— La loi de Minnaert traite le probleme de la phase des satellites. C’est une loi empirique
générale a deux parametres, By et k, fonctions de I’angle de phase et de la longueur d’onde.
Elle s’exprime sous la forme:

N k(7 ) —
S = Bo (i) O
et
2k +1
C 2k +2
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k est le parametre de Minnaert d’assombrissement du limbe. Pour k£ = 0.5, la surface du
corps correspond a une surface de type lunaire ne présentant pas d’assombrissement a phase
nulle et £ = 1 correspond a des surfaces diffusantes comme Jupiter ou Saturne présentant
un fort assombrissement du limbe. Cependant, pour des angles de phase supérieurs a
30 degrés (ce qui est souvent le cas pour les planétes intérieures) le parametre k n’est
plus unique (Goguen, 1981). Ce qui limite 'application de cette loi a Jupiter et Saturne
pour lesquelles €' = 0.843 dans le visible, et plus particulierement a leur satellites pour
lesquels les coefficients de Minnaert commencent a étre bien connus. C’est cette loi que
nous utilisons dans notre correction de phase des satellites de Jupiter et Saturne.

Malheureusement, dans le cas des planetes, une correction du type de I’équation 3.5 est insuffi-
sante et des résidus d’effets de phase sont encore détectables (Clemence, 1943, Ash, 1967). On
ajoute alors au systeme initial des termes harmoniques du type:

Acacosd = —C' s sin ) [Cl sin % + Cysin? % + ]
' ' (3.6)
Ad = —C s cos() [Cl sin 5 + C'y sin? 5+ ]

Les parametres C1, (s, ...C', sont & calculer, soit directement dans les équations de conditions de
I’ajustement de 'orbite de la planete, soit, et cela sous ’hypothese que les coeflicients de correc-
tions de phase sont non corrélés avec les autres parametres de 'orbite (Lindegren, 1977, Hough,
1915), dans un ajustement local sur les résidus entre les positions observées et les positions issues
de la théorie VSOPRK7, par exemple. On justifie I’équivalence des deux méthodes par le fait que
les observations choisies pour I’ajustement sont suffisement nombreuses et bien réparties pour
assurer la non-corrélation entre les parametres Cy, (s, ...C), et les parametres d’orbites.

Pour Jupiter, I’hypothese d’un corps sphérique n’est plus acceptable. C’est pourquoi, un élé-
ment d’aplatissement e = 0.34 est ajouté a ’équation 3.5 et sous I'hypothese que I'inclinaison
de Jupiter sur son orbite est faible, on a:

—Aacosd =(C' s sin Q sin % 4 0.015 s sin 26 sin P
—Ad =C s cos( sin % 4 0.015s sin 26g sin P

ol ég est la déclinaison planétocentrique de la Terre et P ’angle de position du péle nord de
la planete par rapport a la direction du pole nord céleste. A cette correction, sont susceptibles
d’étre ajoutés des développements du type de I’équation 3.6.

Dans le cas de Jupiter, les modeéles développés par Toulmonde (Toulmonde, 1994) et Chollet
(Chollet, 1984) ont été testés. Ces modeles, développés & I'occasion d’observations planétaires
a I'astrolabe, font appel principalement & des considérations géométriques, a la nature de ’as-
sombrissement du limbe et & un ajustement des parametres du modele de Jupiter sur des ob-
servations. Ces observations ont été réalisées a ’astrolabe en décembre 1965 et janvier 1967
(Débarbat et Grudler, 1973). Si on note d, I’abscisse du photocentre de la planéte sur ’équateur
d’intensité par rapport au centre de masse de I’'objet, cette abscisse peut s’écrire:

[ paddady
N ffDIdxdy

ou [ est I'intensité réfléchie en un point M(z,y) a la surface de la planete dans un repére plané-

d

tocentrique, dont "axe Oz est orienté vers la Terre et est perpendiculaire au plan de ’équateur
d’intensité décrit par Ox et Oy. Apres analyse des isophotes issues d’observations photogra-
phiques (Lecacheux, 1969), un modele d’intensité, dit MT4, a été développé sous la forme:

I = (cos s.cos t)F
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L’idée est ici d’ajuster le parametre k aux observations précédentes. Pour cela, les deux intégrales
précédentes sont calculées numériquement, puis d. Dans le cas de Jupiter, une expression tres
bien approchée de d est donnée par un polynéme de degré 3 en ¢ de la forme:

d=s sin(%) + (O + Cai + O + C4i®)

avec (', Cy, C5, (4 fournis par ajustement sur les observations de Débarbat et Grudler. Ce
formalisme est proche de celui utilisé par le JPL. Pour Saturne, les déplacements photocentre-
centre de masse semblent étre corrélés a la position planétocentrique des anneaux du fait des
ombres portées sur la sphere ou des intersections des anneaux avec les limbes nord et sud. De
ce fait, seul un ajustement du type de I’équation 3.6 est envisageable.

3.4.1 Analyse Spectrale: théorie

Pour effectuer les analyses spectrales des résidus, nous avons utilisé le logiciel de réduction
astronomique MIDAS, et sa librairie TSA (Time Series Analysis). Cette librairie contient un
ensemble de programmes destinés a l'origine & ’analyse spectrale des images CCD mais dont
les applications sont nombreuses, notamment sur ’analyse de résidus issus de comparaisons
entre les positions observées et les positions calculées a partir de VSOPS87. Plusieurs méthodes
d’analyse sont proposées, allant du calcul de périodogramme classique aux algorithmes d’analyse
de variance des phénomenes catastrophiques. Pour nos données, caractérisées essentiellement
par une distribution non également répartie des observations au cours du temps, la détection
est ciblée sur des signaux périodiques et se place dans 'espace des fréquences. L’algorithme
répondant le mieux & ces caractéristiques est celui développé par Scargle (1982) qui est une
version plus élaborée de 'analyse classique en périodogramme. La statistique de Scargle fait
appel & une représentation purement sinusoidale du signal et utilise la statistique de 'analyse
en fréquence classique normée par la variance des données originales.

Rappelons les principes de la transformée de Fourier discrete sur des données également réparties.
Soit un échantillon de données, X (¢;), 7 = 1..Np. La transformée de Fourier discrete calculée
pour une fréquence w est définie par:

No
FTx(w) =Y X(t;)exp(—ivt;)
i=1
Le périodogramme classique est alors:
1 1| AL
Px (w) = FO|FTX (W)|* = N (ZX(tj) coswt;)? + (ZX(tj) sin wt ;)?
=1 7=1

Il peut étre estimé pour chaque fréquence w. Ainsi, si ’échantillon contient une composante
sinusoidale de fréquence wqy alors a w = wy, les termes en X et en exponentielle sont en phase et
apportent une contribution majeure a la somme et engendrent un pic dans le périodogramme.
Les principaux inconvénients de ce type d’algorithme résident dans la propagation extrémement
rapide du bruit et de Iapparition d’aliasing (ou pics fantome) dans le périodogramme due
essentiellement a la grille de ’échantillonnage. Le passage a une analyse spectrale sur des données
non également réparties se fait par I'intermédiaire de 'algorithme de Scargle qui consiste a
remplacer le périodogramme vu précédemment par la forme:

Py(w) =+ (352, X (1) coslw(t; = 7)))? N (2N, X (1)) sinw(t; —7))?
2 (Zé\f:ol COSQ[w(t]' — T)]) (Z?;Ol Sinz[w(tj _ 7_)])
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ou 7 est défini par:

g

sin(2wt;)

tan(2wT) = -

=)

cos(2wt;)
1

ECH
Il

Ce nouveau périodogramme conserve les mémes propriétés statistiques et d’invariance que le
périodogramme classique. De plus, il correspond a la minimisation des carrés lors de ’ajustement
par moindres carrés d’un signal sinusoidal sur un échantillon quelconque de données. En effet,
soit X;(t;) = Acosw(t; — )+ Bsinw(t; — 7) et soit X (¢;), un ensemble de données a l'instant
t;. Le principe de I'ajustement par moindres carrés de X () a X(t) consiste alors & minimiser
la quantité F(w) = Z;V:OI [X (t;) — X;(t;)]>. A et B sont déterminés par des moindres carrés
linéaires, contrairement a w. En effet, apres le calcul de A et B, on obtient une quantité E,,;,(w)
qui doit étre alors minimisée en fonction de w. Cela revient & chercher le maximum de:

No

AEw) =Y X)) = Bnin(w)

i=1

Supposons que 'on puisse trouver 7 tel que Z;V:OI cosfw(t; — 7)]sinfw(t; — 7)] = 0 alors AL(w)
s’écrit (Lomb, 1976):

(0, X (t5) coslw(t; — ) (N2 X (t)) sinfw(t; — 7)])?
S X () cos?[w(t; — )] N X (t) sin[w(t; — 7)]

Autrement dit, le maximum de AF/(w) est atteint avec la fréquence qui minimise la somme des

AF(w) =

moindres carrés des résidus de ’ajustement des données a la sinusoide.

On a donc bien détection d’un signal sinusoidal par maximisation du nouveau périodogramme.
Les effets de fenétrage ont été analysés avant chaque détection de signal par analyse spectrale
de la grille de fenétrage.

La détermination précise des fréquences se fait par déconvolution du signal. On effectue un
ajustement itératif de séries de Fourier par moindres carrés non linéaires. Autrement dit, on
minimise la statistique calculée par ’algorithme de Scargle. On obtient ainsi un ajustement de
la fréquence et des coefficients de Fourier: une estimation de la signification de la détection par
I'intermédiaire de ’erreur sur la fréquence ajustée et une table de résidus permettant une analyse
spectrale du signal déconvolué. De nouvelles détections sont alors possibles. Ces algorithmes de
déconvolution et de détection des fréquences sont issus des travaux de Lomb (1976) et Scargle
(1982) sur 'ajustement par moindres carrés non linéaires de signaux sinusoidaux sur des données
non également réparties. Les périodogrammes présentés dans la suite seront donc issus d’une
analyse spectrale réalisée a ’aide de 'algorithme de Scargle et les estimations des fréquences
ainsi que les erreurs sur ces estimations seront calculées selon la méthode de Lomb.

3.4.2 Résultats

Nous avons appliqué la méthode d’analyse spectrale décrite précédemment aux résidus issus
de comparaisons entre les observations réalisées entre 1914 et 1994 et les positions calculées a
partir de la théorie planétaire VSOPS&7. Le choix de ces séries d’observations est justifié par la
qualité de ces données et I’étendue de la période d’observations. De plus, D'effet de phase ayant
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Fic. 3.10: Périodogrammes des résidus en ascension droite obtenus par comparaison entre les
positions de Mercure calculées a partir de VSOPS87 et celles observées a I’U.S. Naval Observatory
puis corrigées, d’une part, par la méthode classique de U'Fxplanatory Supplement of American
FEphemeris (en noir) et, d’autre part, avec les modéles de Lindegren et Lommel-Seelinger (en
rouge)

un impact significatif principalement en ascension droite, nous avons porté un intérét particulier
aux périodogrammes des résidus en «. D’autre part, différents modeles et solutions étaient pos-
sibles : conserver ou enlever les corrections originales, utiliser un modele d’ordre plus ou moins
important, etc. La stratégie que nous avons suivie a été de ne conserver que les corrections per-
mettant d’éliminer au maximum les pics de fréquences correspondant aux fréquences synodiques
des planetes. Voici les solutions que nous avons obtenues.

Mercure

L’analyse spectrale des résidus calculés a partir de positions dont la phase géométrique a
été estimée par la méthode classique de ’'USNO fait apparaitre un pic important de fréquence
3.15437+ 6.10~* an~!, correspondant & 115.79 4+ 0.022 jours. Ce pic de fréquence correspond
bien & la période synodique de Mercure et donc a un effet de phase géométrique mal corrigé.

A la vue de I'importance de cette erreur systématique et des variations importantes de
I’angle de phase de Mercure sur son orbite, nous avons fait le choix de supprimer les corrections
appliquées a 'origine par les observateurs et d’appliquer une autre correction de phase. Cette
correction de phase géométrique est tirée des travaux de Lindegren (Lindegren, 1977) sur les
observations méridiennes des planetes par micrometre photoélectrique décrits au paragraphe
précédent. Dans le cas de Mercure, nous avons utilisé un modele ajusté d’ordre 2, c’est-a-dire
de la forme:

Aacosd = —C's sin %sinQ [1 +C1 4+ sinz(%)]

A§ = —C s sin %COSQ [1 + C1+ s sinz(%)]

ol C' est l'indice de réflectivité de surface et C, C5 sont ajustés sur les résidus issus des com-
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Fic. 3.11: Périodogrammes des résidus en ascension droite obtenus par comparaison entre les
positions de Vénus calculées a partir de VSOPS7T et celles observées a 1’U.S. Naval Observatory
puis corrigées, d’une part, par la méthode classique de U'Fxplanatory Supplement of American
Ephemeris (en noir) et, d’autre part, avec les modéles de Lindegren et Lambert (en rouge)

paraisons entre les observations réalisées entre 1914 et 1982 et les positions calculées a I'aide de
VSOPS87. Nous avons choisi comme loi de réflectivité de surface, la loi de Lommel-Seeliger, qui
correspond a une surface sans atmosphere, tres proche de la surface lunaire, comme c’est le cas
de la surface de Mercure.

Nous avons ensuite effectué une analyse spectrale de ces mémes résidus obtenus a partir des
positions corrigées uniquement de ’effet de phase géométrique par le modele de Lindegren et
la réflectivité de Lommel-Seeliger et nous avons comparé, figure 3.10, ce périodogramme a celui
issu de 'analyse précédente. Nous voyons clairement que le pic correspondant a la fréquence
synodique est nettement diminué grace & la nouvelle correction de phase. L’ordre du modele
est choisi égal & 2 car utiliser un ordre supérieur n’ajoute, ici, rien a la diminution du pic de
fréquence.

Vénus

L’analyse spectrale des résidus calculés a partir de positions dont la phase géométrique a
été estimée par la méthode classique de ’'USNO fait apparaitre un pic important de fréquence
0.62500 + 1.75.10~* an™!, ce qui correspond & 584.4 + 0.022 jours. Ce pic de fréquence cor-
respond bien a la période synodique de Vénus et donc a un effet de phase géométrique mal
corrigé.

La encore, et pour les mémes raisons que pour Mercure, nous avons fait le choix de supprimer
les corrections appliquées a ’origine par les observateurs et d’appliquer une autre correction de
phase. Dans le cas de Vénus, nous avons utilisé un modele ajusté d’ordre 4, c’est-a-dire de la
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Fic. 3.12: Périodogrammes des résidus en ascension droite obtenus par comparaison entre les
positions de Jupiter calculées a partir de VSOPS7 et celles observées a I’U.S. Naval Observatory
el au Royal Greenwich Observatory puis corrigées, par la méthode classique de UExplanatory
Supplement of American Ephemeris (en noir), avec les modéles de Lindegren-Minnaert (en
rouge), le modeéle de Toulmonde-Chollet, MT/, et notre modéle ajusté.

forme:

Aacosd = —C's sin £sin Q [1 + C1 + Cosin? (L) 4+ C3sin®(1) + Cysin’(1)]

A= —CssintcosQ [L+C + Cysin?(4) + Cysin®(4) + Cysint (%))

ol C' est 'indice de réflectivité de surface et (7, C5 sont ajustés sur les résidus. Nous avons
choisi comme loi de réflectivité de surface, la loi de Lambert, qui correspond & une surface tres
diffusante, en général avec atmosphere. Le méme processus a ensuite été suivi et une comparaison
de périodogrammes, cf. fig 3.11, nous permet de montrer qu'une correction d’ordre 4 avec un
indice de réflectivité issu de la loi de Lambert assure une tres bonne correction des effets de phase
de Vénus. Nous avons testé I'intérét d’enlever les correction appliquées par les observateurs en
partant de 'idée que si ’on utilisait un modele comme celui de Lindegren, un ajustement de ce
modele sur des données mal corrigées permettrait d’absorber les erreurs systématiques présentes.
Or, comme on le voit sur la figure 3.11, dans le cas de Vénus, il n’en est rien et il est plus
efficace d’enlever I’ensemble des corrections réalisées précédemment et d’appliquer une nouvelle
correction. Nous verrons que cette remarque n’est plus vraie en ce qui concerne les planetes
géantes.

Jupiter

L’analyse spectrale des résidus calculés a partir de positions dont la phase géométrique a été
estimée par la méthode classique de 'USNO fait apparaitre un pic important de fréquence 0.9187
+ 2.89.107* an!, ce qui correspond & 397.552 4+ 0.125 jours. Ce pic de fréquence correspond,
au bruit pres, a la période synodique de Jupiter et donc a un effet de phase géométrique mal
corrigé.
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Dans le cas de Jupiter, le probleme differe de celui des planetes intérieures. En effet, ’amplitude
des angles des phases est limitée a 11 degrés, ce qui en conséquence limite celle des décalages
systématiques entre photocentre et centre de masse. Cette limitation d’amplitude a donc rendu
moins nécessaire I’élimination des corrections initiales qui, a ce degré de correction, en sont de
bonnes approximations. Nous avons cependant testé plusieurs modeles en complément et en
substitution des corrections initiales par analyse spectrale des résidus. D’autre part, la nature
des observations est plus variée que dans le cas des observations de Mercure et Vénus. En effet,
dans le cas de Jupiter, mais aussi de Saturne, sont inclues dans nos données des observations
photographiques.

Dans un premier temps, dans le cas des observations méridiennes, nous avons éliminé les correc-
tions appliquées par les observateurs et avons appliqué deux modeles indépendants: le modele
de Lindegren adapté a Jupiter sans terme polynomial, et le modele de Toulmonde et Chollet
d’ordre 4 décrit plus haut.

Le résultat de ’analyse spectrale dans le cas des observations méridiennes réalisées a ’'USNO et
au RGO est présenté sur la figure 3.12 regroupant les périodogrammes issus des comparaisons
entre VSOPS8T7 et les positions originales (en noir), les positions corrigées par le modele de Lin-
degren (en rouge) et celui de Toulmonde-Chollet en bleu. On voit, sur les graphes 3.12 que quel
que soit le modele utilisé, si I’on ne fait intervenir aucun élément d’ajustement dans le modele,
les résultats sont sensiblement identiques. Et donc l'efficacité des deux modeles alternatifs a la
correction classique n’est pas démontrée.

Face & ce résultat, alternative a donc été de conserver la correction appliquée a 'origine et
d’appliquer une correction complémentaire empirique de la forme:

Acwcosd = cos QB sin 2¢

Ad = sin () By sin 2¢

Cette expression est identique a celle utilisée par le Jet Propulsion Laboratory dans son
traitement des effets de phase des planétes géantes (Standish, 1990). D’autre part, elle présente
I’avantage de pouvoir étre ajustée aussi bien sur des résidus issus d’observations méridiennes que
d’observations photographiques. Le résultat de I'analyse spectrale réalisée sur les observations
méridiennes apres 'application de ce formulaire est présenté dans la figure 3.12. On voit sur cette
figure "amélioration apportée par ce formalisme empirique. Cette amélioration peut s’expliquer
par le fait que I'angle de phase étant moins important que dans le cas des planetes intérieures,
un soin moins grand a pu étre apporté a ces observations ce qui expliquerait pourquoi il est plus
difficile d’6ter la correction originale pour en appliquer une autre. Le méme ajustement a été
effectué sur les données photographiques dont nous ne présentons pas d’analyse spectrale vu le
faible nombre d’observations (275).

Saturne

Pour Saturne, peu de modeles alternatifs sont proposés et nous avons adopté le modele em-
pirique en complément de la correction de phase originale. L’angle de phase de Saturne étant
limité au maximum a 7 degrés, les effets systématiques de la phase sont d’assez faible ampli-
tude, comme on peut le voir sur le périodogramme de la figure 3.13. L’eflicacité de la nouvelle
correction est bien moins grande que dans les cas précédent car les effets y sont beaucoup plus
difficilement modélisables que dans le cas ol des modeles approximés permettent déja d’amé-
liorer les corrections antérieures du fait d’erreurs systématiques de plus grande amplitude. La
encore, nous présentons le périodogramme issu de 'analyse spectrale opérée sur les observations
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Fic. 3.13: Périodogrammes des résidus en ascension droite obtenus par comparaison entre les
positions de Saturne calculées a partir de VSOPS87 et celles observées a I’U.S. Naval Observatory
el au Royal Greenwich Observatory puis corrigées, par la méthode classique de UExplanatory
Supplement of American Ephemeris (en noir) et notre modéle ajusté.

méridiennes de 'USNO et du RGO. Le méme modele a été ajusté sur les données photogra-
phiques réalisées a I'astrographe de Nikolaev, mais, vu le faible nombre de données (310), une
analyse spectrale n’a pas vraiment de sens.

Remarque

Dans les cas ol aucune correction de phase n’a été appliquée, comme c’est le cas des obser-
vations réalisées a Oxford entre 1774 et 1798, ou qu’aucune précision sur le type ou la forme de
celles-ci n’est fournie (cas des observations du Cape), aucun terme visant a éliminer un modele
de correction de phase erroné ou insuffisant n’a été appliqué. Les nouveaux modeles, ajustés sur
les échantillons de PUSNO post-1911 et RGO, ont été directement appliqués sur ces données
“brutes”.

Apres analyse spectrale des résidus, il s’est avéré que ces données étaient trop bruitées pour
permettre la détection d’un signal correspondant a une détection de période synodique.

3.5 Cas des observations de Paris

Comme nous "avons présenté dans l'introduction, I’échantillon des données de Paris a été
constitué a partir de documents originaux couvrant une période de 1876 a 1913. Les observa-
tions sont exprimées dans les reperes et les échelles de temps de I’époque et nécessitent donc
une actualisation des constantes et des modeles de précession et de nutation utilisés.
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3.5.1 Echelle de temps

La datation des observations est donnée en temps moyen de Paris, TM P, qui correspond au
temps solaire moyen a Greenwich, GM ST, augmenté du décalage en longitude entre Greenwich
et Paris (a savoir 9 minutes et 21 secondes de temps). De plus, apres la conférence de Washington
de 1884, a été définie la notion de Temps universel, UT, tel que: UT = GM ST + 12h.

Ainsi a partir du temps moyen de Paris, il est possible d’exprimer les dates d’observations en
UT par la relation:
UT = (TMP - 0.15583333h) + 12h

On précise que le GM ST est une grandeur directement liée & ’angle horaire du centre du Soleil,
appelé temps solaire vrai, et donc aux irrégularités de la rotation de la Terre.

Le passage entre Temps universel et Temps universel coordonné, UTC', s’effectue alors en corri-
geant les irrégularités de la rotation. L’UTC est une échelle de temps, créée en 1972, et définie
par rapport au Temps atomique, T Al de la maniere suivante UTC' = T AI 4+ n secondes, les n
secondes (n est un nombre entier) étant choisies de telle sorte que UTC' ne differe pas de UT'1
de plus de 0.9 seconde. UT1 est le temps calculé a posteriori par PIERS. Depuis la mise en place
d’un systeme de référence supposé stable, 'lCRS, I'IERS publie chaque semaine les décalages
entre UT1 et UTC issus du raccordement et de 'entretien de ce systeme de référence. De plus,
il a été possible de tabuler les irrégularités de la rotation de la Terre dans le passé et notamment
a mieux que 2 secondes pour les deux siecles précédents. Il est donc possible d’estimer pour les
dates de nos observations le décalage UT'1 — UTC'. Cependant, les dates d’observations fournies
a I’époque n’étant données qu’avec une precision d’une seconde, on assimile la notion d’échelle de
Temps universel, UT', définie précédement & celle de UT'1, le décalage (UT'C' — UT'1) n’excédant
pas plus de 0.9 seconde.

3.5.2 Changement de reperes

Les observations sont exprimées dans un repere apparent géocentrique dans les systemes de
coordonnées (ascension droite, distance au poéle) ou (longitude, latitude). Les expressions dans
le systeme (longitude, latitude) ont été utilisées pour les observations les plus anciennes réalisées
a Greenwich, a savoir entre 1750 et 1830. Le reste des observations sont données en ascension
droite et distance au pole.

Passage (longitude, latitude) / (ascension droite, déclinaison)

Le passage entre les systemes longitudinal et sphérique est décrit par Le Verrier dans le
volume 1 des Annales de l'observatoire de Paris. Le formulaire utilisé par Le Verrier est le
suivant: Si on note L et A, la longitude et la latitude de la planete, I'ascension droite A et la
déclinaison D s’obtiennent par 'intermédiaire de ’angle W tel que:

tan A
sin L

tan ¥ =

et on a:
tan A = cos (et W) 01

cos W

tan D =sin A tan(e + W)

ol ¢ représente ’argument d’obliquité de I’écliptique vrai de la date. La notion d’écliptique
vrai faisant intervenir celles de précession et nutation, nous avons appliqué ce formulaire en
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utilisant les constantes et les modeles permettant de ramener ces observations dans le repere de
la théorie de Le Verrier remise a jour en 1964. Plus précisément, nous avons utilisé la théorie de
précession d’Andoyer (1911) B1900 et celle de Woolard (1953) pour la nutation. L’obliquité de
I’écliptique moyen B1900 correspondant a pour valeur 23° 27" 8.26".

Ce choix se justifie par le fait que ces observations ayant été utilisées par Le Verrier dans
I’ajustement de ses théories planétaires, une étude des résidus issus de la comparaison entre ces
observations et une des théories de Le Verrier paraissait intéressante. De ce fait, nous avons des
le départ, choisi d’exprimer ces observations dans un repere susceptible de servir de repere de
référence aux théories de Le Verrier.

Passage coordonnées apparentes / coordonnées astrométriques

Comme nous ’avons dit précédemment, nous avons choisi d’exprimer les observations dans
un repere permettant une comparaison avec la plus contemporaine des théories de Le Verrier.
Les coordonnées apparentes de la date observée ont donc été réexprimées dans le repere B1950
du FK4 dans lequel a été transposée la théorie de Le Verrier, compatible avec le repere B1900
défini & partir des expressions ou théories de Newcomb - Andoyer (Systemes de références, page
34).

En résumé, nous avons donc appliqué les modeles de précession de Newcomb-Andoyer (1911) et
de nutation de Woolard (1953) aux coordonnées apparentes observées. Les nouvelles positions
obtenues sont des positions astrométriques B1950 dans un repere compatible avec le FK4. A ce
niveau, on se retrouve dans le cas général et I’on applique ’ensemble des corrections décrites
précédemment.

Cependant, n’ayant que peu d’informations sur les catalogues stellaires utilisés pour la calibration
de l'instrument et dont nous savons 'importance, nous n’avons pas appliqué de corrections
d’erreurs zonales ou régionales. Cette approximation peut se justifier en examinant les résidus
présentés dans les tableaux des figures 3.14 et 3.15 et pour lesquels les ordres de grandeurs
présentés sont bien supérieurs a ceux de ces erreurs de catalogue.

3.6 Conclusions

Bilan des corrections appliquées

Nous avons donc appliqué les différentes corrections vues précédemment a diverses séries
d’observations. Chaque série a été traitée selon ces spécificités. En effet, certaines d’entre elles
avaient déja été transformées afin de les faire passer d’un repere “ancien”, type Boss et FK3 a
un repere plus moderne de type FK4, FK5; d’autres au contraire étaient encore sous leur forme
brute. L’ensemble des corrections appliquées sont regroupées dans la table 3.3.

Résidus

Dans les tables des figures 3.14 et 3.15 se retrouvent présentés les résidus des différentes
séries d’observations méridiennes que nous avons traitées d’une part pour Mercure et Vénus
(cf. 3.14) et d’autre part pour Jupiter et Saturne (c¢f. 3.15). Ne sont donc pas incluses dans ce
tableau les observations radar, VLBI et d’astrométrie indirecte ou photographique. Sont listés
dans ce tableau les résidus en ascension droite et en déclinaison pour différentes valeurs de filtre
ainsi que les indices de normalité de chaque échantillon (colonne “Kolmogorov”). Le filtrage (ou
le choix des observations) est une donnée trés importante dans I’ajustement car il conditionne
d’une part, la qualité de 'ajustement (la normalité de I’échantillon est-elle encore garantie s’il
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Vénus Reperes Reperes Erreurs Modele Modele
Mercure Origine - FK4 FK4/FK5 - ICRF  Zonales/Régionales Antérieur Nouveau
USNO
1866-1982 Vv (FK4) Vv (FK4) V4 V4
1914-1982 v (FK4/FK5) v (FK4/FK5) 4 4
RGO
1957-1982 Vv (FKb5) Vv (FKb5) V4 4

Oxford - Cape

1774 - 1892 Vv (FK4) Vv (FK4) Pas de correction V4
Jupiter Reperes Reperes Erreurs Modele Modele
Saturne Origine - FK4 FK4/FK5 - ICRF  Zonales/Régionales Antérieur Nouveau
USNO
1866-1982 v (FK4) v (FK4) V4 V4
1914-1982 Vv (FK4/FK5) Vv (FK4/FK5) V4 V4
RGO
1957-1982 v (FK5) v (FK5) V4 V4
Oxford
1774 - 1798 Vv (FK4) Vv (FK4) Pas de correction V4
Greenwich
1750 - 1869 V4 V4 V4 Pas de correction Vv
Paris
1837 - 1867 V4 V4 V4 Pas de correction V4

TAB. 3.3: Ensemble des corrections appliquées aux observations méridiennes présentées par ob-
servatoires et par périodes d’observations
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VENUS
Observatoires 20 (") 36 (")
Periodes Nbr.Obs  Kolmogorov (o-c) RA (O-c) De (o) RA (O-c) De
o d <O0-C> o6 <0O-C> G <O-C> ¢ <0OC> o

USNO
1866-1891 1211 1.02 1.12 0.102 1.180 -0.237 1141 -0.373 1121 -0.210 0.984
1914-1982 4230 0.80 0.78 0.170 0.871 -0.061 0.821 -0.450 0.548 -0.045 0.456

RGO
1957-1982 815 1.05 042 -0.153 0.791 0.042 0.723 -0.150 0.911 0.032 0.779

Oxford
1774- 1892 1277 159 195 -0.006 1.672 -049 1741 -0.081 2.081 -0.612 2.043

MERCURE

USNO
1866-1891 776 1.03 112 0.033 1.012 -0.106 0.983 0.050 1.134 -0.149 1.207
1914-1982 2743 0.64 0.69 0.087 0.729 -0.080 0.682 0.155 1.011 -0.104 0.856

RGO
1957-1982 361 093 044 -0131 0.684 0.083 0.709 -0.290 1.035 0.149 0.923

Oxford
1774- 1892 739 1.10 1.73 0.183 1.013 -0.168 0.988 -0.222 1412 -0.420 0.376

Fic. 3.14: Résidus présentés pour Vénus et Mercure, par observatoires et périodes d’observations
issus des comparaisons entre les posilions observées et celles calculées a partir de VSOPS7T

y a suppression de données?) et d’autre part, la qualité de l'orbite ajustée (par ces filtrages,
n’éliminons-nous pas des observations apportant une information importante sur la géométrie de
lorbite?) Cette question de la sélection des observations mérite une étude approfondie. D’autre
part, les observations réunies sous 'appellation des données de Paris, seront utilisées afin de
tester, autant que les erreurs observationnelles le permettent, la qualité des orbites ajustées sur
plus de deux siecles d’observations.

Distribution des erreurs et apport d’information

On peut cependant dire au vu des histogrammes de distributions des résidus utilisés lors de
lajustement (cf. figures 3.16 a 3.19), que ces distributions sont, dans la plus grande majorité
des cas, gaussiennes avec des largeurs a mi-hauteur plus ou moins importantes et des queues
de distribution en général assez fines. Ceci nous permet de dire que ’ensemble des observations
traitées ne comportent pas d’effets systématiques détectables et que 'on peut considérer que la
distribution des erreurs en ces points est optimale en terme d’application du principe du maxi-
mum de vraisemblance.

L’écart a la distribution normale, représentée sur les histogrammes, est systématiquement induit
par I’apport des données anciennes dans la distribution et tout particulierement celles d’Oxford
et du Cape. En effet, comme le montrent les valeurs des indices de normalité de Kolmogorov-
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JUPITER
Observatoires 206 (") 36 (")
Periodes Nbr.Obs  Kolmogorov (o-c) RA (O-c) De (o-c) RA (O-c) De
o ) <O0-C> ¢ <0O-C> c <O-C> ¢ <0OC> o

USNO
1866-1891 334 137 118 -0302 0954 -0.207 0915 -0.373 1121 -0.210 0.984
1914-1982 2053 0.34 0.61 -0.046 0.443 0.041 0411 -0.450 0.548 -0.045 0.456

RGO
1957-1982 465 048 027 -0.031 0.419 0.109 0423 -0.038 0515 -0.132 0.479

Oxford
1774- 1892 505 232 1.75 -0403 1298 -0.073 1321 -0.500 1.742 -0.226 1.757

Tokyo-Mittaka
1963-1973 186 0.31 0.64 0.068 0.673 -0.059 0.612 0.132 0.796 -0.081 0.725

SATURNE

USNO
1866-1891 390 202 095 -0.342 0.913 0.001 0.958 -0.611 1.134 -0.001 0.997
1914-1982 1422 019 040 -0.011 0.519 0.019 0.441 0.006 0.616  0.009 0.506

RGO
1957-1982 405 049 0.23 0.0150.391 -0.156 0.425 0.060 0.458 -0.181 0.483

Oxford
1774- 1892 261 210 170 -0.088 1.047 -0.005 1.023 -0.271 1471 -0.065 1.356

Tokyo-Mittaka
1963-1973 191 0.62 0.82 -0.042 0.743 0.260 0.778 -0.062 0.859 0.280 0.889

Fic. 3.15: Résidus présentés pour Jupiter et Saturne, par observatoires et périodes d’observations
issus des comparaisons entre les posilions observées et celles calculées a partir de VSOPS7T

Smirnov et les histogrammes de ces échantillons, ces derniers sont fortement bruités et présentent
des distributions & la limite de la normalité. Il serait alors justifié, dans une certaine mesure,
d’éliminer ces données de ’ajustement. Cependant, bien que ces observations semblent induire
une dégradation de la qualité de ce dernier, il n’en demeure pas moins qu’elles sont porteuses
d’informations sur les géométries des orbites, comme on peut le voir sur les figures représentant
les orbites géocentriques des planetes correspondant aux différentes dates d’observations présen-
tées en introduction.

On rappelle que le test de Kolmogorov-Smirnov, présenté au chapitre 6 s’interpréte comme suit:
si P(D,,) < 0.895, on peut dire que la distribution est gaussienne a 95 %, mais si P(D,,) > 1.035,
on rejette I’hypothese “X suit une distribution gaussienne® au seuil 0.01. Prenons ’exemple des
observations de Vénus. Dans le cas de I’échantillon constitué par les observations du XIXeme
siecle “Cape-Oxford”, l'indice du test de Kolmogorov-Smirnov est bien supérieur a 1.035 (1.6
en ascension droite et 1.95 en déclinaison). Autrement dit, on peut estimer que la distribution
de cet échantillon n’est pas gaussienne au seuil 0.01. Ce qui confirme ce qui avait été supposé
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sur les histogrammes. Cela s’explique facilement par le fait que I’on a tres peu d’information sur
les corrections appliquées lors des réductions astrométriques de ces observations. 1l est donc tres
difficile d’estimer ce qu’il serait bon de modifier dans les données afin d’améliorer leur précision.
Pour estimer I'impact réel de ces données sur la stabilité a court et moyen termes des orbites
ajustées, il est nécessaire de mettre en place des métriques spécifiques et adaptées a ce probleme.
Ces métriques devront quantifier en quoi et comment les éléments osculateurs sont affectés par
les différents échantillons dont il est question ici.
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Fic. 3.16: Histogrammes en ascension droite et en déclinaison de Uensemble des observations
méridiennes de Vénus



{0 vhnAartt o o0 LD DUININLES U LU

Nbrs. Observations

4000
T
|
T
I

MERCURE - RA.

Global

CAPE + OXFORD

3000

USNO :1914-1982

2000
T

USNO : 1866 - 1891

1000

6]
1
I
[

—10 -5 0 5 10

Residus (")

Nbrs. Observations

MERCURE - De.

4000

3000
T

USNO : 1914-1982 8

2000

USNO : 1866 - 1891

| CAPE + OXFORD

10 -5 10

Residus (")

Fic. 3.17: Histogrammes en ascension droite et en déclinaison de Uensemble des observations
méridiennes de Mercure
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Fic. 3.18: Histogrammes en ascension droite et en déclinaison de Uensemble des observations
méridiennes de Jupiter
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Fic. 3.19: Histogrammes en ascension droite et en déclinaison de Uensemble des observations
méridiennes de Saturne
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Chapitre 4

Données VLBI et sondes spatiales

Sont réunies ici I’ensemble des observations permettant, a partir d’observations de suivis
de sondes spatiales ou de satellites, de déterminer des positions indirectes des planetes. Ces
techniques vont s’appliquer, dans le cas des suivis de sondes, & Vénus et Jupiter. Nous allons
exposer ici les grandes lignes des méthodes utilisées dans le suivi de sonde par analyse interfé-
rométrique de I’émission radio de ces sondes. En particulier, nous allons traiter ici les cas des
sondes Magellan et Galileo au cours de leur voyage interplanétaire vers Vénus et Jupiter.

4.1 Principe du VLBI en astrométrie

Le développement et ’application de la technique d’interférométrie longue base remonte a
la fin de années soixante-dix avec en particulier les premieres observations VLBI astrométriques
conduites par le JPL en 1978. Le principe des observations en interférométrie radio est basé
sur la notion de retard d’un signal émis a grande longueur d’onde et capté par des récepteurs
éloignés les uns des autres. La figure 4.1 schématise le protocole d’observations et de traitements
de données. Au moins deux antennes collectent le signal émis par une source ponctuelle ou
étendue, ces signaux sont enregistrés en temps réel puis traités en temps différé. Le traitement
de ces données permet d’estimer le décalage du signal recu par I’antenne 2 par rapport a celui
recu par ’antenne 1. C’est ce retard, 7, d’un signal par rapport a 'autre qui nous permet pour
une base connue, représentée par le vecteur directeur B, de déterminer la position angulaire de
la source par le biais du vecteur position k, avec:

T=_-— (4.1)

Plus précisément, nous allons reprendre chaque étape de ce protocole.

4.1.1 L’acquisition

L’acquisition est donc effectuée par le biais d’antennes munies de systemes d’amplification de
types miroirs secondaires, tertiaires (cf. chapitre 2) et de type électronique. Le signal requ et am-
plifié est alors converti en signal binaire dans lequel sont insérés des signaux de synchronisation
émis par les horloges atomiques du site. [’ensemble est alors enregistré sur bandes magnétiques
pour étre traité par le corrélateur central avec d’autres signaux captés par d’autres collecteurs.
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Fic. 4.1: Schéma de principe de Uobservation VLBI d’une source par 2 antennes.

4.1.2 Corrélation des signaux

L’étape la plus délicate consiste en la corrélation des signaux collectés. En effet apres avoir
réuni 'ensemble des enregistrements disponibles pour une méme source, il s’agit de comparer
les multiples signaux et de déduire les retards de chaque signal les uns par rapport aux autres.
Prenons le cas d’observations ne faisant intervenir que deux antennes. Les signaux recus sont
affectés d’erreurs observationnelles plus ou moins systématiques, rendant la simple addition des
signaux impropre a répondre a la question de la détermination du retard. Il faut donc appliquer
un processus de réduction plus complexe, et itératif.

En premier lieu, est calculé un retard théorique entre le signal recu par ’antenne 1 et celui
recu par I’antenne 2, 74 a partir des positions calculées de ’objet observé, et des antennes dans
un repere céleste instantané, des modeles atmosphériques et des calibrations instrumentales. Le
signal capté par ’antenne 2 est alors décalé d’autant puis multiplié par le signal de I’antenne 1.
On dit alors que le signal produit est la corrélation des deux signaux précédents.

Une fois la corrélation effectuée, on étudie le comportement moyen du produit de ces deux
signaux au moyen d’une fonction appelée fonction de cross-corrélation, R(t, 1), obtenue par:

R(t T) . < El(t).EQ(t+Tt) >
s 1t) —
\/< Fi>.<FE2>

F est le signal recu par 'antenne 1, E(t + 7¢), celui recu par I'antenne 2 décalé, du terme 7
et < . >, est la moyenne arithmétique sur quelques secondes. On montre que cette fonction est
une fonction sinusoidale se décomposant en franges d’amplitude Ay et de phase ¢, dépendant
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Période Nbr.Obs (0 —0)y (0O —-0C)s
Magellan - Vénus 1990-1992 4 -1.247 + 1,512  -0.691 £ 0.579
1993-1994 14 0.580 + 3.099 -0.117 £ 2.394
Total 18 0.858 + 2.895  0.022 £+ 2.148
Galileo - Jupiter 1996-1998 23 -142.0 + 123.0 -108.0 £+ 184.0

TaB. 4.1: Distribution des données par période et sonde observée. A titre indicatif, nous indi-
quons les résidus en ascension droite et déclinaison (ce qui n'est pas la meilleure représentation
possible - cf. texte) et en milliseconde de degré de Vénus et de Jupiter obtenus par comparaison
entre les positions déduites du tracking VLBI des sondes Magellan et Galileo et celles déduites
de VSOP87

des parametres, A 7, [, ou A 7 est le décalage entre les deux signaux restant car non corrigé
par le 7 théorique et d’autres parametres instrumentaux comme la largeur de la bande d’en-
registrement ou les températures des antennes et [ est la visibilité des franges, c’est-a-dire le
rapport entre le flux corrélé et le flux total. Ainsi, si la source est ponctuelle, | = 1. R(¢, 1) a
la propriété d’atteindre son amplitude maximale pour A 7 = 0. L’intérét de cette fonction sera
donc de permettre une détermination précise par itération sur 74, du retard observé entre les
deux signaux. Les lignes de bases utilisées sont Goldstone-Canberra, dans la majorité des cas et
Golsdtone-Madrid.

Cependant, pour le calcul de R(t, ), il faut d’une part, accumuler des données sur quelques

secondes, mais d’autre part, s’assurer de la stabilité de la phase des franges présentes dans le
signal corrélé. Or, du fait de la rotation de la Terre, la phase des franges varie en fonction du
temps. Il est donc nécessaire de ralentir le signal d’une quantité équivalente, par multiplication
du signal avec une sinusoidale numérisée dont la fréquence est calculée a partir de 7. La phase de
la fonction de cross-corrélation est donc modifiée et on estime la phase résiduelle, ¢, = ¢y — ¢y =
27 vAT 4+ W ainsi que la fréquence de franges résiduelle b, = 2r ~YAT 4+ T,
Enfin, comme nous I’avons déja mentionné plus haut, on ajuste les parametres Ay, ¢,, q57, et AT,
appelé retard monobande, afin de rendre la fonction de cross-corrélation maximale par moindres
carrés ou transformée de Fourier. On en déduit alors le retard 7,, a partir duquel on détermine
la position angulaire de 'objet, avec 7, = 7 + A 7 ainsi que ¢, = ¢; + ¢,

Synthése de bande

En astrométrie, on utilise la méthode dite de synthése de bande qui consiste & calculer non
pas T+ mais

¢

Thws = E

Ceci permet de calculer le retard sur plusieurs canaux distribués sur une grande largeur de
bande et de, par exemple, mieux moyenner des effets de type atmosphérique mal modélisés. Le
retard de synthese de bande permet une gain d’un facteur 1000 sur la précision par rapport aux
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Fic. 4.2: Schéma de principe du tracking VLBI de la sonde Magellan

déterminations monobandes.

Nous venons donc de voir comment a partir de deux signaux émis par la méme source, il est
possible de déterminer la position angulaire de cette source a mieux que 0.3 mas (Charlot, 1995).
Cette technique extrémement précise a donc été appliquée aux sondes spatiales et en particulier,
Magellan, lors de son voyage vers Vénus et de son orbite autour de cette planete.

4.2  Application au suivi des sondes Magellan et Galileo

C’est cette derniere méthode d’observation astrométrique par synthese de bande qui est
utilisée pour le suivi des sondes spatiales comme Magellan (Folkner, 1994) et Ulysses (Folkner,
1996). La méthode d’observation suit le processus décrit précédemment, avec un encadrement
de 'observation de la sonde par des observations de calibrage de radio sources cataloguées dans
I'IERS, et donc ayant des positions connues a mieux d’l mas, comme le schématise la figure 4.2.
A partir d’une position angulaire de la sonde, il est alors possible de déterminer la position de
la planete par rapport a celle-ci par le biais de I'orbite journaliere de la sonde. L’orbitographie
de ces sondes étant de trés bonne qualité (0.4 km d’incertitude pour Magellan), on atteint des
précisions de 'ordre de 1 mas sur la position finale de Vénus. Nous présentons dans le tableau
4.1, la distribution des données traitées par sonde observée et périodes de suivi. D’autre part, a
titre indicatif, nous présentons les résidus moyens en ascension droite et déclinaison - bien que
ce ne soit pas la représentation la plus adéquate aux observables VLBI - sur les deux périodes
d’observations 1990-1992 et 1993-1994, calculés par comparaison entre les positions observées et
celles déduites de VSOPS8T et ceux issus de la mission Galileo vers Jupiter entre 1996 et 1998.

Comme nous ’avons vu dans I’équation 4.1, la quantité 7 déduite de "observation représente
le produit entre le vecteur position topocentrique de la source et celui de la ligne de base reliant
les deux antennes réceptrices. Autrement dit, il est important de garder a ’esprit que cette
quantité observée ne permet pas de déterminations indépendantes des coordonnées angulaires
de la source dans un repere de référence céleste tel que 'ICRF. Ainsi chaque estimation des
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coordonnées (a, §) de Vénus ou de Jupiter est liée a la géométrie de la base constituée par le
systeme des antennes réceptrices. Par exemple, dans le cas de Jupiter, la base Goldstone-Madrid
induit une tres bonne détermination de ’ascension droite observée, le vecteur B est alors pa-
rallele a la direction des ascensions droites alors que la base Goldstone-Canberra permet une
détermination aussi bonne en ascension droite qu’en déclinaison, B étant dans ce cas a 45 degrés
des directions des ascensions droites et des déclinaisons. Le graphe 4.3, issu de Kaplan(1998)
illustre cette corrélation entre les directions d’observations et les positions «, § de la source.

Afin de tenir compte de cet effet observationnel, lors de ’ajustement, nous avons affecté chaque
composante d’un poids

wi = k—a et wfg = @
gy gy

ou o; est I’écart type individuel de chaque observation et k., ks sont tels que, par exemple, dans
les cas ou la ligne de base favorise les observations dans la direction des ascensions droites crois-
santes, ’ascension droite observée soit surpondérée au détriment de la déclinaison. Ainsi, si on
note 8 'angle entre la ligne de base et I’axe des ascensions droites dans le plan de ’observation,
on définit k, = 1/cosf et ks = 1/sin . On se reportera i la figure 4.3. Cette pondération vient
en complément de la pondération globale appliquée a I’ensemble des observations et décrite au
chapitre 5 présentant la mise en place et la résolution du systeme d’équations de conditions pour
I’ajustement des constantes d’intégration des orbites des planetes intérieures.

Conclusion

Par ces données issues du suivi des sondes spatiales par la technique d’interférométrie a tres
longue base, il est possible d’obtenir une estimation précise des positions de Vénus et de Jupiter
directement dans le repere de 'ICRS. Ces observations sont tres précieuses puisqu’elles sont les
seules qui nous garantissent un raccordement direct entre les systemes de référence dynamique
- issu de VSOP - et cinématique. Ces positions angulaires ne sont cependant pas des données
indépendantes, et il faut veiller, par le biais d’une pondération adéquate, a la prise en compte
de la géométrie de 'observation et de son impact sur les quantités observées.



Source

Plan d’ observation

Axe optique

Fic. 4.3: Géométrie des lignes de bases utilisée dans Uastromélrie par technique VLBI. B, et
Bs indiquent les directions des ascensions droites croissantes et des déclinaisons croissantes
respectivement, vues d’un point A (Kaplan, 1998)
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L’ajustement des théories
analytiques: les problemes a résoudre






Dans cette partie, nous allons présenter et mettre en place ’algorithme d’ajustement.

Dans un premier chapitre, nous rappellerons les caractéristiques principales des théories analy-
tiques et numériques en précisant les systemes de référence induits par chacune de ces éphémé-
rides et nous établirons le formulaire des dérivées partielles.

Dans le deuxieme chapitre, nous exposerons quelques rappels de méthodes statistiques, les deux
algorithmes d’ajustement utilisés et divers tests de qualité.

Dans le troisieme chapitre, nous mettrons en place le profil de 'algorithme en deux points: ’écri-
ture matricielle des équations de condition et la connexion entre le repere des observations et le
repere de la théorie.

Enfin, nous conclurons par un schéma général de ’ajustement.

87






Chapitre 5

Théories planétaires

Dans un premier temps, nous allons présenter dans ce chapitre les deux grands types de
solutions planétaires, numérique et analytique. Dans ces deux présentations, nous mettrons en
lumiere les différences fondamentales de ces approches, et leurs impacts sur la méthode d’ajus-
tement. Dans un deuxieme temps, les calculs des dérivées partielles nécessaires a 1’ajustement,
issues de la théorie analytique VSOPS&T7, seront expliqués en détail.

5.1 Présentation des théories planétaires

5.1.1 Les théories numériques

L’approche numérique des calculs d’intégration des équations du mouvement des corps du
systeme solaire en général, et de celui des planetes en particulier, a pris son essor avec celui
des ordinateurs et de leur puissance de calcul. C’est en 1972, qu’Oesterwinter et Cohen (Oes-
terwinter et al, 1972) développerent la premiére théorie numérique compléte des planetes du
systeme solaire, Lune comprise. Cette théorie basée sur 'algorithme d’intégration de Cowell et
Adams (Cohen et Hubbard, 1961 et Korgh, 1972), constitue la base des théories numériques
actuellement développées au Jet Propulsion Laboratory. Les équations sont établies dans I’équa-
teur et ’équinoxe B1950 ou J2000, centré au barycentre du systeme solaire. Des modifications
importantes ont été apportées a cette premiere solution — notamment la prise en compte plus
systématique et plus précise d’effets relativistes et des potentiels astéroidaux — mais la méthode
de calcul reste tres similaire et peut se décrire de la maniere suivante.

Equations du mouvement

Les mouvements des neuf planetes du systeme solaire et de la Lune, modélisées sous forme
de masses ponctuelles m;, sont décrits dans une métrique isotropique PPN du probleme des n
corps. L’ensemble des perturbations mutuelles y est décrit, ainsi que les phénomenes de libration
de la Lune et des interactions Lune - Terre (effets de marées). Le systeme subit d’ autre part,
des perturbations induites par les astéroides, ces dernieres étant modélisées dans une métrique
newtonienne classique. Le nombre d’astéroides inclus dans ces calculs était de cinq dans DE102
— Céres, Pallas, Vesta, Iris et Bamberga — pour atteindre 300 dans DE405.
Si ’on se place dans un repere cartésien centré au barycentre du systeme solaire tel que le plan
de référence de ce systeme soit I’équateur terrestre moyen B1950 ou J2000 — selon les versions —
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les équations du mouvement s’écrivent pour une planete 7 :

:u] Hj : 3 + 47 1T
S ST ERMEEEt) 3T BYC
J# Tij J# i#i
avec
2 v
T S S i eI
2 .
2y b (BT L (g — )i

B = (rj — i) {2(1+ 7)1 — (14 29)75}

TrT

Z umrm r)

Les parametres u; correspondent a G'mj, ou m; est la masse de la planete j et G la constante
de gravitation. La notation r;; équivaut a |rx —rj|. 5 et v sont des constantes liées a la métrique
relativiste choisie pour décrire le mouvement. Dans le cas d’une métrique PPN isotropique
classique — c’est-a-dire issue de la théorie de relativité générale — 3 = v = 1. Enfin, on précise
que c est la vitesse de la lumiere et que v; = |¢j|. Le terme C' de I’équation 5.1 correspond a la
contribution du potentiel gravitationnel des zza astéroides inclus dans la modélisation. Selon
les théories, les trajectoires de ces astéroides sont intégrées soit a 'extérieur du systeme par des
modelisations indépendantes — comme dans le cas des éphémérides DE102 — soit comme parties
intégrantes du systeme - comme dans DE405. A ces perturbations s’ajoutent des perturbations
propres a orbite lunaire, et tout particulierement les effets dits de figure, de marées terrestres
et de libration.

Intégrations numériques

Une fois les équations du mouvement mises en place, leur intégration est effectuée a I’aide

de l'algorithme de Adams et Cowell (Krogh, 1972). Les parameétres choisis pour Iintégration
permettent un contréle des erreurs d’intégration de 'ordre de 2.107% UA par jour pour chaque
composante. A 'issue de l'intégration, sont calculées des positions, vitesses et accélérations éga-
lement tabulées dans le temps sur une période d’intégration choisie au départ. C’est a partir
de ces positions (x,y,z) que sont calculées les dérivées partielles nécessaires a I’ajustement des
constantes d’intégration. Cet ajustement est effectué a partir de constantes préliminaires pour
chaque élément orbital que 'on corrige par comparaison aux orbites observées. L’algorithme
utilisé dans le cas des théories numériques est celui développé par Brouwer et Clemence (1961)
dans le formalisme des parametres orbitaux classiques a, e, 1, 2, w, lo.
Ce formulaire classique fait apparaitre dans 'algorithme d’ajustement des problemes de condi-
tionnement de la matrice des équations normales, propres a ces parametres orbitaux. Ce ne
sont alors plus ces variables qui sont ajustées mais des combinaisons linéaires de ces parametres
aboutissant a 'estimation des différentielles suivantes Al + Ar, Ap, Aq, eAr, % et Ae.

5.1.2 Les théories analytiques

L’approche des théories analytiques est basée sur un développement de Taylor des équations
du mouvement afin d’identifier chaque terme des perturbations a un certain ordre de développe-
ment du second membre de ces équations par rapport aux masses. Ainsi plusieurs générations de
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théories notamment TOP82 (Simon, 1983), VSOP82 (Bretagnon, 1982), VSOP87 (Bretagnon
et Francou, 1988) et VSOP98 (Moisson, 1999), ont été développées a ’ordre 3 par rapport aux
masses pour 'ensemble des planetes et a 'ordre 6 pour les planetes géantes. Les équations du
mouvement et leur résolution sont effectuées dans le formulaire des variables équinoxiales, dans
I’écliptique et I’équinoxe inertiel B1950 ou J2000, rapporté au centre de masse du soleil.

Equations du mouvement

Classiquement, les équations du mouvement sont mises sous forme:

da_fg( )

ol ¢ est 'un quelconque des éléments orbitaux de la planete considérée et x; = xgo) + AWz, +
A@ g, 4+ ... est Pun des douze éléments orbitaux de la planéte perturbée et de la planéte pertur-
batrice. wgo) représente la solution képlérienne, A z; I'ensemble des perturbations de I’élément
z; au premier ordre par rapport aux masses, et A2z, ’ensemble des perturbations au deuxiéme
ordre. Dans ce formalisme, le développement de Taylor au troisieme ordre du deuxieme membre

de ’équation 5.1.2, permet d’écrire cette derniere de la facon suivante:

8fcr 8fcr 82f0
= e (5 a0 3 (5) st 3303 () st

=1 7=1

B C
(5.2)

Pour calculer les dérivées partielles nécessaires a ’écriture de I’équation 5.2, la fonction f, s’écrit,
pour un élément o quelconque, et en utilisant V et V’ les vecteurs de positions héliocentriques
de la planete perturbée, P et de la planéte perturbatrice, P’ :

Jo = DoV(R\V + Ry V)

avec Iy = qj_% A7 et R = quz; (ﬁ — 7%3) ol n et a sont respectivement le moyen mouvement
et le demi-grand axe de 'orbite de la planete perturbée. A y représente la distance mutuelle des
planétes, r’ le rayon vecteur de la planéte perturbatrice et m, m’ les masses des planétes P et
P'. Le calcul des dérivées utilise un formulaire fermé (Chapront et al, 1975 et Bretagnon,1980)
permettant un controle pas a pas de la précision des calculs. Au finale, chaque dérivée partielle

se met sous la forme:

1
A3 A5 +Ih57

ou Ty, T1, Ty et T3 sont des séries dépendant de la solution du probleme des deux corps pour

To+TN-—=+1Th—=

les deux planetes perturbée et perturbatrice.

Résolution des équations de Lagrange

La méthode consiste a intégrer chaque perturbation ordre par ordre. La perturbation du
premier ordre Az; est obtenue par intégration du terme A de Iéquation 5.2, les perturbations
du second ordre, A®@z,;, par intégration de B et celles du troisieme ordre par intégration de
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C. La solution de l'intégration des équations de Lagrange est donnée sous forme de séries de
Poisson du temps ¢, d’ordre 3. Ainsi pour I’élément o,

3
o= Z " P,
m=0

ot P, est une série - définie a partir des réels (A,, ;, By, ;) et de J un intervalle fini d’entiers -
de la forme:
P = Apjsin(®y, ;) + By, j cos(®y, )
Jed
Les arguments ®,, ; sont des combinaisons linéaires des longitudes moyennes \; = /\? + N;t, les

parametres N; et AY sont des constantes d’intégration issues directement de I’ajustement aux
observations.

Jusqu’a présent 'ensemble des constantes d’intégration des théories analytiques modernes
développées au Bureau des longitudes était déterminé par comparaison et ajustement aux théo-
ries numériques disponibles, DE200 et DE403. Le but de notre travail est de mettre en place un
ajustement direct aux observations.

Choix des variables

L’une des spécificités des théories analytiques de type VSOP est I'utilisation des variables
dites équinozxiales. Ces variables ont été introduites par Lagrange dans ses études sur apparition
d’effets séculaires dans les perturbations planétaires. Ce formulaire est constitué du demi-grand
axe, a, de la longitude moyenne, A et des variables, (k,h) et (¢,p) définies comme suit:

{ k:ecosw;h:es‘inw (5.3)
g=r"ycosQ; p=-ysinQ
ol v = sin %, avec ¢, 'inclinaison de l'orbite, e, 'excentricité, w, la longitude du périhélie et
Q la longitude du noeud. L’intérét de ces variables est au moins double. En premier lieu, elles
permettent d’éviter les particularités ou les singularités dans les équations de Lagrange pour
les excentricités ou les inclinaisons faibles ou nulles. D’autre part, dans le calcul des dérivées
partielles nécessaire a ’ajustement des constantes, le systeme d’équations déduit de D’écriture
précédente est un systeme direct et fini alors que celui issu du formulaire classique est différentiel
et non intégrable (Broucke, 1972, Goldstein, 1950). De plus, il est primordial de remarquer que
les variables ainsi définies sont deux a deux commensurables. De ce fait, les problemes liés aux
mauvais conditionnements de matrices d’équations normales, décrits dans le cadre des ajuste-
ments des théories numériques, pourront étre évités ou extrémement limités dans 'algorithme
d’ajustement par moindres carrés.

5.1.3 Systéemes de référence dynamiques

Les théories planétaires permettent de définir le repere dans lequel évoluent les corps du
systeme solaire a partir de la détermination de ’orbite héliocentrique du barycentre Terre-Lune.
De cette orbite, est déduit un systeme de référence dans lequel seront exprimées les orbites des
planetes intérieures et extérieures. Ce systéme est appelé systeme de référence dynamique. 1l
se caractérise par un équateur, un équinoxe et un écliptique dynamiques moyens a une époque
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Ecliptique moyen
Inertiel

Ecliptique moyen
rotationnel

Equateur moyen

Fic. 5.1: Ecliptiques et équinozes dynamiques moyens inertiels et rotationnels a une date donnée

donnée (cf figure 5.1) et differe selon que 'on considere les théories DExxx ou VSOPxx. On dé-
finit d’une part I’équinoxe et ’écliptique dynamiques moyens inertiels et d’autre part ’équinoxe
et I’écliptique dynamiques moyens rotationnels a une époque de référence.

— L’écliptique inertiel est ’écliptique naturel de la théorie. En effet, il correspond au plan
de référence du systeme idéal tel que nous 'avons défini au chapitre 3, c’est-a-dire qu’il
permet d’écrire les équations du mouvement des planetes sans avoir a considérer des effets
de Coriolis ou d’accélération linéaire dus au repere. Plus précisément, [’écliptique inertiel
est tel que son plan est perpendiculaire au moment cinétique moyen du barycentre Terre-
Lune dans son mouvement héliocentrique lorsque sa vitesse est calculée dans un systeme
de référence non tournant. Ce moment moyen est obtenu en enlevant aux composantes du
moment cinétique vrai issu d’une théorie analytique les termes dépendant des longitudes
moyennes des planétes et des arguments de la Lune (Introduction aux éphémérides as-
tronomiques, 1998). Une écriture mathématique a été proposée par Standish (1981), puis
validée par Kinoshita et Aoki (1983). Le moment angulaire instantané s’écrit: h = r A ¥
ol r et © sont les vecteurs position et vitesse héliocentriques du barycentre Terre - Lune
dans le repere inertiel de la théorie et h est le vecteur de moment angulaire instantané.
Comme nous "avons dit, pour obtenir le moment angulaire moyen a I’époque du systeme
de référence, h, on élimine les termes périodiques et séculaires présents dans h. Ces termes
pourront étre détectés, par exemple, en effectuant une analyse en fréquence de ce vecteur
ou des éléments instantanés déduits de ce vecteur (Standish, 1982). A partir de h, on en
déduit ’équinoxe et 'obliquité moyens a ’époque de référence:

Cette notion est directement issue des théories analytiques du type Newcomb, Le Verrier
ou VSOP. C’est d’ailleurs dans ce plan que sont construites I’ensemble des théories VSOP,
contrairement aux théories numériques qui sont elles construites dans ’équateur moyen de
I’époque de référence.

— L’écliptique rotationnel, contrairement a I’écliptique inertiel, inclut dans sa définition tous
les effets dynamiques induits par la nature du repere choisi. Suivant la mise en équation
précédente, on calcule le moment angulaire instantané du barycentre Terre-Lune dans un
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Théories Méthodes yft~T Aeg

DE200% — vV SOP! Ajustement -0.0930" 0.0028"
(Bretagnon, 1982)

DE200% — ELP20007 Ajustement  —0.09245" 4+ 0.00016”  0.00307” 4= 0.00006”
(Chapront-Touzé et Chapront, 1983)

DE200% — DE200! Calcul direct —0.09366" 0.00334"
(Standish, 1981)

TAB. 5.1: Différences entre équinozxes et écliptiques rotationnels et inertiels

repere tournant par h/ = ' Ar oit t’ et I sont les vecteurs position et vitesse héliocentriques
du barycentre Terre - Lune dans ce nouveau repere. Si B représente le vecteur décrivant
la rotation d’angle 8 et de vitesse 9 d’un écliptique tournant par rapport a D’écliptique
inertiel, on estime que:

h"=h-rA(BAr)

Le terme supplémentaire de cette équation ne s’annule pas lors de la moyennisation du
moment angulaire instantané et on conserve donc une différence entre les deux moments
angulaires moyens. Les valeurs de 'angle et de la vitesse de rotation de ’écliptique sont
déterminées par les théories de nutation. On estimera par exemple que pour une Terre ayant
une orbite circulaire a 1 UA, et un moyen mouvement w, les différences entre écliptiques
et obliquités rotationnels et inertiels ont pour forme et valeur & I’époque J2000:

R I _

ARyl = —f sine cos(L)

As =l — el = fsin(L)

Des comparaisons entre ces deux définitions de I’écliptique ont été réalisées, soit par I’écriture et
la comparaison des moments cinétiques inertiel et rotationnel, comme nous I’avons vu ci-dessus,
soit au cours de ’ajustement des orbites exprimées dans un systeme inertiel du type VSOP aux
orbites données dans le systeme rotationnel de type DE102 ou DE200. Entre autres, on citera
les valeurs issues de I'ajustement de VSOP82 a DE200 et celles issues de ’ajustement aux obser-
vations de la théorie de la Lune, ELP 2000. Ces différentes valeurs, ainsi que celles déterminées
directement par Standish sont regroupées dans le tableau 1.1 de ce chapitre.

Dans le chapitre 3 de la premiere partie de ce travail, nous avons choisi d’effectuer le raccor-
dement entre le FIK5, dans lequel est exprimée la totalité des observations optiques, et 'lCRF.
Nous avons exposé en quoi le repere du FK5 était un repere rotationnel, et comment ce raccor-
dement, nous permet d’affirmer que les données optiques nouvellement raccordées a 'lCRF sont
exprimées dans un repere inertiel. De fait, I’ajustement que nous allons effectuer a pour but de
raccorder la théorie dynamique VSOPS87 exprimée dans un repere héliocentrique inertiel a des
séries d’observations optiques, radar et VLBI toutes exprimées dans un repere inertiel dont on
choisira arbitrairement le centre.
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Remarque

Les systemes de référence dynamiques précédents ont été déterminés relativement a 1’une
des réalisations primaires du systeme de référence conventionnel. Ainsi, le systeme déduit des
éphémérides DE200 est issu de "ajustement de cette théorie & des observations raccordées au
FK4. De méme, 'ajustement que nous allons effectuer en utilisant entre autres des données
optiques raccordées a 'ICRF, via Hipparcos, induira un systeme de référence lié a 'lCRF.
Cependant, il est possible de construire un systéeme dynamique indépendamment de tout systeme
de référence conventionnel. Comme 'ont montré Williams et Standish (1989), un ajustement des
orbites de la Lune, du barycentre Terre-Lune et des planetes intérieures a des observations de
distances de type LLR (Lunar Laser Ranging) et radar suffit pour déterminer complétement
un systeme de référence dynamique. En effet, les données laser Lune permettent un ajustement
des perturbations induites par les interactions gravitationnelles du Soleil sur l'orbite de la Lune
et ainsi permettent une détermination du plan de ’écliptique. D’autre part, 'orientation de
la Terre a une tres grande importance dans la réduction de ces données lunaires, a tel point
qu’il est possible d’en déduire la position du poéle nord terrestre et par suite celle de I’équinoxe.
Par ailleurs, les observations radar des planetes intérieures permettent de contraindre tres pré-
cisément la géométrie relative de ’ensemble du systéeme interne devenant ainsi un systeme de
référence dynamique a part entiere par ajustement aux observations LLR.

Dans le cas qui nous préoccupe, n’incluant pas 'orbite de la Lune, nous allons étudier la mise
en place de deux systemes de références dynamiques, 'un regroupant ’ensemble des observa-
tions disponibles, optiques, VLBI et radar, autre basé uniquement sur les observations radar
et VLBI, c’est-a-dire les observations indépendantes ou directement reliées a 'ICREF.

5.2 Les dérivées partielles

5.2.1 Mise en place des équations

Il s’agit ici de calculer les g—gﬂ_l . présents dans le développement de Taylor du chapitre 6.
Pour cela, on part de ’écriture des coordonnées rectangulaires de P en fonction des parametres
orbitaux a, A, k, h, ¢, p (¢f. équation 5.3). On rappelle d’autre part que r = ||V|| avec V, vecteur
position héliocentrique de la planéte. Les coordonnées rectangulaires (X, Y,7) d’une planéte
s’écrivent :

X = rcosw — 2p*r cosw + 2pqrsin w
Y = rsin w + 2pgr cosw — 2¢*rsin w

Z = —2pyxrcosw + 2gyrsinw
ol Y = /1 —p?—¢?, et ot w est la longitude vraie. Si I'on prend par exemple le cas de la

composante X, elle est une fonction de a, A, k, h, q,p et on a:
dX = 2(—=2prcosw + qrsin w)dp + 2prsin wdq + (1 — 2p*)doy + 2pqdo,

ou doy et doy s’écrivent:

d
doy = Y 2reewg,
o=a,\k,h

B(rsi
doy= > Wda
o=a,\k,h
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Dans ces conditions, chercher les dérivées partielles de (X, Y,7) par rapport aux parametres
de la théorie, revient a chercher les dérivées partielles de r cosw et rsin w par rapport a a, A, k, h.
De méme on a:

dY = 2(—2qrsin w 4 prcos w)dq + 2qr cos wdp + (1 — 2¢*)doy + 2pqda,

et

2 2

dZ =2y [qdoy — pdoy] + 2 |—xrcosw + P cosw—Pdygin w] dp + 2 [erinw—l— P4, cosw — Lyginw dq
X X X X

On calcule ainsi les dérivées partielles de toutes les planetes dans le repere inertiel héliocentrique
de la théorie. La dérivée partielle de la distance Terre-planete, Ap,r, s’ écrit:

(X, = X (dX, — dX0) + (Y, = YO(dY, — dY2) + (2, — Z)(dZ, — dZ)]

Brr= Apyr

En conclusion, on peut dire qu’a partir des calculs de doy et de doy il est possible de déduire les
autres dérivées partielles nécessaires.

5.2.2 Calculs de do; et de doy

L’écriture des équations du mouvement du probleme a deux corps nous permet d’écrire la
relation r = a(1 — ecos ) ot E est 'anomalie excentrique. De cette équation, on tire directe-
ment:

d(reosw) r
————~ = —cosw
da a

d(rsinw) r .
—————~ = —sinw
Jda a

Si on note M ’anomalie moyenne, on a:

gr _ 9r _ Or OF
oN  OM  OFOM

o Ol
2y
=R

€

o5 —aesin B = Vil

rsin v

ol v est 'anomalie vraie telle que, si w est la longitude vraie et w la longitude du périhélie,
alors w = v 4+ @. On a donc:

ar e .
= q————sinv

N V1—e?
cosll — e

D’autre part, en dérivant I’équation du mouvement cosv = T—ccos 1 obtient :

w1
OF /1= ¢2

Ce qui, en rappelant que w = v + w, permet d’aboutir a:

dw _Ow _Owob a1
N OM  OFOM  r\1_e?

(14 ecosv)

(14 ecosv)
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Toutes ces égalités nous permettent d’écrire les premieres dérivées:

7@(7‘3(3\3 w) = cos wg—g — rsin w%—&”
O(rsinw) _ = sin wm + rcosw%&”
: - 2 2 .
sous les formes suivantes en posant ¢ =1 — h? — k? et ¢p = 1-I—<p‘
L”gfw) = —2(h +sin w)
J(rsi a
w = Z(k + cosw)

Par les mémes méthodes, on en déduit les autres dérivées partielles:

8(rcosw):—a—Lp—[h—l—smw]rsmw—a [h + sinw]h

d(rsin w)

T:w [h—l—smw]rcosw—l—a [k + cosw]h

d(rcosw) &

—W_w_?[ —I—CO:sw]rsmw—l—a [h + sin w] k

d(rsinw)
_—a—w—[k—l—cosw]rcosw—aw[k—l—cosw]k

5.2.3 Ecriture complete

Soient H = h +sinw et K = k + cosw. Les dérivées partielles de (X,Y,Z) par rapport aux
éléments a, A, k, h, q, p s’écrivent :

29X

2= (1—2p*) L cos w+ 2pg L sinw

L =—(1- 2p2)%H—|— 2pqs K

X = (1-2pH) (- a——Hr51nw—a¢Hh)—|—2pq( Hrcosw—l—adjlﬁh)

(5.4)
X=(1- 2p2)(él(rsinw—|— a%Hk) + 2pg(—a — ;—QKrcosw — a%Kk)
% = 2prsinw
20X

2 = 2r(gsinw — 2pcos w)
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S = 2pgL cosw + (1 —2¢%) Lsinw
= —2pqi H + (1-— 2(]2)% K
= 2pq(—a — éHrsinw — Q%Hh) +(1- 2q2)(;—2Hrcosw + a% K h)
(5.5)
= qu((pl—2 Krsinw + a% HEk)+ (1 -2¢*)(—a - ;—2 Krcosw— a% K k)
= 2r(pcosw — 2¢sin w)
= =2rqcosw
% = —2px % cosw + 2¢qx; sinw
ST =2px%H + 292 K
% = —2px(—a— ;—QHrsinw— Q%Hh) +2qx(;—2Hrcosw+a%Iﬁ'h)
(5.6)
% = —2px(;—2 K rsinw + a% HEk)+2qx(—a — w% Krcosw — a% K k)

9Z — 9(y — %)(rsin w) 4+ 2g:;q(rcosw)

9Z — _9(x — E)(reosw) — 2g;;q(rsin w)



Chapitre 6

Méthodes statistiques

6.1 Généralités sur la régression

Nous allons ici exposer ce qui a motivé la construction de ’algorithme d’ajustement utilisé
dans ce travail. Le probleme de ’ajustement des éléments osculateurs d’une planete aux obser-
vations est similaire au probleme suivant:

Soit un échantillon (21, 3...,2,) de n mesures indépendantes de s grandeurs physiques (oy,ag,...00).
On note X le vecteur aléatoire constitué des valeurs prises par I’échantillon et L(z1, z3..., 2.,
Qq,03,...05), la distribution de probabilité de X, appelée fonction de vraisemblance de I’échan-
tillon. La question est: comment, & partir de cet échantillon, estimer au mieux les s grandeurs
physiques précédentes? Ou encore, quels criteres utiliser pour former s fonctions des observa-
tions, g1(x1, T2..., Tn), 92(T1, Ta.esy Tp)seery gs(T1, T2..., ), telles que ces s fonctions soient des
estimateurs de (ay,ag,...a5)7

Un exemple classique: dans le cas d’une distribution normale des erreurs, on montre que ’esti-
mateur de la moyenne expérimentale, T = %Z?:l x;, est un trés bon estimateur.

Nous allons expliquer maintenant les notions de ’distribution normale des erreurs’ surtout de
‘tres bon estimateur’ afin d’établir des conditions sur le choix de 'estimateur ou des estimateurs
utilisés par la suite.

6.1.1 Normalité asymptotique - Théoreme central-limite

Il existe de nombreuses lois de probabilité aussi bien continues que discretes, bien que dans
notre cas nous ne considérions que des distributions continues. En statistique, on rencontre
fréquemment des distributions sensiblement normales c¢’est-a-dire que I’on a affaire a une variable
qui peut étre considérée comme la somme d’un tres grand nombre de causes indépendantes. C’est
le cas en astronomie dans les cas d’erreurs observationnelles vérifiant ’hypothese dite des erreurs
élémentaires de Bessel. La justification théorique de cette hypothese de I’effet global d’un grand
nombre de causes indépendantes se trouve dans le théoreme central limite de A. M. Liapounov.

Théoréme central limite 1 Soient Xy, Xo, .., X, des variables aléatoires indépendantes pas
forcément de méme loi et d’éspérance m; et de variance o?. Soit S2 = Y7 0? et Fi(z) la
fonction de répartition de (X; — m;). On note:
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S1 la condition suivante est réalisée:
lim L, =0

n—0oo

alors : .
Do (X —my)
Sh

—  ULG(0;1) uniformement

La limite "L,, — 0’ pour n grand est la traduction analytique de la condition qui veut qu’aucun
des termes de S, n’ait un effet prépondérant dans cette somme. D’autre part, il est important
de noter que dans le cas de suites de variables aléatoires suivant des distributions discretes de
type loi binomiale (théoréeme de De Moivre-Laplace) et loi de Poisson, on démontre que ces
suites convergent vers la loi normale. Ces théoréemes permettent du justifier 'emploi abondant
de la loi normale comme modele. Cependant, un échantillonage d’observations réalisées sur un
ensemble hétérogene ou biaisé par une mauvaise réduction des données brutes suffit a produire
une distribution non normale ou non asymptotiquement normale. Dans le cas d’un ensemble
hétérogene, c’est-a-dire par exemple dans le cas de mesures d’une méme grandeur physique
réalisées sur des populations différentes, on considere la distribution de ’échantillon comme une
somme de distributions normales. Dans ces cas-la, nous verrons quelle conséquence entraine la
non-normalité de tels échantillons.

6.1.2 Les estimateurs

Comme nous ’avons vu en introduction, 'estimateur d’une grandeur physique « est fonc-
tion des variables aléatoires, (21, ..., z,). En tant que tel, il est lui-méme une variable aléatoire.
D’autre part, d’apres le théoreme central limite, on montre que pour un nombre assez grand
d’observations, la distribution des observations est asymptotiquement normale. De méme, I'es-
timateur aura lui aussi une distribution asymptotiquement normale. En conclusion, on peut
considérer que dans la plupart des cas d’estimation de parametres a ’aide de grands échan-
tillons, on aura affaire a des estimateurs qui suivent asymptotiquement un loi normale & une ou
plusieurs dimensions.

Estimation par la méthode du maximum de vraisemblance

L’idée est ici de trouver des estimateurs des grandeurs physiques (a1, ..., o) rendant maxi-
mum L(z1,...2n, ay, ..., a,). Ainsi, si on donne & (aq,, ..., ;) la valeur prise par les estimateurs
ainsi définis, nous obtenons le maximum de la densité de probabilité de I’échantillon.

La condition d’optimisation de L va s’appeler équation de vraisemblance et s’écrit de fagon
générale:
dlnlL _ 0
Jdo

Sous certaines conditions d’existence et d’unicité [Linnik], il est possible de démontrer 'efficacité
voir ["unicité d’une solution issue du principe du maximum de vraisemblance.

Application importante

Supposons que I’échantillon des observations de la grandeur physique « soit entaché d’erreurs

aléatoires, A;. Dans le cas ou A; LG(0;0), alors la fonction de vraisemblance s’écrit:
—(z —a)?

1
ex
Voro ol 202

L(wlv"'xn7a):H?:Lf(wha) avec f($2'704) =

]
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Si on applique le principe de maximum de vraisemblance pour une estimation efficace de «a,
I’équation de vraisemblance devient équivalente a:

L(zy,...an,a) = Maz <~ Z(@ —a)? = Min
=1

Cette derniere condition constitue la base du calcul des moindres carrés.

Conclusion: Pour une distribution normale des erreurs, ’estimateur rendant maximum la densité
de probabilité de I’échantillon n’est autre que la solution issue des moindres carrés.

Autrement dit, I’estimation des moindres carrés sera conditionnée par la normalité des erreurs
de P’échantillon. Plus I’échantillon aura une distribution normale, plus la solution obtenue par
moindres carrés sera un estimateur efficace de la vraie quantité.

Ces remarques ont deux conséquences importantes. La premiere est que nous nous sommes at-
tachés des le début de ’ajustement a quantifier la normalité des échantillons utilisés, afin de
veiller a 'opportunité d’une estimation par moindres carrés. La deuxieme est que dans le cas
d’échantillons biaisés ou hétérogenes (donc non gaussiens), I’estimation par moindres carrés n’est
pas le meilleur estimateur possible. L’utilisation d’estimateurs moins dépendants de la nature
de la distribution devient alors nécessaire.

Estimation par intervalles de confiance

Il est souvent plus intéressant et plus réaliste de fournir non seulement une estimation d’une
grandeur physique mais aussi un renseignement du type a < & < b plutét que o« = &. Nous nous
placons dans le cas d’une distribution normale - nous verrons par la suite comment calculer ces
intervalles pour d’autres distributions - et nous utilisons 3 propriétés des estimateurs T et s2:

1. pour un échantillon gaussien, Z est le meilleur estimateur possible et @ LG(m,%)

2. Destimateur de variance expérimentale, s? = 13" (2; — T)?, est une variable aléatoire

statistiquement indépendante de T, et %2 est distribué selon la loi du x? & (n-1) degrés de
liberté.

3. la quantité ¢,_y = Z=2/n — 1 suit une loi de Student & (n-1) degrés de liberté.

Connaissant la loi de Student, on peut estimer 'intervalle de probabilité de ¢,,_y pour une valeur
(1 —a) et v quelconques. Cela revient a calculer:

P{ltar <7} =(1-a)

Ce qui s’écrit aussi:

TE <<t LV =(1-a)

Vn—-17 = V/n-1

Autrement dit, la probabilité pour que I'intervalle aléatoire

P{z -

I=[7 -

s T4 s ]
T
vn—1' vn—1
recouvre la quantité inconnue « est de ...%, selon le v choisi. Par le point 2, on peut calculer

I'intervalle de confiance autour de o. En effet, puisque 72%22 suit une loi de x2_,, il est alors

possible de calculer les bornes [; et [5 telles que:

2
ns
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I = [%, %] est alors I'intervalle de confiance autour de I'estimation de o, (1 — a) étant le

coeflicient de confiance.

Comme nous ’avons vu précédemment le choix de I'estimateur n’est pas anodin. Par exemple,
Iefficacité de D'estimation par moindres carrés est fortement conditionnée par la normalité de
I’échantillon. On va donc ici chercher a introduire des classes d’estimateurs d’une part relative-
ment insensibles a la distribution de I’échantillon et d’autre part aux valeurs aberrantes.

6.2 Premieres applications a ’algorithme d’ajustement

En suivant tout ce qui vient d’étre dit, nous pouvons déja profiler notre choix d’estimateurs
dans le probleme de ’ajustement des parametres orbitaux des planetes du systeme solaire.
La premiere conclusion du chapitre précédent est que ce choix sera conditionné par la normalité
de I’échantillon. Rappelons que I’hypothese d’un comportement normal, voir asymptotiquement
normal, n’est pas aberrant pour un échantillon de grande taille, du fait du théoreme central
limite. Autrement dit, la premiere étape sera constituée de tests de normalité afin d’estimer
I’erreur commise sur la nature de la distribution de ’echantilllon quand on suppose que celle-ci
est normale. Toujours d’apres le théoreme central limite, nous pouvons estimer que, dans nos
cas d’analyse de données observationnelles et pour un échantillon de grande taille, 'écart a la
normalité sera essentiellement di a des biais issus d’une part de ’observation ou du processus
de réduction, et d’autre part a la nature hétérogene de la population sur laquelle a été prélevé
I’échantillon.
La deuxieme conclusion releve du principe du maximum de vraisemblance. Toujours sur la
base d’une hypothese de normalité, on a montré qu’un estimateur efficace possible est celui des
moindres carrés. L’application de ’algorithme des moindres carrés & un échantillon dont la nor-
malité a été quantifiée dans la premiere étape permet une premiere estimation des parametres.
Dans le cas ou I’échantillon n’est biaisé par aucune erreur systématique ou par une population
hétérogene, cette estimation peut suffire. Mais dans tous les cas, nous allons procéder a une
deuxieme estimation issue de la troisieme conclusion.
La troisieme conclusion du chapitre précédent est qu’il existe des estimateurs permettant d’at-
ténuer les biais, et d’aboutir a partir d’une premiere estimation biaisée par moindres carrés par
exemple a une estimation non biaisée des parametres. C’est ce genre d’estimateurs que nous
allons utiliser en complément de ’algorithme des moindres carrés.

6.2.1 Tests de normalité

Au préalable, il est impératif de s’assurer que I’échantillon a une distribution au moins proche
de celle d’une loi normale, et de quantifier cette proximité. Pour une distribution fortement non
gaussienne, on pourra alors envisager d’autres hypotheses ( distributions exponentielle, de Lo-
rentz et autres) et d’autres algorithmes d’estimation (les méthodes de type simplex notamment).
Nous allons ici essayer soit de caractériser la distribution de I’échantillon par son histogramme
ou ses moments soit de tester I’hypothese selon laquelle cette distribution serait normale. L une
des premieres approches possibles est donc celle des méthodes empiriques, comme 1’étude de la
forme d’un histogramme ou bien celle de certaines propriétés caractéristiques, comme un coeffi-
cient d’aplatissement proche de 3 et un facteur d’asymétrie nul pour une distribution gaussienne.
Ces différentes observations ne sont que des indicateurs de la nature de I’échantillon mais ne
quantifient en aucune maniere la probabilité qu’a la fonction de distribution de 1’échantillon
d’étre gaussienne.
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Ajustement graphique: Droite de Henry

L’idée d’un ajustement graphique est basée sur le fait qu’il est toujours possible d’estimer
une fonction de répartition empirique d’un échantillon et qu’alors cette derniere differe peu de
la fonction théorique. Grace a des ajustements graphiques, on vérifie ’adéquation des données
au modele. Cela peut s’appliquer aussi bien a des lois de probabilité de type exponentielle, de
Weibull...et bien sir de Laplace-Gauss.

On note F; les valeurs de la fonction de répartition empirique.

o effectif < x; o = (x; —m)
n o

A ces valeurs empiriques, on fait correspondre par le biais de tables de fractiles, les valeurs de
la variable centrée réduite correspondantes, ;. C’est-a-dire qu’en partant de ’hypothese que
la distribution de I’échantillon est normale, on cherche a faire correspondre a cette densité une
variable centrée réduite. Si I’hypothese de normalité est juste alors les valeurs obtenues doivent
peu différer des u;, et il doit exister une relation linéaire entre u; et z;. Cette droite reliant x;
et 4;, coupant I'axe des abscisses en m et de pente 1/0, est appelée la droite de Henry.

Test d’ajustement non paramétrique de Kolmogorov

Cette méthode est basée sur la théorie de I’échantillonnage de Glivenko-Kolmogorov qui
stipule ceci:
Si F,, représente une fonction de répartition empirique d’un échantillon de taille n d’une variable
aléatoire de distribution F(z), alors on montre que

D, = SUP | F,(z) - F(z) |

est asymptotiquement distribué comme:
+ oo
P(VnD, < y) =Y (=1)fexp(=2k>y*) = K (y)

Connaissant K(y) par calcul ou tabulation, on peut tester les hypotheses de normalité a partir

de D,.

test de Cramer-Von Mises

Ce test permet de quantifier précisément la différence entre distribution empirique et distri-
bution théorique, en calculant nw? tel que:

t+oo - -
wit = [ IBe) - Fa)PdF(a)

— 00

nw? est une variable aléatoire dont la distribution tabulée est indépendante de F'(z). On montre
de plus que

n

, 1 @i-1) -
n‘@"'z[ign — F(wi)]

=1

nw

Grace & la tabulation de nw?, on pourra tester ’hypothese H:F,(z) = F(z). En effet, si la

quantité calculée est supérieure a une valeur que la variable tabulée n’a qu’une probabilité « de
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dépasser, alors H peut étre rejeté avec une probabilité a. On peut ainsi affirmer qu’un échantillon
est normal & a %

Ces 3 tests ont été appliqués avec succes sur un échantillon de nos observations, un échantillon
aléatoire uniforme et un échantillon aléatoire normal

Le test d’ajustement graphique étant d’exécution plus longue que les tests non paramétriques,
nous n’utiliserons dans la pratique que le test de Kolmogorov, principalement, et le test de
Cramer-Von Mises en tant qu’appui.

6.2.2 Algorithme des moindres carrés
Présentation du probléme

Dans le cas qui nous préoccupe, le but est de relier des quantités observées, y= y1, ya, ..., Yn,
a des dérivées partielles X = =1, ..., issues des théories dynamiques, par le biais des coefficients
B = by, ....b,, appelés souvent coefficients de régression. Les quantités observées sont affectées
d’erreurs e = ey, ...6,. € sera appelé vecteur des résidus et sera la réalisation d’une variable
aléatoire € d’espérance nulle et de variance 0. Autrement dit, on cherche & estimer le vecteur 3
tel que:
y=Xp+e

Soit b une estimation de 3 et y* tel que y* = Xb+ e. On va alors chercher b tel que y* soit le
plus proche de y.

Interprétation géométrique

— Rappels sur les projecteurs D-orthogonaux
Soit P un projecteur M-orthogonal sur un sous-espace W, muni de la métrique M. On
rappelle que le produit scalaire sur W s’écrit < u,v >= u!Mv et qu’alors,
Yy < Py,y — Py >= 0.
Supposons que W soit engendré par p vecteurs linéairement indépendants z1,...,z, et soit
X la matrice constituée par cette base indépendante. Dans ce cas, tout vecteur de W va
s’écrire sous la forme Xu. y — Py est par définition orthogonal a tout vecteur de W, et on
peut donc écrire:

< Xujy— Py >=0,Vu

ceci aboutit a: XMy = XM Py
Py étant lui aussi un vecteur de W, Py peut s’écrire: Py=Xb. D’otu:

X'My=X"MXb

D’autre part, la dimension de W étant égale a p, la matrice XM X est inversible, alors
I’écriture précédente devient

Py=X(X'MX)'X'My
D’ou Iécriture classique de tout projecteur M-orthogonal:
P=XX'MX)"'X'M
— Application
Si Iespace des variables est muni de la métrique classique du produit scalaire, la condition

du choix de b s’écrira:
lly — y*||*minimale
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Ceci s’interprete en disant que y* est alors la M-projection de y sur le sous-espace W de
I’espace des variables; M étant par exemple la métrique du produit scalaire. Or d’apres le
rappel précédent, on sait que 'on peut écrire y* tel que:

y = X(X'MX)"'X'My
Par hypothese, y* = Xb, donc b g’écrit:
b= (X'MX)"'X'My

En particulier, dans le cas ou M = Id, c’est-a-dire dans le cas de la métrique du produit
scalaire, on a:
b= (X'X)"'X'y et y=X(X'X)'XYy

Estimation par moindres carrés

— Cas général
Comme nous 'avons vu précédemment, la solution des moindres carrés est:

b= (X'X)"'Xy

On montre que b est un estimateur sans biais de 3, et que de tous les estimateurs sans
biais de la forme By, il est de variance minimale. De plus on montre que:

_a*]2
52 lv=v
n—p-—1

est un estimateur sans biais de o2

— Normalité de la distribution des erreurs
Comme nous ’avons montré dans le chapitre précédent, dans ce cas, I'estimation par
moindres carrés correspond a celle du maximum de vraisemblance:

_ly =yl

b= (X'X)"'Xly &*
n

b est alors est un estimateur efficace de 5. Autrement dit, b est 'estimateur le plus précis
possible pour un échantillon donné. La normalité de la distribution des erreurs nous per-
met donc d’atteindre la limite de précision pour des estimateurs non biaisés, de variance
minimale de 3. On notera cependant que 2 est un estimateur biaisé de o?. L’estima-
tion du vecteur des coefficients de régression se fera donc par I'intermédiaire du calcul de
(X'X)71X?. Reste donc a calculer cette quantité.

— Stabilité des coefficients de régression
Le calcul par moindres carrés fait intervenir I'inverse de la matrice XtX et cela n’est
pas sans conséquence. En effet, si cette matrice est mal conditionnée - avec un détermi-
nant proche de 0 - alors son inverse aura des termes élevés. Comme on sait que V(b) =
(X'X)~ 102, les parametres, b, seront alors estimés avec imprécision et les prédictions pour-
ront étre entachées d’erreurs considérables. Pour éviter cet effet, différents algorithmes ont
été développés, notamment la décomposition de la matrice X*X par la méthode de Hou-
sholder et analyse de la matrice diagonale issue de cette décomposition (méthode SVD,
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de décomposition en valeurs singulieres) et la méthode de ’analyse en composantes prin-
cipales, ACP, qui bien qu’aboutissant a une écriture équivalente de la matrice précédente,
permet une analyse plus aisée et plus “physique” des coefficients et des techniques mis
en ceuvre. C’est par la mise en place de cet algorithme que nous allons de plus montrer
la nécessité d’une sélection au niveau des parametres de la régression, permettant une
optimisation du processus.

6.3 Analyse en composantes principales

Dans ce paragraphe, nous allons exposer en détail la méthode de 'analyse d’un probleme

de régression par le biais de l'estimation de ses composantes principales. Les intéréts d’une
telle analyse sont multiples comme nous allons le voir. Entre autres, elle permet au cours de la
régression d’estimer les multi-corrélations entre les parametres, leurs impacts sur la solution et
enfin d’établir un choix cohérent parmi ces parametres permettant une plus grande stabilité de
la solution.
Tout d’abord, nous allons revenir sur les notions de projection, d’inertie et de métrique vues
plus haut, mais cette fois sous un point de vu beaucoup plus géométrique. Puis, apres 'exposé
de la théorie de I’analyse en composantes principales (ACP), nous exposerons ’algorithme mis
en place pour la résolution de notre probleme.

6.3.1 Description multidimensionnelle

Comme nous ’avons vu précédemment, la régression de n’importe quel systéme peut se
ramener a la projection de I'espace des individus (les observations) sur I'espace des variables,
projection, qui minimise la distance, au sens de la métrique choisie, entre les deux espaces (critéere
du maximum de vraisemblance).

— Espaces des variables et des individus

Notons F/, I'espace des variables défini par I’ensemble des vecteurs z7j, vecteurs colonnes
de la matrice des dérivées partielles, X, et F ’espace des individus, défini par I’ensemble
des vecteurs f;, vecteurs lignes de X. 2 représente les n observations du j® parametre et
f;, la i® observation des p parametres. Chaque vecteur individu est donc un point défini
par p coordonnées dans ’espace F. L’ensemble des n individus, constituant X, est alors un
“nuage” de points de F et si on note §, le vecteur des moyennes arithmétiques de chaque
variable, il en sera le centre de gravité.

— Inertie du “nuage”
Apres avoir fait le choix d’une métrique, M, nous pouvons introduire la notion de distance
dans les deux espaces précédents et ainsi définir, I’ inertie globale du nuage, I,, par:

- L2
L= pillfi= dllu (6.1)

ol p; est le vecteur pondération du systeme et || |57, la norme associée a la métrique M.
En un point quelconque, @, du nuage, l'inertie en ce point sera:

=Y (@) M (=) (6.2
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Fic. 6.1: Fzemple en 2-D de la projection espace des individus / espace des variables

On montre que si 'on note V, la matrice de variance-covariance, définie par:
V=!XDX-g§'§ (6.3)
alors on a la relation, dans le cas de données centrées et réduites:
I, =Trace(MV) = Trace(VM) (6.4)

L’inertie est indépendante des individus et n’est fonction que des variables.

6.3.2 ACP: théorie

Nous allons supposer dans la suite, sans perte de généralité, que les données sont centrées-
réduites, c’est-a-dire que X devient une matrice dont chaque élément sécrit:

#l=— (6.5)

La matrice de variance-covariance, V', devient alors:

V="XDX (6.6)

Exemple de projection

On peut associer, a chaque variable, z;, un axe de F sur lequel on projette des individus.
Ainsi, par combinaison linéaire de #7,---,,, on peut déduire de nouvelles variables, ce qui
revient a projeter des individus sur de nouveaux axes de F. Soit A un axe engendré par la
variable @. Projetons I'individu, f; orthogonalement sur A (cf. figure 2.1). Soit ¢;, les nouvelles
coordonnées de f; apres la projection sur A. Alors, par définition de la projection orthogonale
basée sur la métrique M, on a:

&G ="aMf. =(a f) = XMa (6.7)

Il apparait clairement que ’ensemble des variables ¢ que 'on peut engendrer par combinaisons
linéaires des colonnes de X, forme un sous-espace vectoriel de E de dimension inférieure ou égale

a p.
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Projection des individus sur un sous-espace

L’idée est ici d’obtenir une représentation approchée du nuage de n individus dans un sous-
espace de dimension faible. Pour cela, on choisit un sous-espace, Fj, sur lequel on projette les
individus, tel que [inertie de nuage soit mazimale. Si on note P 'opérateur de projection M-
orthogonal, alors chaque individu, f;, se projette sur Fj selon le vecteur P_ﬁ. La matrice X
devient sur Fy, X 'P. Il en découle I’écriture de l'inertie totale du nuage projeté sur Fj, en
utilisant les propriétés d’orthogonalité de P:

I, =Trace(VMP) (6.8)

La question va donc étre de trouver l'opérateur, P, projecteur M-orthogonal de rang k, rendant
I, = Trace(VMP) maximale. Or on peut démontrer la propriété suivante:

Propriété 1 Soit Fi un sous-espace portant Uinertie maximale. Alors le sous-espace de di-
mension (k + 1) portant linertie maximale est la somme directe de Fy, et du sous-espace de
dimension 1 M-orthogonal a Fy, portant Uinertie maximale.

Pour obtenir F%, on pourra donc procéder de proche en proche en cherchant d’abord le sous-
espace de dimension 1 d’inertie maximale, puis le sous-espace de dimension 1 M-orthogonal au
précédent d’inertie maximale, en calculer la somme directe et ainsi de suite. On voit donc qu’il
suffit de déterminer completement le sous-espace de dimension 1 et d’inertie maximale.

Axes principaux

D’apres ce qui vient d’étre dit, on va donc chercher la droite de IRP passant par § et maxi-
misant 'inertie du nuage projeté. Par analogie avec I’exemple donné plus haut, on note @ le
vecteur directeur M-unitaire de la droite de IR?P cherchée. Le projecteur M-orthogonal, P, sur
cette droite va s’écrire:

P =a(t'aMa)”" 'aM (6.9)
L’inertie du nuage projeté s’écrit, d’apres ce que nous avons vu I, = Trace(VMP), ce qui
devient ici:
1, = Trace(VMa( taMa)~" 'aM) (6.10)
Or ‘@M@ étant un scalaire, on a:
I, = %Trace(VM(i faM) (6.11)

or, VMa 'aM = '@MV Ma, qui est aussi un scalaire. D’oii:

taMV Ma
ly= ———— 6.12
g taMa (6.12)
Maximiser I, revient a annuler sa dérivée par rapport a a. Mais:
dl, ('aMa)(2MVMa)— ('aMV Ma)(2Ma)
di taMa

(6.13)

dl, . N -
donc annuler —Z revient a choisir @ tel que:

('aMa)(MV Ma) = ( ‘aMV Ma)(Ma) (6.14)
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. . N . — — t = d
Ce qui revient a dire que VMd = Ad avec A = “Mi]\%
a a
Autrement dit, si 'on veut projeter le “nuage” en maximisant son inertie, il faut le projeter
sur les vecteurs propres de VM. On appellera azes principauxr d’inertie ces vecteurs propres,

M-normés. Il y a donc par définition, p axes principaux notés d; avec i=1,...p.

Facteurs principaux

Sur chaque axe principal, a;, on définit un systeme de coordonnées caractérisé par la forme
linéaire wu; telle que u; = Ma;. Par définition, u; est un élément du dual de IR*P. a; étant vecteur
propre de VM, on a:

MV Md; = \;Md; (6.15)

et donc naturellement, on déduit que, MV a; = Ai;.
Les facteurs principauz sont donc les vecteurs propres de MV, M ~!-normés, puisque si IRP est
muni de la métrique M, alors son dual est muni de la métrique M 1.

Composantes principales

Si I'on suit, 1a encore, 'exemple donné plus haut, il nous reste a calculer les coordonnées

du “nuage” apres projection sur ’axe principal, d;. On va pour cela utiliser le systeme de
coordonnées construit précédemment avec les facteurs principaux.
On définit alors les composantes principales, éléments de IR™ tels que Z; = X 1;, chaque vecteur
Z; regroupant les coordonnées des projections M-orthogonales des individus sur ’axe défini par
a;. On montre, de plus, que la variance d’une composante principale, Z;, est égale & la valeur
propre A; correspondante.

Choix de la métrique et applications

Nous avons donc mis en place les bases de 'analyse en composantes principales. Dans ce

qui suit, nous avons choisi d’utiliser la métrique I sur un systeme centré réduit impliquant la
division par ’ecart type des variables. Cette combinaison permet d’une part les simplifications
de calculs, la matrice de variance-covariance est égale a la matrice de corrélation de X et axes
et facteurs principaux sont confondus, sans perte de généralité et d’autre part de rendre les
distances entre les individus invariantes par transformation linéaire séparée de chaque variable
et de s’affranchir des unités de mesures.
Dans ce cas, on sait que la matrice de variance-covariance des données centrées réduites est la
matrice de corrélation, R. Les facteurs principaux, 4;, en seront les vecteurs propres successifs
rangés selon 'ordre décroissant des valeurs propres correspondantes, A;. On a ainsi Ri; = A\j;.
D’autre part, on montre que Z; est la variable la plus liée aux &7, j variant de 1 & p, au sens de
la somme des carrés des corrélations et on a:

corr®(2;3) est mazimale (6.16)

p
=1

J

On trouvera cette démonstration dans (Saporta, 1990) et on a plus précisément (Saporta, 1990):

corr(Z57) = VX ug (6.17)
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ou u; ; est la j®composante du facteur principal, u;, associé a z;.

En conclusion, on peut dire que 'analyse en composante principale permet de transformer les
variables &/ en variables ', combinaisons linéaires des variables initiales, mais non corrélées entre
elles, de variance maximale et les plus liées aux #7 au sens de la somme des carrés des corrélations.
Nous allons du fait de leur non-corrélation pouvoir étudier leur impact sur la régression.

6.3.3 Algorithme et application a la régression
Retour a la régression

On a donc un systéme a résoudre de type y = X, ou b sont les inconnues. Si on effectue une
analyse en composantes principales de la matrice des individus X, cela revient a la remplacer
par la matrice des composantes principales, Z, telle que ’on ait des relations linéaires entre les
vecteurs individus classiques et les nouvelles variables du type:

P
z; = Zumwi (6.18)
=1

On résout alors la régression non plus en utilisant X, mais Z comme variables. On obtient
alors des relations de la forme, y = ¢Z. Comme nous ’avons déja dit, la non-corrélation entre
les 7 permet d’étudier leur apport a la solution et d’identifier les parametres induisant le plus
d’instabilité dans la solution. Le retour aux régresseurs de départ se fait en remplagant 7Z par X
dans les solutions précédentes. On détermine B = (b;);=1, tel que:

P
b; = Z ciuj g (6.19)
i=1
La variance de la solution est alors:
o2 u]'iz
var(b;) = — Z Iy (6.20)

J=1

On voit ici tout l'interet d’une telle régression. Dans I’expression ci-dessus, 'importance des
valeurs propres A; dans la stabilité des solutions de la régression apparait clairement. En effet,
une valeur tres faible de A; entraine une augmentation de la variance de b; et est donc une
source d’instabilité potentielle de la solution. De plus, on voit que plus on limite la dimension du
sous-espace sur lequel on projette les variables de départ, et donc le nombre de terme A;, plus
on diminue la variance de b;. L’étude de chacune des composantes principales nous permettra
d’établir un équilibre entre stabilité et signification de la solution.

Algorithme

Voici l'algorithme d’analyse en composante principale que nous avons appliqué lors de la
résolution de notre probleme.

1. Transformations des variables X en Z.
On détermine en premier lieu les vecteurs propres, u;, et les valeurs propres, A;, de la ma-
trice de corrélation, R, de X. Puis en effectuant le produit X uj}, on obtient les composantes
principales z; associées aux valeurs propres.
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. Corrélations entre les composantes principales et les variables d’origine

Comme nous 'avons vu plus haut, la corrélation entre la composante principale, Z; et la
variable &; s’obtient par 'intermédiaire des valeurs et des vecteurs propres de R (équation
6.17). L’étude de ces corrélations permet déja de visualiser, par le biais de graphes de type
cercle de corrélations, des liens potentiels entre les différentes variables en présence.

. Régression sur les composantes principales

Cette étape est importante car elle va permettre de classer les composantes principales par
ordre de signification dans la régression. En effet, par le calcul du test de Student pour
chaque parametre estimé, on établit la signification des composantes principales associées.
L’idée étant de diminuer au maximum la dimension du sous-espace sur lequel on projette les
variables par I’élimination de composantes principales, il va étre naturel de vouloir éliminer
en premier lieu les composantes n’ayant pas une forte signification dans ’ajustement afin
de n’en conserver que celles fortement significatives.

. Retour & la régression originale

Le fait d’introduire dans la régression de départ le détour des composantes principales, nous
permet d’une part d’améliorer la stabilité des solutions par un choix motivé des variables
d’analyse et d’autre part de faire une décomposition de la variance des coefficients de
régression en fonction de la contribution apportée dans cette régression par chaque variable
initiale et cela par 'intermédiaire de variables non-corrélées. En effet, la contribution de
la composante j & la variance de b; est donné par:

, corr(Zi; fj)Q
imp(xz;,b;) = —z (6.21)
J

On peut donc étudier les proportions de variances des b; induits par chacune des variables.

. Suppression de composantes principales

La suppression des composantes principales est une étape délicate car méme si un critere
objectif de sélection existe, la signification de chaque composante principale dans la ré-
gression sur Z, aucun critere ne donne le nombre exact de composantes & supprimer.

La méthode utilisée est une méthode graphique consistant en la représentation en abs-
cisse du nombre de composantes supprimées et en ordonnée la valeurs des coeflicients b;.
Ce graphe permet de suivre I’évolution des valeurs prises par ces coeflicients au fur et a
mesure de la suppression des composantes. On utilise d’ailleurs le terme de “branches”,
pour désigner ces courbes d’evolution. Ainsi on peut visualiser plus ou moins aisément le
nombre limite de composantes a partir duquel les valeurs des b; changent radicalement
des valeurs calculées a I’étape précédente. Ce nombre correspond au nombre maximum de
composantes non significatives, ou non indispensables, pour la régression. Le graphe 2.2
est un bon exemple. En effet, on peut voir que I’évolution des coefficients devient rapi-
dement chaotique a partir de la cinquieme composante enlevée, 'ordre de la suppression
étant celui issu des tests de significations. Mais considere-t-on qu’il y a encore stabilité
des coefficients alors que la valeur du coefficient b4 semble affectée par la suppression de
la quatrieme composante? Il y a ici plusieurs écoles. Certains considerent qu’il n’y a plus
stabilité des solutions des que I’évolution des coefficients n’est plus rectiligne. D’autres ac-
ceptent qu’il y ait au plus une, voir deux, intersections entre branches. C’est ce qui se passe
sur notre graphe, a partir de la suppression de la quatrieme composante. Notre position
a été de favoriser la stabilité des solutions au détriment d’un éventuel gain en nombre de
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Valeurs des
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10" ¢coefficients de regression
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Nbr. de composantes
supprimees

Fic. 6.2: Fxemple de graphe en “branche”: Fvolution des coefficients de régression en fonction
de la suppression des composantes principales

composantes supprimées. En conséquence, dans ’exemple donné, notre choix sera celui de
ne supprimer que 3 composantes.

Dans les chapitres 8 et 9 consacrés a la présentation détaillée des résultats de 'ajustement,
nous aurons ’occasion de voir plus en détail les différents aspects de ’ACP et ’on pourra mieux
juger de son efficacité dans le cadre de ’ajustement planétaire.

6.3.4 Conclusion

L’ACP apparait comme une méthode puissante permettant des analyses poussées de plusieurs
aspects d’un méme probleme de régression. En effet, nous avons vu que d’une part nous pouvions
identifier les corrélations et les multi-colinéarité qui existent entre les regresseurs et d’autre part
estimer I'impact de chacun des regresseurs sur la variance des coeflicients issus de la régression.
De plus, par le détour des composantes principales, il devient possible d’identifier les causes
d’instabilité des solutions et de les réduire par la suppression de certaines des composantes
principales. Gréace a cette méthode d’analyse, il a été possible de diminuer la variance sur les
parametres orbitaux des planetes et tout particulierement ceux de 'orbite terrestre.

6.4 Tests de qualité

6.4.1 Qualité de ’ajustement

Apres cette parenthese dédiée a la présentation de la méthode d’analyse en composantes
principales, revenons aux descriptions plus générales des processus de regression linéaire ou
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multiple. De nombreux indices statistiques plus ou moins sophistiqués permettent de quantifier
la qualité d’un ajustement. Certains testent la validité du modele ajusté (caractere significatif
des coefficients de regression), de I’hypotheése de normalité de ’échantillon observationnel etc...
Grace a la mise en oeuvre de la méthode d’ analyse en composantes principales, les tests sur
le caractere significatif des coefficients de regression ont déji été effectués tout comme ceux,
présentés plus haut, sur la normalité de la distribution des résidus, base de la régression.
D’autre part, comme nous le verrons au paragraphe suivant, des tests plus spécifiques a la
nature dynamique de notre probleme vont étre mis en place afin de quantifier directement sur
les solutions des mouvements des planetes considérées 'impact de tel ajustement par rapport a
tel autre.

Autrement dit, il nous reste a estimer si, a partir d’un échantillon d’observations donné, le modele
ajusté représente au mieux ces diverses quantités observées et a quantifier cette représentation.
C’est ce que nous effectuons quand nous calculons le coefficient de regression, R%. Ainsi, si
on note yi,...,y,, les résidus constituant I’échantillon des quantités a estimer, et yj,...,y;, les
quantités calculées a partir de la solution ajustée, dans le cas d’ajustement parfait, il y a égalité
entre yi,....y, et yi,...,ys. On peut dire aussi que le rapport entre la variance expliquée par
I’ajustement est égale a celle de la série y1,...,4,. Naturellement, on va donc définir le coefficient
d’ajustement, R?, par le rapport suivant:

g2 = iy =9 = 3y — yi)*
iy —7)?

Dans le cas d’un ajustement parfait, on a R? = 1.

6.4.2 Qualité de 'orbite a court et moyen terme - Prévision

En général, on considere que la matrice de variance des éléments osculateurs issue d’un ajus-
tement ou d’une intégration numérique, caractérise la qualité de 'orbite déterminée. Cependant,
des métriques permettant d’estimer la qualité réelle de la dégradation de 'orbite au cours du
temps ont été développée indépendamment de la position de 'observateur (comme c’est la cas
pour les métriques classiques exprimées dans le plan d’observation) et sans dimension (contrai-
rement a ’utilisation des matrices de covariances multidimensionnelles des éléments osculateurs
classiques). Ces études ont été motivées par I'actuelle explosion du nombre d’observateurs po-
tentiels et les questions liées aux périodes d’observations efficaces pour "amélioration des orbites
des objets connus et 'identification définitive des orbites de nouveaux objets.

Ces métriques sont définies & partir des variables (a, A, k, h, q, p). Si n est le moyen mou-
vement, et si 'on suppose que la dégradation de I’anomalie moyenne est linéaire au cour du
temps, alors on identifie le taux de dégradation de I'orbite au cours du temps a Uerreur sur le
moyen mouvement, o,, donnée par la relation:
_3n
On =5 O

ol o, est lincertitude sur le demi-grand axe. A partir de cette premiere estimation - nous
qualifierons dans la suite cette métrique métrique de stabilité temporelle - on définit d’autres
métriques de type temps de vie observationnel et qui permettent d’estimer a partir de quel
moment, pour une incertitude sur le moyen mouvement donnée, I’objet pourra étre considéré
comme perdu.

En complément de cette métrique temporelle, des métriques plus révélatrices de la dégradation
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de la géométrie (inclinaison, excentricité...) de l'orbite ont été mises en place (Muinonen et
Bowell, 1993). On citera par exemple la métrique dite de fuite simplifiée, ¢+ définie a partir de (£,

h) et (q, p) par:

1
R EI:(k,h) +ir Em:(q,p) + E(a@)m
ou tr Xi et tr ¥y, représentent les traces des matrices de variance des vecteurs I = (k,h) et
m = (q,p). Si l'on utilise la métrique L? pour l'estimation des matrices de variances, cette

métrique ¢ est indépendante du temps et permet d’estimer la stabilité géométrique d’une orbite
pour la période moyenne de 'intégration numérique ou de la couverture observationnelle dans
le cas d’un ajustement d’orbites aux observations. Les métriques o, et « vont nous servir d’in-
dices de qualité de nos orbites ajustées. En particulier, ces indices nous permettront de choisr
les échantillons d’observations induisant aprés ajustement des conditions initiales une qualité
d’orbite optimale en terme de taux de dégradation et de métrique de fuite.
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Chapitre 7

L’algorithme d’ajustement

7.1 Ecriture matricielle des équations de conditions

Avec les dérivées partielles que nous avons calculées dans le chapitre précédent, il est alors
possible de mettre en place les équations qui vont constituer la base de ’ajustement des condi-
tions initiales des solutions du mouvement des planetes. Nous allons différencier ’ajustement
au travers d’une mise en équation des observations angulaires d’une part et en distance d’autre
part.

7.1.1 Cas général
Equations de conditions en positions

Soit Vg, le vecteur positions observées d’une planete, P, centré au barycentre Terre-Lune,
noté T'. Si on appelle, C;, j=1...6, les constantes d’intégration de la théorie dynamique de cette
planete et C'j, j=1...6, celles de la théorie du barycentre Terre-Lune, on peut écrire en faisant
intervenir les vecteurs héliocentriques observés, SP, et ST, de chacun de ces corps et ces mémes
vecteurs mais issus des théories planétaires SP et ST:

Vo =SP, — ST, = SP(Cy + ACY, ....,Cs 4+ ACs) — ST(Cy + ACYH, ....,Cs + ACg)  (7.1)

ol ACj et ACg sont les corrections a apporter aux constantes d’intégration des théories afin de
les ajuster aux observations. Ce qui revient a considérer que:

Vo = P(C1, ACY, ..., Ce, ACq, C1, ACYH, ..., Co, ACs)

Si 'on effectue un développement de Taylor de chacun des éléments de I’équation 7.1, on a alors:

| aSP JSP 9SP 92SP
Vo, = |SP(Cy,...,Cs E E ACAC + = E —ACY + ...
_ L2 L2 9C; 9T aC*
. ST ST 0ST 28T
_|ST(Cy, . G —|—§:8—AC E:E:a 8 ACIAC, + §:8 N
=1 j=1 =1 7

Connaissant des valeurs des coefficients C; et C; proches des valeurs définitives, les AC) et AC;
sont des “petites quantités”. On justifie ainsi approximation classique qui permet d’écrire, si
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I’on appelle V¢, le vecteur positions calculées de la planete P, centré au barycentre Terre-Lune:

GSP Z@S_TAC

Ainsi pour chaque observation k, le Calcul des dlfferences entre vecteurs positions calculées et
observées revient & écrire:

ISPk

— k — JR—
(Vo= Ve) aC;

=1
La mise en place du systeme pour un ensemble de n observations est alors évident et on a:

6 k
0ST ~
AC; = —— AG; (7.2)
=1 802

aspl aspl asT! asTl ACY

(Vo — Vo)t o0, 90e ac, v 90

(Vo — V)b | = asSpk aspk _ asTk _ STk ACs (7.3)
90, 90 aC, T aCe ACq

(Vo —V¢)» oSP™ oSP™ _ 9ST™ _ 9ST" e
a0, 3G 8¢, T 9Ce ACs

Equations de conditions en distances

On procede de méme pour les distances. Ce qui nous permet décrire pour une observation
notée k:

6 6
De (D, — D)% = AFAC; =) " AFAC (7.4)
=1 =1
avec
. 0X - Y - 07
k_ v el _ _ :
Al {(X Xj80i+(Y' Yjaci (Z Zh%}}zyz (7.5)
et
- . 0X - Y - 07 -
Ak:{X—X—f— Y —-Y)— Z—Z—T}AQ 7.6
; ( )8Ci+( )aci+( )8Ci (7.6)
Récapitulation

Ainsi si 'on a n observations de positions en (X,Y,7) et m observations en distances d’une
planete P, il nous faudra résoudre le systeme général suivant en utilisant les notions précédentes:

aspl aspl _ asT! _ostT!
(Vo — V)t acy "t 9Cs ac, 9Cq
: : AC
(Vo — Vo) oSPFk oSPk STk _ 98Tk !
o c ocy "t 3G 8C, 9C% :
. . AC(;
(Vo — V)" = | aspn oSP™ _ 9ST™ _ 9ST" AC (7.7)
oCy 7T 090G ac, " 8Cs 1
D! (D, — D.)! - : ‘
c 0 ¢ 1 1 6 6 5
‘ A o Ag -AY ... =AR AC
DI (D, — D)™
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avec Af et Af définies par les équations 7.5 et 7.6. C’est le systéme que nous allons résoudre par
moindres carrés, sachant que nos inconnues sont les variables AC;.

7.1.2 Cas du barycentre Terre-Lune et des planéetes intérieures

Comme on l'aura compris 'ajustement de la théorie analytique du barycentre Terre-Lune

va se faire par le biais des observations des planetes intérieures et extérieures. Cependant afin
de limiter les sources d’erreurs, il nous est apparu intéressant de limiter le nombre d’objets
impliqués dans cet ajustement qui nous permettra d’effectuer le raccordement entre les systemes
de référence cinématique de 'IlCRS et dynamique de VSOP.
Pour cette sélection, en gardant a I’esprit que nous ne traiterons pas ici le cas de Mars, nous
avons choisi de ne faire intervenir que les corps susceptibles d’étre observés avec une tres grande
précision. Or, par la qualité des observations radar et des données angulaires issues du suivi de
la sonde Magellan autour de Vénus, nous avons choisi d’effectuer notre raccordement a partir
des observations de Mercure et Vénus. Nous avons ajusté ces deux orbites en méme temps. En
utilisant les indices V', M pour tous parametres rattachés aux orbites de Vénus et de Mercure
respectivement, et pour un échantillon de ny observations optiques et my observations radar
de Vénus, et un échantillon d’observations de Mercure constitué de ny; optiques et mys radar,
on a le systeme suivant:

(Vo = Ve)y,
(Vo= Ve)y"
ACY
D (D, = D)y, :
L ACY
DIV (Do = Do)y ACy
My 0
R BNe
Vo - Vc ; 6
(Vo — V)i
M ACM
D¢ (Do = Do)y

D (Do = Do)yt
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avec
asvl asv! _asT! __astT!
acy acy aC, ) aCs
asvk SV Ek _ 9sSTk _ 9sSTk
acy acy aC aCe
My = ALY aSV AV 38TV ST "V (7.8)
acy acy aC, aCe
(ADv (Ag)v  —(ADv —(A§)v
(ATY)v (AgV)v  —(AT)v —(Ag)v
et
_asT! __astT! asM 1 asm!
ac, ) aCs acM oot
_ 9sSTk _ 9sSTk aSM ¥ asSM
ac, ) aCs acM acM
My = | _ asToum _ 9ST"”M  9SM™"M 9SM M (7.9)
aC T 9Cs acM oM
~ADM o —(AHn ADm o (ADm
(AT e —(ADM (ATMy o (AT

7.1.3 Cas des planetes extérieures

L’orbite du barycentre Terre-Lune est déja ajustée & ce niveau de l’algorithme, donc AC;
du systéme 7.7 sont connus. De fait, si on note V¢’ le nouveau vecteur position calculée de la
planete tel que:

6 k
ISTF -
V) =V.- ) — AC; 7.10

le calcul des constantes d’intégration a partir d’un échantillon de n observations de positions de
la planete P se déduit du systeme d’équations:

ospl ospl
(VO - VC/)I 801 to 806
: . ACl
k k .
(Vo-V)h | =| 2B+ | P : (7.11)
V., - V.7 asp” asp”
( o Cc ) m . m

En appliquant a ce nouveau systeme, une résolution par moindres carrés, on aboutit a la dé-
termination des corrections AC" a apporter aux conditions initiales des solutions du mouvement
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des planetes extérieures. Pour chaque solution du barycentre Terre-Lune ajustée par le biais des
observations des planetes intérieures, et donc pour chaque nouveau systeme de référence dyna-
mique, sera associé un jeu de parametres AC pour les planetes extérieures, dont les solutions
du mouvement seront de fait exprimées dans les nouveaux reperes dynamiques.

7.2 Connexion des reperes

7.2.1 Mise en place des quantités observées

La mise en équations matricielles précédente fait appel a un formalisme vectoriel aussi bien
au niveau des quantités calculées a I’aide des théories analytiques que des quantités observées.
Dans le cas des observations de distances, les données issues de la réduction sont directement
utilisables dans ’ajustement, sans changement de forme ni de systeme de coordonnées. Ce n’est
pas le cas des observations optiques. En effet, & 'issue des réductions de données méridiennes,
nous obtenons des quantités angulaires, ascension droite et déclinaison, et non les vecteurs po-
sitions nécessaires a ’écriture matricielle de ’ajustement telle que nous ’avons mise en place
précédemment. Il nous faut alors, pour opérer ce changement de variables classique, introduire
la distance entre 'objet et le barycentre Terre-Lune. Cette distance sera la distance théorique
issue des solutions analytiques, ’erreur commise ici sur la position induite par une telle approxi-
mation étant du deuxieme ordre.

D’autre part, toutes les quantités observées le sont a la surface de la Terre. De fait, apres
le passage entre coordonnées topocentriques et géocentriques effectué en amont de la réduction,
il reste a effectuer le passage entre repere géocentrique et celui centré au barycentre Terre-Lune.
Pour cela, il suffit d’ajouter au vecteur géocentrique de position de la planete dans le repere
moyen J2000 ICRS corrigé des effets de zone et de régions du FK5, le vecteur géocentrique du
barycentre Terre-Lune pondéré par le rapport des masses de ces deux objets. Nous estimons que
I’orbite de la Lune est connue et les vecteurs positions, vitesses et accélérations du barycentre
sont déduits de la théorie lunaire ELP2000, dans le repere équatorial FK5, puis ramené a 'ICRS.
On obtient alors un vecteur centré au barycentre Terre-Lune dans le repere équatorial J2000
ICRS. De méme, pour toutes les planeétes possédant des satellites naturels, en particulier les
planetes extérieures, les solutions dynamiques de ces corps ne représentent pas directement le
mouvement de leur centre de masse mais celui du barycentre du systéme satellitaire (ou pla-
nétaire), composé de la planéte mere et de ses principaux - en terme de masse - satellites. I
est donc nécessaire qu’apres une réduction au centre de masse des positions observées, on ef-
fectue une translation de la position du centre de masse déduite vers le barycentre du systeme
planétaire. Cette translation s’effectue de la méme maniere que celle opérée entre la position
du géocentre et celle du barycentre Terre-Lune. Nous avons ainsi considéré essentiellement pour
Jupiter les influences des quatre satellites galiléens et pour Saturne, celle de Titan et avons
utilisé les théories G5 et TASS pour les galiléens et Titan respectivement.

7.2.2 Raccordement des repéres dynamique et cinématique

A partir des éléments osculateurs de 'orbite du barycentre Terre-Lune, on concoit assez
aisément que ’on puisse raccorder d’une part I’équateur par rapport auquel sont effectuées
I’ensemble des observations au sol et d’autre part ’écliptique, c’est-a-dire le plan de 'orbite
héliocentrique du barycentre Terre-Lune.

L’équateur observationnel dont il est question peut étre plus ou moins assimilé a ’équateur
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Ricre)

Ecliptique Inertiel VSOP

Equateur des observations v T~
~ICRF 0=70 T~

Fic. 7.1: Raccordement des systémes dynamique de VSOP et cinématique de UICRS

cinématique défini par convention comme celui de 'ICRS. L’erreur commise lors de cette identi-
fication est liée au processus de réduction des observations. Comme on ’a vu dans le chapitre 3
concernant les observations optiques en général et méridiennes en particulier, le passage a 'lCRS
se fait a l'ordre de grandeur des incertitudes du FK5. Autrement dit, le basculement du repere
FK5 vers celui de 'ICRF n’est pas significatif en comparaison des erreurs induites de fait par les
définitions du FK5. Dans ce cas, il est hasardeux d’identifier I’équateur observationnel a celui
de 'ICRF. Cependant, et comme nous ’avons déja souligné, certaines observations permettent
un raccordement direct a 'ICRS via des observations de sources extra-galactiques. Ce sont les
observations de suivi de sondes par technique VLBI et les observations photographiques réduites
a ’aide d’étoiles Hipparcos, matérialisation dans les longueurs d’onde optique de I'lCRS. Gréce
a ces deux types de données, nous pouvons considérer avec moins d’incertitude que ’équateur
dans lequel sont exprimées les observations est effectivement assimilable a celui de 'ICRF.
D’autre part, les quantités déduites directement de VSOP87 sont exprimées dans le repere de la
théorie analytique a savoir ’écliptique dynamique inertiel au sens classique.

Ajuster les deux membres de 'équation 7.7 revient donc a estimer, par le biais des corrections
aux conditions initiales de 'orbite du barycentre Terre-Lune, les angles ¢ et 7, représentés sur
la figure 7.1, d’inclinaison de I’écliptique sur ’équateur ICRF et de position de I’équinoxe par
rapport a l'origine des ascensions droites de 'ICRS. A partir du formulaire des variables équi-
noxiales, on estime classiquement que ces quantités peuvent s’écrire en fonction de Ag, Ap par:

Ae=—-2Aq
7.12
PN (7.12)
stne

Ay =
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Ainsi donc a partir de 'estimation des corrections a apporter aux variables p et ¢ de 'orbite
du barycentre Terre-Lune apres résolution par moindres carrés du systeme matriciel 7.7, on en
déduit 'obliquité de I’écliptique issue des solutions ajustées par rapport a ’équateur de 'ICRS
et la position de la position de I’équinoxe par rapport a Uorigine des ascensions droites de 'lCRS.
Dans la pratique afin d’effectuer un ajustement plus efficace du systeme, on effectue une premiere
rotation du repere des observations pour ramener I’équateur de 'ICRS a un écliptique proche
de celui de la théorie, puis on détermine les quantités Ag, Ap par moindres carrés avec le reste
des conditions initiales. Ce processus en deux étapes garantit une plus grande commensurabilité
des variables d’ajustement et donc une plus grande stabilité des solutions.

7.3 Calcul de nouvelles positions angulaires

A partir des corrections AC" a apporter aux conditions initiales des solutions du mouvement
des planetes intérieures et extérieures, il est possible de déterminer de nouvelles positions de ces
objets a partir des solutions ajustées. Il suffit pour cela de calculer de nouvelles dérivées partielles
aux dates considérées et d’ajouter aux vecteurs positions théoriques déduits des solutions non-
ajustées des termes correctifs de la forme:

k k
COR = — Z %S—CT AC; + Z OSP AC; (7.13)

=1 4

Le premier élément de I’équation 7.13 correspond aux corrections a appliquer a 'orbite héliocen-
trique du barycentre Terre-Lune par rapport a ’estimation de cette orbite fournie par la théorie
analytique précédente (non ajustée), VSOPS8T7, et le deuxieéme terme indique les corrections a
appliquer a l'orbite héliocentrique de la planete par rapport a celle déterminée par VSOP87. On
en déduit ainsi de nouveaux vecteurs positions de la planete centrés au barycentre Terre-Lune
décrits dans un nouveau systeme de référence dynamique a priori plus proche du systeme de
référence de I'ICRS, dans lequel sont exprimées les quantités observées.

A partir de ces nouveaux vecteurs positions, on effectuera des analyses des résidus, dits apres
ajustement, c’est-a-dire des quantités issues des comparaisons entre positions observées et uti-
lisées dans 'ajustement et nouvelles positions calculées, et des tests de prévision des solutions
ajustées a partir de 'étude des résidus issus des comparaisons entre des positions observées
qui n’ont pas servi a I’ajustement, les solutions ajustées et les intégrations numériques DE403,
DE405 et la théorie analytique VSOPS8T7.

Nous venons donc de décrire le processus d’ajustement adopté au cours de ce travail. Dans
la suite, les résultats énoncés seront issus d’un tel processus.
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L’ajustement des théories
planétaires: les premiers résultats
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Chapitre 8

Planetes intérieures

8.1 Choix des observations

Comme nous ’avons dit en conclusion du chapitre 3 consacré aux observations optiques, le
choix des observations constituant I’échantillon expérimental de la régression est un point tres
important et cela pour deux raisons principales.

La premiere est que le principe du maximum de vraisemblance sur lequel est basée la méthode
des moindres carrés nécessite une distribution aléatoire des erreurs observationnelles (cf. cha-
pitre 6). On devra donc s’assurer de la normalité de I’échantillon et choisir parmi plusieurs lots
d’observations celui qui se rapproche le plus d’une distribution gaussienne.

La deuxieme raison est la qualité des données. Nous venons d’évoquer 'importance de la qua-
lité statistique de la distribution des erreurs, mais il est aussi important que ces observations
constituent un échantillon le plus représentatif possible de la variable observée. De ce fait, il est
assez naturel d’éliminer des observations qui nous semblent biaisées ou affectées d’erreurs obser-
vationnelles trop importantes. Mais, ces observations ne sont-elles-pas, d’autre part, porteuses
d’informations? Quel est le meilleur critere de choix? Nous avons étudié ces deux questions plus
spécialement sur les observations optiques qui sont les plus sujettes a des erreurs observation-
nelles et nous dirons quelques mots sur les données radar.

8.1.1 Observations optiques
Approche graphique

Nous avons tout d’abord abordé ces questions d’un point de vue graphique, par 'analyse
des histogrammes présentés au chapitre 3. Les observations de Mercure post-1900 (histogramme
3.17) présentent une distribution gaussienne avec plus de 80% d’observations regroupées dans la
bande des 20 autour de la valeur moyenne et cela aussi bien en « qu’en §. Par cette constatation,
on peut estimer que limiter nos observations a 20 ne remet pas en cause le caractere gaussien
de la distribution.

Le cas de Vénus post-1900 (histogramme 3.16) est un peu plus délicat mais, la encore, environ
80% des observations se trouvent dans la zone des 20 autour des valeurs moyennes. Cette ap-
proche graphique nous garantit certes la normalité de I’échantillon mais ne permet pas de dire
si les observations supprimées ne sont pas porteuses d’informations et si leur suppression ne va
pas au contraire biaiser notre solution.

C’est pourquoi nous avons complété cette approche, par une approche plus mathématique, I’ap-
proche bayesienne.
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Venus
2" V: 3956 25" Vv:4101 3" V: 4180 4" V: 4965
Mercure
Observations Observations Observations
co 0.819 Go 0.855 co 0.879
[ 0.740 Gd 0.765 (X 0.789
KS o 0.48 KS o 0.47 KS o 0.49
KS & 0.53 KS & 0.51 KS & 0.53
2" Orbite Orbite Orbite
on 0.09561 on 0.09559 on 0.09560
M: 3032 Ay 2 0.92 Ay 2 0.0 Ay 2 2.9
1 0.21420 1 0.21418 1 0.21414
Fit Fit Fit
R o 99.37 R a 99.53 R o 98.86
RS 99.39 RS 9952 Ry 9919
Observations Observations Observations
co 0.861 Go 0.894 co 0.916
() 0.786 Gd 0.809 cd 0.830
KS a 0.47 KS o 0.48 KS o 0.47
KS 8 0.53 KS & 0.55 KS & 0.56
2.5"
Orbite Orbite Orbite
M: 3212 on 0.09560 on 0.09559 on 0.09560
Ay 2 0.5 Ay 2 1.4 Ay 2 1.2
1 0.21420 L 0.21413 1 0.21420
Fit Fit Fit
R o 99.59 R o 99.33 R o 99.57
RS  99.52 R°6  99.47 R%  99.58
Observations Observations Observations
co 0.890 co 0.921 oo 0.942
cd 0.819 6o 0.840 cd 0.860
KS o 0.49 KS o 0.47 KS o 0.48
3" KS & 0.54 KS & 0.57 KS & 0.61
M: 3315 Orbite Orbite Orbite
% 0.09558 % 0.09561 % 0.09561
Ay 2 1.56 Ay? 1.05 Ay? 1.0
L 0.21410 ! 0.21420 ! 0.21421
Fit Fit Fit ,
R a 99.07 R o 99.42 R a 99.51
RS 99.42 RS 99.47 RS 99.48
Observations
co 1.109
4 (X 0.931
KS 0.64
M: 3580 KS 0.70
Orbite
G n 0.09561
Ay 2 1.160
L 0.21423
Fit
R o 97.92
R & 98.54

Fic. 8.1: Critéres de sélection des observations de Mercure et Vénus a partir de critéres li€s
auzx observations (“Observations”), a Uorbite du barycentre Terre-Lune issue de l'ajustement
(“Orbite”), et de la qualité de lajustement (“Fit”). oo, 0§ de méme que v sont donnés en
secondes de degré. o, est en secondes de degré par siécle. Ax?, KS, et KSs sont sans unité et
R, R? sont les taux de variance (en %) expliquées par Uajustement.
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L’approche bayesienne

Pour cette étude, nous nous sommes basés sur les travaux de Muinonen et Bowell (1993) et
les notions de métrique de qualité d’orbites présentées au chapitre 6. Pour établir notre sélection,
nous avons utilisé trois types de criteres:

— les criteres liés directement aux données, c’est-a-dire les déviations standard des résidus
en «,¢ et les indices de normalité de Kolmogorov-Smirnov pour ces deux distributions;

— les criteres liés & la qualité de 'orbite ajustée et a I'impact de la suppression d’observations
sur l'orbite. Pour cela, nous avons utilisé d’une part les métriques de qualité ¢ (dégradation
de la géométrie de 'orbite) et o,, (dégradation en moyen mouvement) et d’autre part, la
métrique Ay?. Cette derniere permet d’estimer les déviations des orbites par comparaison
a une orbite de référence. Dans les cas de suppressions d’observations, Ax? indique si
celles-ci ont modifié 'orbite de facon significative;

— les criteres de qualité de 'ajustement et plus particulierement le taux de variance expli-
quée par l'ajustement, B2 On rappelle qu'un ajustement est parfait quand R? = 1. Ce
dernier critere permettant de discriminer deux solutions proches, en indiquant I’échantillon
observationnel pour lequel on trouve une solution ajustée reflétant au mieux ce dernier.

Nous avons donc effectué un premier ajustement du systeme Mercure-Vénus-Barycentre Terre-
Lune, en filtrant nos observations a 2.0, 2.5 et 3.0 secondes de degré. L’intérét premier de notre
ajustement étant le raccordement des reperes dynamique et cinématique, nous avons plus par-
ticulierement étudié 1’évolution de 'orbite du barycentre Terre-Lune ajustée a des échantillons
d’observations de Vénus et Mercure filtrés a 2.0, 2.5 ou 3.0 secondes de degré.

Le tableau de la figure 8.1 regroupe ’ensemble des résultats. Ce tableau se décompose en trois
parties. La premiere ligne du tableau indique les filtres appliqués aux observations de Vénus,
la premiere colonne indique ceux appliqués aux observations de Mercure, ainsi que le nombre
d’observations non supprimées. Enfin le corps du tableau regroupe ’ensemble des criteres décrits
précédemment correspondant a l'orbite du barycentre Terre-Lune ajustée sur les échantillons de
Vénus et Mercure de la ligne (Mercure) et de la colonne (Vénus) correspondantes. Par exemple,
la solution encadrée correspond a I’ensemble des criteres calculés sur une orbite du BTL ajustée
sur un échantillon d’observations de Vénus filtrées & 2.5 secondes de degré et & un échantillon
de données de Mercure filtrées a 2 secondes de degré.

Nous avons choisi l'orbite issue de ce dernier ajustement (Vénus a 2.5” et Mercure & 2”) comme
orbite de référence & partir de laquelle sont calculées les autres Ay?. Ainsi, nous allons pouvoir
estimer si la suppression ou I'apport d’observations change 'orbite plus ou moins radicalement.
Cette solution a été choisie car elle permet d’obtenir une orbite de bonne qualité au sens des
métriques ¢ et o, tout en conservant un échantillon gaussien (non - ou peu - biaisé) et une
bonne qualité d’ajustement.

Les différentes orbites sont tres proches les unes des autres et n’échappent pas a la zone de
un o d’incertitude autour de 'orbite de référence, comme l'indique Ay?. En effet, on rappelle
que pour un ajustement & 6 degré de liberté et des valeurs de Ay? inférieures & 7 (cf Press
et al, 1987), 'orbite considérée est encore confinée dans la zone des “lo” autour de 'orbite de
référence. Ce qui montre une grande homogénéité des observations: aucune d’entre elles, méme
a 4 secondes de degré n’entrainant de grosses instabilités. De plus, les qualités aussi bien géo-
métriques (¢) qu’en moyen mouvement (o,) des orbites sont assez équivalentes d’un échantillon
a l'autre, soulignant 1a encore la stabilité des solutions ajustées. On peut noter par ailleurs les
cas d’orbites de qualité supérieure a celle de 'orbite de référence en terme de métriques ¢ et o,
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Fic. 8.2: Histogrammes des données radar de Mercure et Vénus. En noir, est tracée la densité
de répartition théorique des erreurs issues d’un loi normale.

s’accompagnent d’une dégradation de la qualité d’ajustement et de la normalité de ’échantillon.
Pour s’en convaincre, il suffit de prendre I’exemple de la solution (Mercure: 3”7 et Vénus: 27).
Nous avons ajouté dans cette présentation les éléments issus d’un ajustement réalisé sur un
échantillon d’observations de Mercure et de Vénus filtré a 4 secondes de degré. Ces tests nous
montrent que ces observations n’apportent pas plus d’information sur l'orbite du barycentre
Terre-Lune et au contraire dégradent la qualité de ’algorithme. Nous avons choisi ici de favo-
riser la normalité de I’échantillon et la qualité de I’ajustement afin de pouvoir ajouter d’autres
types d’observations VLBI et radar sur une base d’observations non biaisées. De ce fait, et apres
I’analyse précédente, nous avons choisi de conserver I’échantillon de référence (Vénus a 2.5” et
Mercure a 2”) comme base optique de notre ajustement.

Remarque

Il est intéressant ici de noter que I’ensemble des observations anciennes de Vénus sélectionnées
sur une méthode purement statistique n’est constitué que des données réalisées a ’'USNOQO entre
1866 et 1904. Autrement dit, les observations les plus anciennes (Oxford) et celles pour lesquelles
nous avons le moins d’informations (Cape) ont été rejetées.

8.1.2 Les données radar

Ce paragraphe est un complément aux résultats décrits au chapitre 2 consacré a 'analyse des
données radar et résumés dans le tableau de la figure 2.8 de ce méme chapitre. Nous avions alors
remarqué que pendant que les observations de Vénus s’amélioraient lentement et de facon conti-
nue, les données de Mercure présentaient de grands écarts entre les données précédant les années
70 et les décennies suivantes. Ces modifications profondes transparaissent dans I’histogramme
des résidus des observations de Mercure présenté sur la figure 8.2. Il apparait alors clairement
que ces données, réalisées a Haystack et a Arecibo avant 1970, sont les causes principales du
“bruitage” des ailes de la distribution des erreurs. Un filtrage des données & 20, ¢’est-a-dire a 40
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kilometres est alors justifié afin de limiter la propagation des erreurs entrainée par la présence
de ces observations. D’autre part, I’histogramme de distribution des erreurs sur les distances
Vénus-Barycentre Terre-Lune confirme 'homogénéité de ces données et un filtre & 20, c’est-a-
dire a 20 kilometres nous permet d’inclure dans notre ajustement la grande majorité de ces
données.

En conclusion, seront utilisées dans 'ajustement 87% des observations de Vénus, données d’Eu-
patoria incluses, et 91% des données de Mercure. Les tirs radar sur la surface de Vénus consti-
tuent 74% de I’échantillon en distance. On voit d’ores et déja la sur-représentation des données
vénusiennes au détriment des 26% d’observations de Mercure.

8.2 Les résultats

8.2.1 Mise en place des résultats
Les différents échantillons

Nous avons donc appliqué Palgorithme décrit dans le chapitre 7, aux échantillons d’observa-
tions suivants:

1. L’échantillon complet. Celui-ci est constitué de I’ensemble des données présentées et trai-
tées dans ce mémoire, a savoir des observations méridiennes de 1750 a 1994, des données
de distance par tirs radar et des données de poursuite de sondes spatiales par la technique
du VLBI. On parlera dans ce cas, d’ajustement global.

2. L’échantillon complet sans les observations de transit anciennes, c’est-a-dire réalisées entre
1750 et 1911.

3. L’échantillon englobant I’ensemble des observations autres qu’optiques.

4. L’échantillon regroupant les observations méridiennes récentes et radar et permettant d’es-
timer I'impact des données VLBI sur la solution complete.

Ces observations ont donc été traitées, analysées et filtrées par le biais des méthodes exposées
précédemment. Nous rappelons que ’ajustement s’opere par le biais d’une analyse en compo-
santes principales et que les résultats présentés ici sont issus de cette analyse. Une discussion sur
le choix des composantes éliminées lors de I'analyse sera effectuée ainsi que sur les différentes
valeurs des corrélations entre ces parametres.

Pondération des équations de conditions

Nous avons utilisé un systeme de pondération tres proche de celui utilisé par Chapront-Touzé
(Chapront-Touzé, 1990) dans le cadre des ajustements des théories semi-analytiques des satel-
lites de Mars. Les observations utilisées dans ces ajustements sont aussi diverses que celles dont
il est question ici, puisqu’elles regroupent des observations de suivis des sondes Viking, Mariner,
et des observations optiques.

Classiquement, on pondere chaque observation et donc chaque équation de condition, d’un poids
w;, tel que w; = %, ou o; est la déviation standard individuelle de chaque observation.

La difficulté de la pondération pour ce genre d’échantillonnage hétérogene réside dans la na-
ture méme de ces données. Ce systeme de pondération permet une régulation naturelle de la
propagation des erreurs observationnelles dans ’ajustement, mais a tendance a favoriser les
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Type Nbr.obs o w [k=1] k W
Radar 2081 Skm 0.20 5 1
VLBI 18 0.002" 500 0.0026 13
Optiques

1911-1992 4823 0.8” 1.25 0.32 0.4
Optiques

1750-1911 1484 1.5 0.66 0.03  0.02

TAB. 8.1: Pondérations moyennes - et donc indicatives - des observations selon les types d’ob-
servations. Le o présenté ici représente la déviation standard moyenne par types d’observations
et n'est donc qu’une indication des écarts-types par observations utilisées dans ['algorithme.
D’autre part, Uindice R? correspond aux tauz de variance expliquée pour chaque type de données
considérées par lajustement global.

observations de distance au détriment des observations angulaires. Nous avons donc adopté un
systeme faisant intervenir un coefficient & tel que w; = %, permettant d’atténuer ou de renforcer
I'impact de tel type d’observations par rapport a tel autre. Dans le tableau 8.1, on retrouvera
les valeurs prises par le parametre k& pour chaque type d’observations. Le critere de sélection du
parametre k est purement statistique puisqu’ il consiste en 'optimisation du taux de variance
expliquée par 'ajustement global et donc, du taux de variance des résidus apres ajustement par
rapport aux résidus de départ. Ainsi, on peut considérer que la pondération choisie est optimale
au sens, non pas des moindres carrés, mais du coefficient de détermination, R?. Comme on aura
pu le remarquer, la pondération indiquée ici n’est pas présentée par objet - Mercure et Vénus -
puisque par nature, elle tient compte des différences observationnelles de chacun de ces corps.
Nous rappelons que dans le cas des observations VLBI, un systéeme de pondération permettant
de tenir compte des corrélations entre les quantités observées est appliqué, comme cela a été
décrit au chapitre 4. Cette pondération s’ajoute a celle décrite précédement.

Nous avons donc, apres avoir filtré et pondéré nos échantillons, effectué ’ajustement par le
biais de la méthode de ’analyse en composante principale. Nous rappelons que cette méthode a
été présentée en détail au chapitre 6 et nous ne présenterons ici que les solutions finales.

8.2.2 Solution Radar - VLBI
Analyse en composantes principales

Dans le tableau de la figure 8.3, sont regroupés les parametres statistiques de cette solution.
On y voit que les nombres de conditionnement de chaque valeur propre de la matrice de corréla-
tion sont peu élevés, ce qui permet de dire que le systeme est bien conditionné. D’autre part, on
peut remarquer que les indices correspondant au test de signification de Student, notés ¢; dans le
tableau, sont importants. Ce qui signifie que chaque composante a un taux de signification non
négligeable. Nous verrons que dans le cas d’échantillons de plus grosse taille et de nature plus
hétérogene, comme ceux incluant les données optiques, les indices des tests de Student auront
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1ol

Terre + Mercure + Venus / Radar + VLBI

iz o t iz i Ci t oz c. t,

1 004 8506 170 | 7 009% 559 619 13 0198 3886 22.92
2 2999 1000 7209 8 1410 1458 7345 14 1065 1677 44.23
3 0077 6213 3500 9 2111 1197 64.23 15 0990 1740 9.49
4 0304 2760 3453 10 0320 3061 2078 16 0660 2131 9.57
5 0070  655% 219 11 1663 1343 6612 17 0249 3471 194
6 2818 1316  17.36 12 1993 1227  140.33 18 084 1888  19.17

Fic. 8.3: Statistiques de l'analyse en composantes principales des ajustements sur Uéchantillon
radar+VLBI

La premiere colonne indique l'indice des composantes. Dans la colonne “Z;”, se trouvent les
valeurs propres de la matrice de corrélation de l'ajustement, a savoir les composantes principales
du systéme. La colonne intitulée “C;” regroupe les nombres de condition correspondants et dans
la derniere colonne, t;”, se trouvent les valeurs du test de signification de Student pour chaque
composante.

des valeurs moins importantes.

La deuxieme étape est alors d’éliminer les composantes ayant les taux de signification les plus
faibles, jusqu’a ce que le systéme ne soit plus stable. Comme nous ’avons expliqué au chapitre
6, la notion de stabilité du systeme est floue et dépend beaucoup des auteurs. Pour notre part,
nous arréterons notre analyse quand il y aura soit un changement de signe d’un des parametres
ajustés soit plus d’un “croisement” dans le graphe par branches issu de I’étude, comme celui
représenté sur la figure 8.4.

Il apparait clairement sur cette figure que ’ajustement basé sur ’échantillon des données
radar filtrées par ’analyse graphique précédente et les 18 observations VLBI de Vénus est assez
stable pour 'ensemble des parametres. En effet, il faut attendre I’élimination de la troisieme com-
posante principale pour qu’apparaissent des zones d’instabilité pour les solutions du mouvement
du barycentre Terre-Lune, mais aussi de Mercure et de Vénus.

Dans le tableau 8.2, est rassemblé I’ensemble des solutions des orbites de Mercure, Vénus et
de la Terre issues des analyses et des remarques précédentes.

Etude des variances et des corrélations

Nous rappelons quelques éléments utiles de ’analyse en composantes principales. Grace au

changement de variables d’ajustement effectué au cours de cet algorithme, nous aboutissons a
un systeme orthogonal qui nous permet d’étudier I'impact de chaque composante principale sur
la variance des coefficients ajustés. Cette étude est rendue possible grice a 'orthogonalité du
systeme, les composantes principales étant indépendantes deux a deux.
Nous pouvons alors calculer — pour plus de détails, chapitre 6 — d’une part le taux de variance
induite par chaque composante et d’autre part, les corrélations entre les parametres de régression
initiaux et les composantes. Si plusieurs termes de la solution voient leur variance fortement
affectée par la méme composante principale, on peut conclure d’une part, de maniere naturelle,
sur leur forte corrélation et d’autre part sur des colinéarités non négligeables entre les colonnes
de la matrice de conditions.



1oz vhoAartt i o, FLAINDD LD LN iU nelnd

La Terre Mercure Vénus

‘ Radar + VLBI - 0 composante enlevée ‘

AN (8+32) (—04+2)  (=1+15)
AN (190 £2) (—2134+2) (=181 +4)
Ak (T+1) 8+1) (=5 +3)
Ah (=66 +2) (1014£2) (86 +2)
Aq | (-0.6327+0.0335) mas | (64+2) (674 1)
Ap |(0.1450 £0.0347) mas |  (11£2) (=9 4 2)

‘ Radar + VLBI - 2 composantes enlevées ‘

AN (8+32) (—04+2)  (=1+15)
AN (191+2) (=215 4+2) (—182 4 4)
Ak (6%1) (10+£1)  (~5+2)
Ah (=66 +2) (102+2) (87 +2)
Aq  |(-0.6228 £0.0333) mas | (69 +2) (67 +1)
Ap  [(0.1344 £0.0345) mas | (134 2) (—8 4 2)

TaB. 8.2: Corrections aux conditions initiales de VSOPS87 des solutions analytiques du mou-
vement de la Terre, Mercure et Vénus issues de l'ajustement Radar + VLBI et (Radar - ob-
servations bi-modales) + VLBI. Les unités sont 1071° pour k, h,q et p, 10710 radians pour la
longitude moyenne X et 10710 radian par an pour N.
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Valeurs des coefficients de regression
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/\ ACP sur les donnees Radar + VLBI
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Fic. 8.4: Graphes en branches issus de analyse en composantes principales de Uajustement des
orbites de Mercure, de Vénus et de la Terre sur Uéchantillon radar + VLB

Il en ressort alors trois informations importantes:
1. quel régresseur induit le plus de variance dans les coeflicients ajustés;
2. les corrélations entre les coefficients ajustés;
3. les colinéarités entre les colonnes de la matrice de conditions.

Ce sont ces trois informations que nous allons étudier dans le cas de I’ajustement radar - VLBI
a partir du graphique 8.5. Ce graphe représente la proportion de variance, exprimée en pour-
centage, induite par chaque composante principale (axe des abscisses) sur les 18 coefficients de
régressions. Les composantes induisant plus de 50% de variance sont indiquées en gras sur le
graphique. Comme on peut le voir, aucune composante n’intervient plus d’une fois. Autrement
dit, il n’y a pas dans ce systeme de corrélations fortes entre les coefficients de régression ou de
colinéarités notables entre les colonnes de la matrice de conditions. Cette remarque est d’ailleurs
confirmée par un calcul direct des corrélations a l'issue de 'ajustement classique par moindres
carrés (annexe D) .

D’autre part, il est intéressant a la vue de ces histogrammes d’étudier les corrélations entre
les composantes principales ayant le plus d’influence dans la régression et les parametres de
régression de départ. Pour cela, nous avons tracé ces corrélations a droite des histogrammes de
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Fic. 8.5: A gauche: Histogrammes de proportions de variances des AC; par composantes prin-
cipales. A droite: Courbes de corrélations des paramétres de régression d’origine pour chaque
composante principale.

la figure 8.5. Il apparait alors que I’ensemble des parametres significatifs de la régression sont
assez fortement corrélés aux parametres initiaux 16, 17, 18 et dans une moindre mesure 14 et 15.
Ces parametres correspondent aux dérivées partielles du vecteur Soleil-Vénus par rapport a h, ¢,
p et k, A respectivement. Autrement dit, et comme on aurait pu s’en douter, les deux solutions
proposées ici sont fortement liées aux données de Vénus [qui devient ici I'objet de référence du
systéme].

8.2.3 Solutions Radar - VLBI - Optiques

Nous allons présenter ici les deux ajustements effectués sur I’échantillon complet d’une part,
c’est-a-dire comprenant I’ensemble des données radar, VLBI et optiques, et sur I’échantillon
radar, VLBI et n’incluant que les observations optiques en 1914 et 1982. Nous meénerons ces
deux études en parallele.
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Terre + Mercure + Venus / Radar + VLBI + Optiques modernes et anciennes

| ZI CI t i | z CI t i | z C . t
i i i i
1 0148 3.765 341 7 1389 1.230 2.78 13 1.047 3.886 2.13
2 1869 1061  007] 8 0188 3387 051 14 0159 1677  1.25
3 0265 2.814 0.70 9 1670 1.122 210 (15 098 1740  0.32:
4 0470 2.115 0.49 10 0.684 1.754 0.69 16 0.842 2131 4.02
‘ 5 2103 1.000 0.23 ‘ 11 1336 1.254 0.92 17 1.116 3471 1.14
6 1548 1.165 1155 12 1250 1.296 5.53 18 0.931 1.888 0.81
Terre + Mercure + Venus / Radar + VLBI + Optiques modernes
| ZI CI t i | z CI t i | z C . t
i i i i
1 0146 3742  3.78 7 1391 1.212 0.48 13 0.977 1.446 0.48
2 1868 1046 035 8 0.183 3.340 0.82 14 0.158 3.959 1.42
3 0302 2.600 0.82 9 1675 1.105 3.19 15 1.049 1.396 1.85
4 0488 2.046 0.53 ‘10 0.676 1.738 0.03 ‘ 16 0.933 1.480 0.82
‘ 5 2044 1.000 0.08 ‘ 11 1376 1.219 2.63 17 1111 1.357 141
6 1555 1.146 13.50 12 1243 1.282 6.14 18 0.817 1.581 4.34

Fic. 8.6: Statistiques de l'analyse en composantes principales des ajustements sur Uéchantillon
radar + VLBI + Optiques modernes (1914-1982) et anciennes (1774-1911)

Le premiere colonne indique Uindice des composantes. Dans la colonne “Z;” se trouvent les
valeurs propres de la matrice de corrélation de l'ajustement, a savoir les composantes principales
du systeme. La colonne intitulée “C;” regroupe les nombres de conditions correspondants et dans
la derniere colonne, t;”, se trouvent les valeurs du test de signification de Student pour chaque
composante.

Analyse en composantes principales

Nous avons procédé de la méme maniere que dans le cas de 'ajustement aux données radar
et VLBI. Dans le tableau de la figure 8.6 sont présentés les éléments statistiques de I’analyse en
composantes principales. On note immédiatement que les indices des tests de Student sont beau-
coup plus faibles que ceux des solutions hors-optiques. La solution en sera d’autant plus stable
puisqu’il sera possible de supprimer un plus grand nombre de composantes donc d’éléments
d’instabilité. Les indices de conditionnement indiquent la encore, que le systeme est bien condi-
tionné, puisque tous les indices restent inférieurs a quatre. La suppression des données optiques
anciennes affectent beaucoup ces statistiques, aussi bien en terme d’indice de conditionnement
que de signification des parametres. Ainsi, on pourra remarquer que les deux composantes princi-
pales supprimées dans ce cas sont bien moins significatives que celles supprimées dans le premier
ajustement, c’est-a-dire sur ’ensemble des données. On peut ainsi s’attendre a ce que 'impact
de cette suppression sur les variances des coeflicients ajustées soit plus important dans le cas
d’un ajustement radar - VLBI - Optiques modernes.

Pour chaque solution - avec et sans les observations optiques anciennes - on a tracé les graphes-
branches. On pourra voir, par exemple, le graphe 8.7 correspondant a I’échantillon radar - VL.BI
et Optiques modernes. Il apparait clairement une zone de stabilité jusqu’a la suppression de la
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‘ Radar+ VLBI + Optiques modernes et anciennes - 0 composante enlevée

AN
AX
Ak

(
(
(
(

7+ 28)
192 + 28)
—12+33)
9+ 33)

(02424 0.561) mas |

(0.242 %+ 0.574) mas |

(=0 % 27)
(—229 + 28)
(50 & 33)
(—26 + 33)
(75 & 27)
(19 4 28)

—0+27)
—193 + 27)
13 4 33)
—8 4+ 34)
26 + 27)

—2£21)

. —

‘ Radar + VLBI + Optiques modernes et anciennes - 2 composantes enlevées

AN
AN
Ak
Ah
Agq
Ap

(
(
(
(

—7 4 26)

188 =+ 28)
—11+£32)
8 + 32)

(—0.366 + 0.561) mas |

(0.191 + 0.554) mas |

(=0 % 27)
(—223 4 28)
(49 + 32)
(—25 + 32)
(

(

73 4+ 27)
13 4 27)

—1+26)
—190 + 27)
11 4 33)
—7 4+ 34)
31+ 18)

1417)

e~ o — —— —

TaB. 8.3: Corrections auzx conditions initiales de VSOPS87 des solutions analytiques du mouve-
ment de la Terre, Mercure et Vénus issues de Uajustement Radar + VLBI + Optiques modernes
et anciennes. Les unités sont 1070 pour k, h, q et p, 10710 radians pour la longitude moyenne
A et 10710 radian par an pour N.
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Valeurs des coefficients de regression
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Fic. 8.7: Graphes en branches issus de Uanalyse en composantes principales de ajustement
des orbites de Mercure, de Vénus et de la Terre sur léchantillon radar + VLBI + opliques
modernes.

troisieme composante, et cela dans les deux cas considérés. Les solutions & conserver au sens
de ’ACP sont donc les solutions obtenues apres suppression des deux premiéres composantes.
Nous avons mis dans les tableaux 8.3 et 8.4, les solutions obtenues apres ajustement sur les deux
échantillons ainsi que celles obtenues sans suppression et avec deux composantes principales
supprimées.

Ce que 'on peut noter tout de suite, c’est ’accroissement - de plus d’un facteur 10 - des in-
certitudes sur les solutions par rapport aux solutions non-optiques, c’est-a-dire ajustées sur un
échantillon radar - VLBI, pour ’ensemble des trois orbites considérées. Si I’on compare les solu-
tions issues d’un ajustement complet a celles en observations optiques modernes, on constate que
les barres d’erreurs de ces derniéres sont réduites en moyenne de 4% par rapport aux premiéres,
justifiant ainsi I’abandon des données optiques anciennes restant dans I’échantillon, a savoir les
observations réalisées & I’'USNO entre 1866 et 1911.

D’autre part, dans les deux solutions - avec et sans optiques anciennes - I'intérét de la suppression
des composantes principales les moins significatives apparait par la baisse mécanique des dévia-
tions standard de tous les parametres issus d’un ajustement effectué sur cette nouvelle écriture
du systeme des équations normales et apres suppression des composantes. Comme nous ’avions
prévu, cette baisse est moins importante pour les solutions completes que pour les solutions a
optiques modernes.
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TaB. 8.4: Corrections aux conditions initiales de VSOPS87 des solutions analytiques du mouve-
ment de la Terre, Mercure et Vénus issues de Uajustement Radar + VLBI + Optiques modernes.
Les unités sont 10719 pour k, h, q et p, 1071° radian pour la longitude moyenne \ et 10710 radian

par an pour N.
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Fic. 8.8: A gauche: Histogrammes de proportions de variances des AC; par composantes prin-
cipales. A droite: Courbes de corrélations des paramétres de régression d’origine pour chaque
composante principale.

Etude des variances et des corrélations

Au niveau des proportions de variances induites par chaque composante sur les solutions,
il n’y a pas de différences notables entre les solutions ajustées sur ’échantillon complet — ra-
dar+VLBI+optiques anciennes et modernes — et celles sans les optiques anciennes. La figure
8.8 regroupe les histogrammes de ces dernieres solutions. Comme on peut le voir, et comme
dans le cas des solutions radar+VLBI, aucune composante n’induit plus de 50% de variance
dans 'estimation de deux coefficients ajustés. Il n’y a donc pas dans ce systeme, comme dans le
précédent, de corrélations importantes entre les coefficients ajustés ou de colinéarités notables
entre les colonnes de la matrice de conditions.
D’autre part, les graphes des corrélations entre les régresseurs originaux et les composantes prin-
cipales montrent que les parametres les plus influents sont encore ceux liés aux dérivées partielles
du vecteur héliocentrique de Vénus, mais de facon moins flagrante que dans I’étude précédente.
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Fic. 8.11: Ftudes des variabilités des solutions ajustées pour le mouvement de Vénus.

8.2.4 Discussion
Comparaison des solutions inter-échantillons

Cette analyse a pour but d’estimer chaque type d’observations: radar, VLBI, optiques mo-
dernes et anciennes, I'impact sur 'estimation des corrections, AC};, a apporter aux conditions
initiales des solutions analytiques du mouvement de Mercure, Vénus et de la Terre et sur les
incertitudes avec lesquelles sont déterminés ces termes correctifs. Pour cette étude, nous avons
calculé plusieurs solutions en supprimant successivement les observations radar, VLBI, optiques
modernes et anciennes de I’échantillon d’ajustement. Dans les histogrammes 8.9, 8.10 et 8.11,
sont représentés les taux de variations (%) de chaque parameétre calculé relativement & la solu-
tion de référence, c’est-a-dire radar -VLBI et induits par I’élimination des données radar, VLBI
et par ’ajout des observations optiques modernes et anciennes dans I’échantillon d’ajustement.
Ainsi un taux de variation de 100% permet de dire, pour un parametre AC;, que celui-ci est
entierement déterminé par le type d’observations supprimé, alors qu’un taux de variation de 0%
indique que celui-ci est insensible aux observations éliminées. Les histogrammes 8.9, 8.10 et 8.11
correspondent aux orbites de la Terre, Mercure et Vénus respectivement.

D’un point de vue général, on fait la méme constatation que précédemment a savoir d’une part
que les observations radar sont les données les plus influentes de 'ajustement et que, d’autre
part, Papport des données optiques entraine une augmentation des corrections AC; et une dé-
térioration importante - d’un facteur 5 - des incertitudes sur la détermination de ces termes
correctifs. On note de plus la nette dégradation découlant de la suppression des données VLBI
d’un facteur 5, de la précision sur la détermination des AC;, pour I’ensemble des parametres, y
compris ceux liés a 'orbite de Mercure. On aurait pu s’attendre a ce que les données VLBI de
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Vénus n’aient pas d’influence sur orbite de Mercure. Il n’en est rien. Cela s’explique par le fait
que celle-ci est directement liée a celle de Vénus, via les positions du barycentre Terre-Lune. C’est
pourquoi les observations VLLBI de Vénus ont un impact sensible sur la géométrie de cette orbite.

Les variations des valeurs des parametres ajustés et de leurs incertitudes different selon les
planetes étudiées. Cependant, on peut noter que les corrections Ag des trois orbites sont tres
sensibles aux données VLBI. Par exemple, apres suppression de ces dernieres, 'incertitude de
Agq de Dorbite terrestre croit d’un facteur 9.

Les termes correctifs a apporter aux parametres de 'orbite de Mercure semblent moins stables
que ceux des deux autres orbites. Ainsi, la moyenne des rapports entre les incertitudes issues
de 'ajustement aux divers échantillons et celles de référence est de 23.8 pour Mercure, de 22.6
pour la Terre et de 22.3 pour Vénus et 'on remarque que la croissance des incertitudes sur les
parametres de Mercure se répartit de facon homogene sur ’ensemble des parametres alors que
dans les deux autres cas - orbites de la Terre et de Vénus - il y a une forte augmentation des
erreurs pour un parametre particulier, ¢, induisant une moyenne élevée des rapports d’incerti-
tudes. Il y a donc un “bruit” moyen sur les parametres liés a 'orbite de Mercure. La présence
de ce “bruit” peut s’expliquer par le nombre limité d’observations de Mercure (453 observations
radar) face aux 1646 observations radar et VLBI de Vénus. D’autre part, on peut noter la va-
riabilité des parametres h des trois orbites qui paraissent assez sensibles aux données optiques
et en particulier anciennes.

En conclusion de cette premiere analyse, on peut estimer que les parametres ajustés sont es-
sentiellement déterminés par les données radar et VLBI. Les données VLBI ont une importance
primordiale dans le calcul des incertitudes, tout particulierement en ce qui concerne les para-
metres liés a orbite terrestre. Enfin, les parametres de 'orbite de Mercure sont relativement
instables du fait du manque relatif d’observations.

Afin de mieux estimer l'impact des erreurs observationnelles sur la détermination de chacune
des corrections AC;, deux méthodes sont classiquement utilisées. La premiere a été présentée
par Williams et Standish (1989) et consiste en un développement des variables observées (dis-
tances, ascensions droites, déclinaisons) en éléments osculateurs de 'orbite, de différencier ce
développement et d’étudier les variations des parametres de 'orbite induites par les erreurs
observationnelles. Cette méthode permet de souligner I'impact de la qualité astrométrique de
chaque type d’observations sur des combinaisons linéaires d’éléments orbitaux mais présente
I'inconvénient de ne pas tenir compte des corrélations entre les orbites, puisque ce systeme
d’équations est mis en place orbite par orbite. La deuxieme méthode est numérique et consiste
a volontairement dégrader un type d’observations apres ’autre d’un terme équivalent a ’erreur
observationnelle estimée apres réduction du sous-échantillon correspondant. Ceci permet d’esti-
mer par exemple quel parametre va étre le plus sensible aux 0.5 seconde de degré d’incertitude
sur les observations optiques modernes sans pour autant écarter 'impact des corrélations entre
les orbites. Les trois histogrammes réunis sur la figure 8.12 illustrent les résultats obtenus en
présentant les taux de variations des solutions affectées par des erreurs observationnelles. On
voit ainsi que le terme Ah de l'orbite de Mercure est fortement affecté par les observations op-
tiques en général. Le reste des corrections est beaucoup plus stable et ne varie que légerement en
fonction des erreurs. Dans le cas de 'orbite terrestre, on voit que les parametres les plus sensibles
aux erreurs observationnelles, et en particulier optiques, sont les termes Ag et Ap. Dans le cas
de Vénus, les corrections semblent plus stables puisque les variations induites par I’observation
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Fic. 8.12: Influences des erreurs observationnelles sur la détermination des corrections a appor-
ter aux conditions initiales des orbites de Mercure, La Terre et Vénus. Variations des nouvelles
solutions ajustées sur des échantillons dégradés par rapport aux solutions de départ.

sont beaucoup plus limitées. On note cependant 'influence notable des erreurs optiques sur la
détermination de Ag et 'impact des erreurs induites par les observations VLBI sur le parametre
Ah. De maniere générale, on note que ces dernieres ont un effet dominant par rapport a 'impact
quasiment inexistant des erreurs en distances issues des tirs radar.

Si 'on cherche a quantifier plus précisément ces fluctuations, on peut estimer la sensibilité
du terme Ag pour l'orbite du barycentre Terre-Lune & 0.027 mas, pour une erreur angulaire
de 2.5 mas, et de 0.2 mas, pour une erreur en distance de 3.5 kilometres. En différenciant les
relations de définition des parametres k, h, ¢, et p, nous avons calculé les impacts des incertitudes
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Mercure La Terre Vénus

N 0.003 0.100 (mas/an) 0.0006 0.017  (mas/an) 0.0002 0.048  (mas/an)

A 0007 0599 (mas) 0.0005 0.120  (mas) 0.0007 0.046  (mas)

e 0.0013 0.101 0.0010 0.018 0.00008 0.0089

® 00014 0.171  (mas) 0.046 1.87 (mas) 0.144 7.82 (mas)

Q 0.077 10.54  (mas) 0.004 0.053  (mas) 0.010 3.212  (mas)
i 0057 0.263 (mas) 0.009 0.015  (mas) 0.0002 0.0145  (mas)

Fic. 8.13: Influences des erreurs observationnelles sur la détermination des corrections d ap-
porter aux conditions initiales des orbites de Mercure, La Terre et Vénus. Pourcentages de va-
riations des nouvelles solutions ajustées sur des échantillons dégradés par rapport a la solution
de référence. o4 correspond a lincertitude angulaire induite par les erreurs sur les observations
VLBI de 2.5 mas et op a celle de 3.5 kilométres en distance induite par les données radar.

précédentes sur les éléments osculateurs classiques des orbites de Mercure, la Terre et Vénus. Le
formulaire est de la forme:

de=coswdk+sinwdh ; dw=—1[sinwdk— coswdh]

di=—2 - [cos Qdq + sin Qdp] 5 dQ=-— 1 - [sin Qdg — cos Qdp]
cos — sin —
2 2
Ces résultats sont réunis dans le tableau de la figure 8.13. On y voit Iimpact important des
erreurs observationelles de la technique VLBI sur la détermination de la longitude du périhélie de
Vénus et sur la longitude du noeud de Mercure. Ces incertitudes n’ont pas la méme conséquence
sur ces deux orbites car dans le cas de Vénus, il y a corrélation directe entre ces erreurs et les
parametres d’orbite ajustés alors que dans le cas de Mercure, ces variations sont induites par
les corrélations entre orbites via le barycentre Terre-Lune. On peut noter que la longitude du
périhélie de 'orbite terrestre est 'argument le plus sensible aux incertitudes sur les distances et

les angles observés.

Comparaison a d’autres raccordements: DE403, ELP2000 et VSOP98

Comme nous 'avons décrit dans le chapitre 5, & partir des Ag et Ap de l'orbite terrestre,
on raccorde les plans de I’écliptique dynamique inertiel moyen J2000 de la théorie a celui de
I’équateur des observations par la détermination de I’angle d’obliquité € et de I’équinoxe dyna-
mique inertiel moyen J2000, v. Ce dernier est construit, par définition, par rapport a 'origine
des ascensions droites, o, du systeme de référence observationnel, c’est-a-dire 'ICRS et donc ma-
térialisé par 'arc ¢ = v orcps. Ces angles nous permettent de caractériser le plan de référence
de notre théorie ajustée par rapport a I’équateur moyen J2000 des observations. On rappelle que
ce calcul s’effectue par itération en prenant des valeurs initiales pour € et v et que nous avons
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Obliquité v Or1crs
Radar + VLBI 23° 26/ 21.4102" £ 0.0002” —0.0544" 4+ 0.0005"
Radar + VLBI 4+ Optiques 23226’ 21.410” £ 0.001” —0.055" 4+ 0.003”
Radar + VLBI + Optiques modernes  23° 26" 21.410” 4 0.001” —0.054" 4 0.003”
Radar + Optiques modernes 2326’ 21.409” £ 0.001” —0.054" 4 0.003”
Standish (ICRF, 1992) 23726’ 21.4120”

Chapront et al (1999) - LLR / ICRF 237 26’ 21.41081” £ 0.00007”  —0.05760" £ 0.00020"
Chapront et al (1999) - DE403 23° 26’ 21.40928” + 0.00000”  —0.05294” + 0.00001”

Moisson (1999) - VSOP98 / DE403 23° 26’ 21.40872" —0.05340"

TAB. 8.5: Raccordements entre divers systémes de références dynamiques et le systeme de réfé-
rence inertiel cinématique de UICRS.

choisi d’initialiser le processus en prenant ¢y = 23°26'21.409” et vg = —0.05372". On a alors les
relations:

Ae=-2A ¢ -
Stne

A partir des solutions précédentes pour 'orbite terrestre, on a donc déduit divers raccordements
possibles présentés dans le tableau 8.5 et nous les avons comparés a d’autres valeurs disponibles
dans la littérature. Nous avons ainsi rajouté dans notre tableau les valeurs déterminées par Stan-
dish (ICRF, 1992), Chapront et al (1999) et Moisson (1998). Tout d’abord, les valeurs extraites
de Standish (1992) sont les angles de position issus de DE403 et choisis pour localiser ’écliptique
de PICRF par rapport a I’équateur de ce méme systeme. On considere dans ce cas-la qu’il y a
identité entre ’équinoxe et ’équateur issus de l'intégration numérique DE403 et ceux de 'ICRS
(ICRF convention, 1992). Les angles issus de Chapront et al (1999) ont été déterminés & partir
des théories lunaires semi-analytiques ELP 2000-96 et de leurs ajustements d’une part aux tirs
laser-Lune (LLR) et d’autre part a I'intégration DE403. Nous présentons dans notre tableau ces
deux solutions accompagnées, en derniere ligne, des valeurs issues de ’ajustement de VSOP98
a DE403 (Moisson, 1999).

La premiere constatation a la lecture de ce tableau est que les solutions issues de notre ajuste-
ment sont cohérentes entre elles aux erreurs pres. On retrouve 'accroissement des incertitudes
sur les parametres d’orbites induites par les données optiques. D’autre part, notre solution de
référence, c’est-a-dire celle issue d’un ajustement radar-VLBI, est proche des solutions numé-
riques ou semi-analytiques ajustées aux observations que ces dernieres soient des observations de
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type planétaires (Standish, 1992) ou lunaires (Chapront, 1999). On note la bonne concordance
des raccordements entre le repére cinématique conventionnel (ICRS) et les différents repéres
dynamiques — semi analytique (mouvement lunaire), numériques et analytiques pour I’ensemble
des planetes — déterminés a partir d’ajustements directs aux observations.

8.2.5 Conclusions
Rotation de repére et solutions définitives

Il est conventionnel d’exprimer les constantes d’intégration des solutions planétaires dans
un repere tel que ¢ et p soient nuls. Pour cela, on effectue une rotation du repere d’angles A ¢
et A p dans lequel sont calculées les dérivées partielles de la théorie. On effectue a nouveau un
ajustement sur les observations et on obtient ’ensemble des conditions initiales définitives. Cette
ultime étape de I’ajustement permet, apres avoir estimé le décalage entre le plan équatorial des
observations et celui de la théorie, de ramener ce dernier sur le plan de référence observé. Il nous
est paru intéressant pour la suite de ’ajustement c’est-a-dire pour ’ajustement des orbites des
planetes extérieures de conserver les quatre solutions proposées précédemment et réunies dans
le tableau 8.6. Ce sont ces solutions de I'orbite terrestre qui seront réinjectées dans les solutions
de Jupiter et Saturne.

Résidus aprés ajustement

Nous avons calculé a partir des solutions précédentes du mouvement de nouveaux vecteurs
en position et vitesse des trois planetes et nous les avons comparés aux positions observées et
utilisées dans I'ajustement. Les quantités ainsi décrites sont appelées résidus apres ajustement.
Dans la figure 8.14, sont présentés ces résidus.

Il apparait que les nouvelles constantes d’intégration induisent naturellement des améliora-
tions particulierement dans le cas de 'estimation des distances géocentriques de Vénus. Cette
tendance générale se retrouve dans les statistiques de ces résidus, réunies dans le tableau de la
figure 8.15. Pour Vénus, on note une amélioration de plus d’un facteur 3.5 sur ’estimation des
distances Vénus-barycentre Terre-Lune par notre solution en comparaison de VSOPS8T sur la
période post-1980. [’amélioration des résidus en distance pour les périodes d’observations 1970-
1980 et pré-1970 est moins importante que la précédente du fait du caractere légerement dégradé
de ces observations. Pour Mercure, on note le méme schéma avec cependant une moins grande
efficacité dans ’estimation des positions post-1980, puisqu’ici le décalage des résidus vers une va-
leur moyenne nulle n’est diminué que d’un facteur 2.6. Ce résultat est a mettre sur le compte de
la sur-représentation des données vénusiennes (plus de 74% de I’échantillon radar) au détriment
des données de distance Mercure-Terre (moins de 26%) de I’ajustement. De plus, on rappelle que
les données VLBI de Vénus jouent un réle primordial dans les solutions, comme nous ’avons vu
dans les analyses précédentes et accentuent cet effet. L’apport des données de Mars pourrait étre
un facteur d’amélioration important car il permettrait de contrebalancer I'influence importante
des données de Vénus et ainsi d’obtenir une solution plus indépendante, comme c’est le cas pour
les solutions numériques telles que DE200, DE403 et DE405. Enfin notons que nous n’atteignons
pas, méme apres ajustement, des valeurs moyennes pour les distributions des résidus nulles ou
proches de 0. Cela implique donc qu’un élément théorique intervenant dans 'estimation des
positions de ces deux corps reste inaccessible par le biais d’un simple ajustement des constantes
d’intégration de la solution dynamique. Cette remarque est, la encore, & mettre en parallele
avec 'idée d’une nécessaire amélioration des solutions analytiques de I’ensemble des planetes du
systeme solaire en général et des planétes intérieures en particulier. Rappelons & ce propos que
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La Terre Mercure Vénus

‘ Radar+ VLBI - 2 composantes enlevées ‘

AN (8+2) (=0 % 2) (—142)
AN (189+2)  (=21242) (=180 4 4)
Ak (T£15)  (8%15) (=5 %+ 3)
Ah  (=66+5) (100+2) (86 & 2)
Ap 0.0 (64 % 2) (67+1)
Ag 0.0 (114 2) (=9 +2)

‘ Radar + VLBI + Optiques modernes - 2 composantes enlevées

AN (7+27) (—04+27)  (=1427)
AN (136+£28) (—174428) (=138 27)
Ak (-10£32) (33432 (10 & 31)
Ah  (114£32)  (=29431) (=10 +32)
Ap 0.0 (64 & 27) (23 & 26)
Ag 0.0 (27 4 27) (7 427)

‘ Radar + VLBI + Optiques modernes et anciennes - 2 composantes enlevées

AN (7+27) (—04+27)  (=1427)
AN (2294£28) (—115444) (=193 4 27)
Ak (-12£33) (50 & 33) (13 + 33)
Ah  (9+33) (=26 +33) (=84 34)
Ap 0.0 (75 4 27) (26 & 27)
Ag 0.0 (19 & 28) (=2 +21)

‘ Radar + Optiques modernes - 2 composantes enlevées

AN (7+27) (—04+27)  (—126)
AN (155+£28) (—193428) (=157 4 27)
Ak (-11£32) (39+32) (114 31)
Ah  (10£31)  (—28431)  (—10+32)
Ap 0.0 (68 & 26) (25 & 27)
Ag 0.0 (25 4 27) (3 427)

TaB. 8.6: Corrections aux conditions initiales de VSOPS87 des solutions analytiques du mouve-
ment de la Terre, Mercure et Vénus issues de Uajustement aprés rotation du systéme. Les unités
sont 10710 pour k, h,q et p, 1071° radians pour la longitude moyenne A et 10710 radian par an
pour N.
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Fic. 8.14: Comparaison entre distance observée et distance calculée a partir de VSOPS7 et notre
solution ajustée radar+VLBI. Graphes des points moyens par jour d’observation.

la précision externe de VSOPS&T estimée par comparaison a DE200 est de 'ordre de 4 kilometres
sur les distances Terre-Vénus et de 2.5 kilometres sur les distances Terre-Mercure (Bretagnon,
1982). Aux erreurs de réduction pres (inférieures au kilometre) et aux incertitudes observation-
nelles, on constate que la dispersion de nos résidus apres ajustement se place dans 'ordre de
grandeur de ces incertitudes.

Les résidus optiques sont quasiment insensibles aux changements de conditions initiales. Cela
s’explique du fait de la faible pondération associée a ce type de données quand celles-ci sont prises
en compte dans ’échantillon d’ajustement.

Conclusion

Nous avons donc effectué un ajustement aux observations des planetes intérieures, Mercure,
Vénus et en avons déduit un nouveau raccordement entre les plans moyen J2000 équatorial
observationnel et écliptique, ce dernier étant le plan dans lequel sont exprimées les solutions
analytiques du mouvement des planetes issues de la théorie dynamique VSOPS87.

Nous avons vu, par le biais des résidus aprés ajustement, que notre solution de Vénus per-
mettait une nette prise en compte de I'information contenue dans les observations de type tirs
radar, mais que d’autre part, du fait du déficit relatif d’observations de Mercure, cette derniere
solution semble moins efficacement améliorée que la précédente. L’apport des observations de
Mars serait un élément majeur afin de résoudre ce probleme.
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Mercure Vénus

Radar : résidus en kilomeétres

<0O-C> c c <0O-C> c c
Apreés ajustement : Radar+VLBI P Apres ajustement : Radar+VLBI P
-0km 8 km 0.94 km 0km 8 km 0.5 km
<1970 091 13.38 157 <1970 -1.34 11.07 0.57
1970-1980 -0.79 5.46 0.64 1970-1980 1.13 5.57 0.28
>1980 -0.15 373 0.44 >1980  0.27 451 0.23
Avant ajustement Avant ajustement
-0.5km 8 km 4km 0.5km 8 km 0.5 km
<1970 0.62 13.36 153 <1970 -157 11.05 0.57
1970-1980 -1.00 5.47 0.64 1970-1980 1.46 5.90 0.30
>1980  -0.39 4,07 0.48 >1980 1.00 454 0.23

Optiques modernes et anciennes: résidus en secondes de degré

<0-C>, 60( <O—C>8 o5 <0O-C>, 6y <OC>g5 (S5
Avant ajustement 0.058 0.854 -0.102 0.798 0.101 0.864 -0.082 0.808
Radar+VLBI 0.056 0.854 -0.100 0.798 0.100 0.864  -0.081 0.808
Radar+VLBI +OM 0.056 0.853 -0.100 0.798 0.100 0.864 -0.081 0.808
Radar+VLBI +OM+OA 0.056 0.853 -0.100 0.798 0.100 0.864 -0.081 0.808

Fic. 8.15: Tableau récapitulatif des résidus avant et aprés ajustement. Sont récapitulées ici les
statistiques des comparaisons effectuées entre positions observées et utilisées dans ajustement
et positions déduites des nouvelles solutions ajustées (Radar+VLBI, Radar+VLBI+OM, Ra-
dar+VLBI+OM+0OA) . La quantité < O — C > représente la valeur moyenne de l’échantillon
des résidus, o son écart type et o, l’écart type pondéré de la série, la pondération de cet échna-
tillon correspondant a celle utilisée dans 'ajustement.

En ce qu’il concerne 'orbite du barycentre Terre-Lune, sont déduites de cet ajustement, des
corrections a apporter aux conditions initiales de la solution analytique. Nous avons abouti a
quatre jeux de corrections, chaque jeu correspondant a un échantillon d’ajustement différent.
Parmi ces quatre solutions, il en est une qui permet une détermination précise des termes correc-
tifs: c’est celle basée sur les observations radar et VLBI uniquement de Mercure et Vénus. Une
comparaison a d’autres solutions publiées nous permet de constater la cohérence de nos solu-
tions avec celles déterminées par diverses méthodes et divers auteurs. Nous conservons néanmoins
les autres solutions afin d’étudier I'impact de chaque jeu de constantes sur 'orbitographie des
planetes extérieures. Cette derniere étape sera présentée et developpée au chapitre suivant et
constituera un test de validité supplémentaire de notre ajustement de 'orbite du barycentre
Terre-Lune.
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Chapitre 9

Planetes extérieures

Dans ce chapitre nous allons présenter les résultats relatifs aux ajustements des orbites de
Jupiter et Saturne. Nous nous sommes attachés a déterminer I'impact des solutions du barycentre
Terre-Lune (BTL), calculées au chapitre précédent et réinjectées dans les orbites de Jupiter et
Saturne a estimer sur la qualité de prévision des solutions ainsi construites. Pour cela, nous
avons fait le choix de ne pas inclure dans les ajustements deux échantillons tres espacés dans
le temps afin de tester la stabilité et la qualité des nouvelles orbites sur des périodes plus ou
moins éloignées de la période moyenne d’ajustement. Ainsi, apres une description du processus
d’ajustement et des nouvelles conditions initiales issues de ces ajustements, nous utiliserons ces
deux solutions afin d’établir de nouvelles positions de Jupiter et Saturne que nous comparerons
aux positions observées d’une part entre 1986 et 1995 a I’Observatoire de La Palma et d’autre
part entre 1774 et 1799 a Oxford.

9.1 Mise en place des solutions

Avant toute description de ’ajustement et des nouvelles solutions obtenues pour les orbites
de Jupiter et Saturne, nous allons faire le bilan des observations astrométriques de ces deux
planetes rencontrées dans les chapitres précédents et que nous allons utiliser d’une part dans
la détermination des nouvelles conditions initiales des solutions du mouvement et d’autre part
comme échantillons-test apres ajustement.

9.1.1 Les observations

Les échantillons utilisés dans les ajustements de Jupiter et Saturne, sont constitués en grande

partie par les observations méridiennes dont il a été question au chapitre 3. D’autre part, des
observations photographiques directes de ces objets, notamment réalisées a Nikolaev, completent
ces données. Dans le tableau de la figure 3.15 du chapitre 3 sont regroupées I’ensemble de ces
observations. A cela s’ajoute un nombre plus ou moins important de données astrométriques
indirectes découlant de positions (o, §) de satellites par I'utilisation des théories dynamiques de
ces derniers par rapport au centre de masse de la planete.
Pour Jupiter, notons I’ensemble de positions de Jupiter déduites d’observations photographiques
de satellites galiléens réduites a ’aide d’étoiles Hipparcos. Ces positions, au nombre de 137,
permettent, comme nous ’avons dit au chapitre 3, non seulement de bénéficier de positions
astrométriques d’une précision de 'ordre de 40 mas, mais aussi d’un raccordement direct a la
matérialisation optique de I'lCRS, a savoir le catalogue astrométrique Hipparcos.
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JUPITER SATURNE
Observatoires Typesd' 256 (") Pondérations Observataires Typesd' 256 (") Pondérations
Periodes Nbr.Obs  observations (00 RA (0-c) De Periodes Nor.Obs  observations (0c)RA (0-c) De
<0C> ¢ <0C> o R <0C> ¢ <0C> o R
USNO ko< kooo<w

1866-1891 334 Transit 0302 0954 -0207 0915 75 6

USNO ,
1866-1801 260 Transt

-0.407 0923 -0.021 0.909

19141962 2083 Trenst 0046 0443 0041 041 375 6 191419 1110 Trast 0006 0591 0012 0487 315 6
RGO
19571982 465 Transt  -003L 0419 0100 0423 315 5 RGO

1957-1982 327 Transit -0077 0497 -0.194 0503 315 5

Tokyo-Mittaka

1963- 1973 186 Transit 0.068 0673 -0.059 0612 22 8 Tokyo-Mitteka

1963- 1973 163 Transit 0049 0743 096 0771 2 8
Nikolaev 275 Photographique  0.005 0480 -0.067 0406 375 6

1963-19773 Nikolaev 304 Photographique 0.117 0444 -0.247 0432 315 6

1963-1973

Hipparcos 137 Photographique -0.056 0072 -0.001 0091 150 1

19671974 Strugnell-Taylor Transt+  -0072 0334 -0068 0201 515 5
Gdilo 23 VLB 25 1 1980-1995 537 Photographique
1996-1997

ParistRGO Transit
1840-1869 386

-0.147 1382 0175 1.227 %o1n

ParistRGO 860 Transit
1750-1869

0006 1340 -0.2651241 75 11

CAMC 408 Transit
1986-1995

0.041 0200 -0.019 0.210 CAMC 478  Transit

1986-1995

-0013 0.217 -0.034 0.200

Oxford 416 Transit
1774-1799

-0.350 1589 -0438 1.782

Oxford 238 Trangt
17741799

-0879 1.825 -0409 1.963

Fic. 9.1: Jupiter et Saturne: Bilan des observations utilisées dans Uajustement et dans les tests
hors-ajustement

Par ailleurs, 23 positions angulaires déduites du suivi de la sonde Galileo par la technique ’in-
terférométrie longue base sont incluses dans notre échantillon et permettent de compléter notre
raccordement a I'ICRS, avec une tres grande précision. Rappelons que ce type de données ne
permet pas une détermination indépendante des quantités («, ¢). Donnons simplement ici des
estimations de la valeur moyenne et de I’écart type des résidus pour un point moyen, estimations
pour lesquelles les contributions de chaque position observée dans le plan du ciel en ascension
droite et déclinaison ne sont pas identiques. On obtient ainsi en ascension droite, —0.14240.123
seconde de degré et en déclinaison, —0.108 £ 0.184 seconde de degré.

Pour Saturne, I’échantillon particulier a 1’étude de cet objet est constitué d’observations in-
directes du barycentre du systeme satellitaire noté échantillon Strugnell-Taylor. Comme nous
I’avons déja décrit au chapitre 3, la base de données constituée par Strugnell et Taylor, com-
plétée par des observations récentes réalisées a I’Observatoire de Bordeaux, est un ensemble
d’observations des satellites de Saturne a partir desquelles nous avons déduit des positions du
barycentre du systéeme sur une période (1980-1995) complémentaire de celle (1840-1982) cou-
verte par ’ensemble des observations directes classiques. On retrouvera dans le tableau de la
figure 9.1, les statistiques satisfaisantes liées a cet échantillon. La totalité des observations dont
il est question a donc été présentée précédemment. Dans le tableau de cette méme figure 9.1,
nous présentons les statistiques des résidus de chaque échantillon calculés par comparaison aux
positions calculées a I’aide de VSOPS87.
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Fic. 9.2: Histogrammes des données autres que méridiennes directes de Jupiter en ascension
droite et déclinaison. En traits pleins, sont tracées les densités de répartition théoriques des
erreurs issues de lois normales.

La sélection des observations est moins problématique que dans le cas des observations des

planetes intérieures, comme on peut le constater sur les histogrammes 7?7 et 3.19 du chapitre 3,
pour les observations méridiennes, et dans les histogrammes 9.2, pour les autres types d’obser-
vations (majoritairement déduites d’une astrométrie indirecte par le biais du suivi d’une sonde
ou d’observations des satellites) intervenant dans l'ajustement de la solution du mouvement
de Jupiter. Dans le cas de Jupiter et de Saturne, la distribution de ces observations est moins
“étalée” que dans les cas de Mercure et Vénus et un filtre a 2.5 ¢ permet d’englober une grande
majorité des observations aussi bien de Jupiter que de Saturne. La cause principale de cette
distribution tres fine est bien entendu la réduction notable des incertitudes induites par de mau-
vaises corrections de phase ou des effets aléatoires de brillance des surfaces.
La sélection des observations par un filtre a 2.5 ¢ reste la méme que les observations soient
utilisées pour ’ajustement ou pour les tests de prévisions. Comme nous "avons décrit en intro-
duction, nous avons choisi pour ces tests deux échantillons tres éloignés dans le temps, puisque
I'un regroupe l’ensemble des observations réalisées & ’Observatoire de La Palma & I’aide du
Carlsberg méridien circle entre 1986 et 1995 et 'autre celles réalisées & Oxford entre 1774 et
1799. Par ailleurs, les graphes 9.3 et 9.4 présentent les résidus des deux échantillons calculés par
comparaison aux positions déduites de DE403 et VSOP87. Comme on peut le voir, la qualité
astrométrique de ces deux échantillons differe sensiblement. Cependant, les résidus ne présentent
pas d’effet systématique ou de biais notables. On pourra donc considérer qu’a priori les erreurs
sur les positions observées sont aléatoires et de nature observationnelle.

9.1.2 L’ajustement

Nous avons appliqué la méme procédure que dans I’ajustement des orbites des planetes in-
térieures, a savoir un premier ajustement par moindres carrés classiques suivi d’une analyse en

Residus (")
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Fic. 9.3: Jupiter: Résidus issus des comparaisons entre les positions observées entre 1986 et
1993 au CAMC (a gauche) - observées entre 1776 et 1799 a Ozxford (a droite) - et les positions
déduites de Uintégration numérique DEJ03 et la théorie analytiques VSOPS7.

composantes principales. Dans le cas des planetes extérieures, seuls les six éléments osculateurs
de Porbite de la planete considérée sont ajustés. En effet, les parametres orbitaux du barycentre
Terre-Lune ayant été déterminés lors de ’ajustement des orbites de Mercure et Vénus, seuls les
parametres liés aux orbites de Jupiter ou Saturne restent a déterminer. Nous avons décrit la
procédure de réinjection des parametres liés au barycentre Terre-Lune dans les théories du mou-
vement de planetes extérieures au chapitre 7. Dans la suite de ce chapitre, nous allons présenter
les résultats issus d’ajustements fondés sur les différentes solutions du barycentre Terre-Lune
déterminées au chapitre précédent. Nous discuterons de plus de I'impact des périodes d’ajuste-
ment et des types d’observations utilisées.

Signalons que les nouvelles solutions issues de ces ajustements auront été déterminées dans
le nouveau systeme de référence associé a la solution du mouvement du barycentre Terre-Lune
choisie. En effet, I'utilisation des corrections aux conditions initiales de 'orbite du barycentre
Terre-Lune dans la solution du mouvement de Jupiter ou Saturne permet un basculement na-
turel de ces solutions dans le nouveau systeme de référence défini a partir des constantes liées
au mouvement du barycentre Terre-Lune. L’apport de toute donnée favorisant un raccordement
complémentaire ou direct des orbites de planetes extérieures au repere inertiel cinématique de
I’ICRS est donc primordial afin de renforcer les liens entre repere dynamique et cinématique.

Nous avons pris ici le parti d’utiliser le méme type de pondération utilisé lors de ’ajustement
des orbites des planetes intérieures, c’est-a-dire de la forme w; = %, ou k est un coefficient per-
mettant d’atténuer ou de renforcer I'impact de tel type d’observations par rapport a tel autre.
Dans le cas des observations de Jupiter, nous avons choisi de favoriser ’apport des données
permettant un raccordement direct des orbites au systeme de référence de I'ICRS. Ainsi, les
données VLBI et optiques réduites par rapport aux étoiles Hipparcos ont-elles bénéficié d’une
pondération plus favorable que les autres données optiques directes ou indirectes. Dans le ta-
bleau de la figure 9.1, sont données les pondérations moyennes pour chaque sous-échantillon de

DE403

VSOP87
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Fic. 9.4: Saturne: Résidus issus des comparaisons entre les positions observées entre 1986 et
1993 au CAMC (a gauche) - observées entre 1774 et 1799 a Ozford (a droite) - et les positions
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déduites de Uintégration numérique DEJ03 et la théorie analytiques VSOPS7.

I’ajustement. Pour Saturne, aucun type d’observation n’a subi un tel systeme de pondération
car aucune observation de Saturne incluse dans I’échantillon d’ajustement n’a directement été
exprimée dans le repere de 'ICRS. Seules, les observations indirectes déduites d’observations des
satellites (Strugnell-Taylor, 1982-1995) ont été légerement sur-pondérées du fait de leur bonne

qualité astrométrique.

9.2 Les nouvelles solutions

Les ajustements des parametres d’orbites de Jupiter et Saturne ont été effectués d’une part
en utilisant quatre solutions du barycentre Terre-Lune déterminées au chapitre précédent, ra-
dar+VLBI, radar+VLBI4optiques modernes, radar+VLBI+optiques modernes et anciennes et
radar+optiques modernes, et d’autre part quatre échantillons observationnels regroupant les
observations réparties sur les périodes 1914-1982, 1866-1982 et 1750-1982, pour Jupiter et 1914-
1982, 1866-1982, et 1840-1982 pour Saturne. Pour Jupiter, le quatrieme échantillon n’inclut pas
les données VLBI issues du suivi de la sonde Galileo et permet ainsi d’estimer 'impact de ces
observations radio sur la qualité de 'orbite ajustée et sur les prévisions issues de cette nou-
velle solution. Pour Saturne, 'échantillon dit de Strugnell-Taylor nous permettra de compléter
nos échantillons d’observations directes par des observations déduites de 'astrométrie des sa-
tellites. On aura ainsi un quatrieme échantillon, 1840-19824-satellites, qui inclura des données
astrométriques directes réalisées au cours de la période 1840-1982 et celles des observations d’as-

trométriques indirectes permettant de combler un ”trou” d’observations directes apres 1980.

Notre analyse des résultats est, comme dans le cas des planetes intérieures, issue d’une analyse
en composantes principales et se décompose en I’étude du conditionnement des matrices d’ajus-
tement, puis en celle des corrélations entre les éléments de la solution ajustée et enfin en une
discussion sur leur variabilité selon les solutions du barycentre Terre-Lune et les échantillons

observationnels utilisés.

DE403

VSOP87



150 vhnartt i J. FLAINIGL DS AL s UnorsD

JUPITER
Z i CI t i I Z CI t i I Z C . t
i | | |
1914-1997 1866-1997 1750-1997
1 0.161 3.515 2.73 1 0.161 3.499 3.94 1 0.133 3.474 2.19
2 1.996 1.000 3.00 2 199 1.000 6.01 2 0159 1.000 3.68
3 1.715 1.078 2.44 3 1745 1.061 4.26 3 0.907 1.0404 3.59
4 0.132 3.886 0.30 4 0132 3.857 2.14 4 1.095 3.802 1.14
5 1.092 1.351 1.78 5 1.095 1.340 10.40 5 1.778 1.325 2.93
6 0.903 1.488 2.64 6 0.893 1.482 4.48 6 1.925 1.456 4.26
SATURNE
Z i CI t i I Z CI t i I Z C . t
i | | |
1914-1982 1840-1982 1840-1982+ST
1 0.188 3.244 4.33 1 019 3.197 1.96 1 0.199 3.194 4.40
2 1.909 1.019 3.96 2 1890 1.013 6.10 2 2.028 1.000 1.28
3 1.982 1.000 1.29 3 1943 1.000 8.04 3 1.758 1.074 0.83
4 0.143 3.714 0.40 4 0145 3.653 0.59 4 0.145 3.729 0.07
5 1.153 1.310 0.95 5 1153 1.297 0.89 5 1.154 1.325 1.40
6 0.622 1.784 1.038 6 0676 1.695 0.94 6 0.714 1.685 0.90

Fic. 9.5: Statistiques de Uanalyse en composantes principales des ajustements de la solution du
mouvement de Jupiter (en haut) - fondés sur les échantillons 1914-1997, 1750-1997 et 1866-1997
- et du mouvement de Saturne (en bas) - fondés sur les échantillons 1914-1982, 1840-1982 et
1840 -1982 + Strugnell-Taylor. Pour les deuz tableauz, la premiére colonne indique Uindice des
composantes. Dans la colonne “Z;”, se trouvent les valeurs propres de la matrice de corrélation
de Uajustement, a savoir les composantes principales du systéme. La colonne intitulée “C;”
regroupe les nombres de conditions correspondants et dans la derniére colonne, “t;”, se trouvent
les valeurs du test de signification de Student pour chaque composante.

9.2.1 Analyse en composantes principales et corrélations

Comme nous "avons fait pour Mercure et Vénus, on trouvera dans les tableaux de la figure
9.5 les nombres de conditionnement de chaque valeur propre de la matrice de corrélation pour
les trois échantillons principaux constituant les bases des ajustements des solutions du mouve-
ment de Jupiter et Saturne. Comme on peut le voir dans ces tableaux, quel que soit I’échantillon
utilisé, le conditionnement de la matrice des équations de conditions est tres satisfaisant puisque
le rapport entre les plus petites et les plus grandes valeurs propres de la matrice de corrélation
reste inférieur & 4. Considérant le nombre limité de parametres a ajuster, nous avons choisi de ne
pas chercher a optimiser notre ajustement par moindres carrés par une ou plusieurs éliminations
de composantes principales, mais de concentrer notre étude sur les incertitudes induites par les
différentes solutions estimées sur des quantités externes a ’ajustement.

Au niveau des corrélations, nous voyons sur les histogrammes du graphique 9.6 qu’il n’est pas
décelé de fortes corrélations entre les éléments des solutions du mouvement de Jupiter et de
Saturne. Nous sommes donc en présence d’un systeme d’équations de conditions stable et bien
conditionné permettant une détermination efficace des corrections a apporter aux conditions
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Fic. 9.6: Histogrammes de proportions de variances des AC; par composante principale pour
Uajustement de la solution du mouvement de Jupiter (a gauche) et Saturne (a droite). L’axe
y indique le pourcentage de les porcentages de variances induits par 'une des six composantes
principales sur les solitions ajustées. On peut ainsi identifier des sources éventuelles de multi-
corrélations.

initiales des solutions du mouvement de Jupiter et Saturne. On pourra retrouver en annexe D
les matrices de corrélations issues de ces processus d’ajustement.

9.2.2 Discussion sur les solutions
Jupiter

Sur les graphes 9.7 sont représentées les variations des termes correctifs & ajouter aux condi-
tions initiales de l'orbite de Jupiter selon les diverses solutions du mouvement du barycentre
Terre-Lune et les échantillons observationnels utilisés dans ’ajustement. 1l apparait clairement
que le choix de la solution du barycentre Terre-Lune n’est pas sans conséquence sur les nouvelles
orbites de Jupiter. L’orbite du BTL déduite d’un ajustement fondé sur des observations radar,
VLBI et optiques anciennes et modernes de Mercure et Vénus entraine de profondes instabilités
dans les solutions de Jupiter, quel que soit le parametre ajusté et ’échantillon d’observations
joviennes utilisé. On peut remarquer la relative stabilité des autres solutions. Par ailleurs, dans le
cas du moyen mouvement, on constate que I’échantillon incluant des observations de 1750 & 1997
semble apporter des informations non négligeables puisque la correction AN est sensiblement
modifiée par I'apport des données anciennes entre 1750 et 1866 sans dégradation apparente de
la précision, matérialisée sur ces graphiques par les barres d’erreurs.

Dans le cas des corrections a apporter a A, k et h, les différentes solutions ajustées restent co-
hérentes aux incertitudes pres, bien que dans le cas de A\ on puisse noter la encore 'impact des
données 1750-1866 sur la détermination de cette constante. Les parametres Ap et Ag semblent
assez sensibles au changement d’échantillons. En particulier, on pourra voir le graphique repré-
sentant les variations de Ag. Chaque échantillon apporte une modification dans la détermination
de ces corrections mais sans perte apparente de précision.

Pour mieux estimer 'impact des différents échantillons d’ajustement sur la qualité des so-
lutions déduites, nous avons mis en place les histogrammes du graphe 9.9, qui regroupent les
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Fic. 9.7: Jupiter: Variations des corrections a apporter aux conditions initiales de lorbite de
Jupiter en fonction des différents échantillons d’ajustement et des solutions du mouvement du
barycentre Terre-Lune utilisées. BTL désigne les différentes solutions du mouvement du ba-
rycentre Terre-Lune utilisées dans 'ajustement: BTL1 correspond a la solution Radar+VLBI,
BTL2 a Radar+ VLBI+Optiques modernes, BTL3 Radar+ VLBI+Optiques modernes + Optiques
anciennes et BTL4 a4 Radar+Optiques modernes

variations des incertitudes avec lesquelles sont calculées les quantités liées aux différents para-
meétres de orbite.

En premier lieu, on peut noter une similitude des comportements sur ’ensemble des parametres
ajustés.

Les solutions issues d’un ajustement a longue période c’est-a-dire incluant des observations des
18eme et 19eme siecles sont clairement dégradées par rapport aux solutions ajustées sur des
données contemporaines. Dans le cas de solutions fondées sur des observations réalisées entre
1750 et 1997, donc incluant aussi bien des observations méridiennes du 18eme siecle que des
données VLBI de suivi de la sonde Galileo, la dégradation de la précision sur la détermination
des constantes d’intégration est comprise entre 44 et 58 % - selon les solutions du mouvement du
barycentre Terre-Lune utilisées - par rapport aux précisions atteintes sur les mémes parametres
ajustés en faisant appel a une solution du barycentre Terre-Lune optimale - radar+VLBI - et un
échantillon d’observations réalisées entre 1914 et 1997. Si 'on compare avec les résultats obtenus
pour les orbites de Mercure et Vénus, on constate que 'impact des données anciennes est ici
plus réduit que dans ces deux derniers cas, mais reste cependant non négligeable et domine ainsi
I’apport d’information supposée dans notre premiere analyse.



Joz. LD NOUVLLLLES SULU LIUIND 199

10 10 -10
x10rad/an x 10rad x 10 rad

tAN LA |

1840-1982+ST

1914-1982,

[ | y 1 | 1914-1982

I i 1%'0 1o 1 | 1840-1982+ST |

1914-1982 t 1 » A N
| | N | | ~5 — |

1840-1982

1840-1982

W
4

1840-1982+ST

BTL1 BTL1+CZ BTL4 BTL4+CZ BTL1 BTL1+CZ BTL4 BTL4+CZ BTL1 BTL1+CZ BTL4 BTL4+CZ
10 10
10 x 10 ad x 10 rad
x 10 rad e S S — N —— i
e e PR ST C ot QTR LRy A ] (A
I Ah q | t P 1840-1982+ST |
1840:1982
a0 . = [ / 1 + 1840-1982
| L [ / 1 t ! / :
=00 i / t 1840-1982+ST | of ] ——
1 4 1 | ' e /  § AL
t 1840-1982+ST | R 4
18401982 T~ + ' T f | 0 |
i g R | | [

| 1914-1982 4 ; | |
t + - 1 | 1914-198:

vl | T 50 | | 1914-1982 | 1 =] |

BTL1 BTL1+CZ BTL4 BTL4+CZ BTLL BTL1+CZ BTL4 BTL4+CZ BTL1 BTL1+CZ BTL4 BTL4+CZ

Fic. 9.8: Saturne: Variations des corrections a apporter aux conditions initiales de Uorbite de
Jupiter en fonction des différents échantillons d’ajustement et des solutions du mouvement du
barycentre Terre-Lune utilisées. BTL désigne les différentes solutions du mouvement du ba-
rycentre Terre-Lune utilisées dans 'ajustement: BTL1 correspond a la solution Radar+VLBI,
BTL2 a Radar+ VLBI+Optiques modernes, BTL3 Radar+ VLBI+Optiques modernes + Optiques
anciennes et BTL4 a4 Radar+Optiques modernes

Dans le cas d’un ajustement sur une période couvrant la fin du 19eme siecle et la totalité du
20eme siecle - 1866-1997 - on constate que la dégradation est limitée a 7.5 % en utilisant une
solution du barycentre Terre-Lune non dégradée. D’autre part, on constate que I’apport de don-
nées angulaires de suivi de la sonde Galileo par technique VLBI, nous permet une amélioration
de 1% sur la détermination de I’ensemble des constantes d’intégration.

Enfin, on peut noter, comme nous ’avons dit plus haut, que le choix de la solution du mouvement
du barycentre Terre-Lune utilisée dans I’ajustement de la solution de 'orbite de Jupiter est une
question importante. Ainsi, au travers de ces histogrammes, il apparait clairement que 'utili-
sation d’observations anciennes dans ’ajustement de la solution du mouvement du barycentre
Terre-Lune, induit des biais importants non seulement dans cette solution mais aussi pour tout
ajustement effectué a partir d’une telle solution. On note ainsi pour un méme parametre ajusté
sur un méme échantillon d’observations joviennes une dégradation d’environ 17 % par rapport a
une solution faisant appel & une solution radar+VLBI du barycentre Terre-Lune. Cependant, on
peut remarquer que 'utilisation d’une solution radar4+VLBI4optiques modernes n’induit pas
de profondes modifications dans les solutions du mouvement de Jupiter, que ce soit dans les
corrections elles-mémes ou dans les incertitudes encadrant leur détermination.

En conclusion, il va étre extrémement intéressant de conserver ’ensemble de ces solutions et
de tester leur capacité de prévision sur des échantillons non inclus dans I’ajustement et répartis
sur la premiere et la derniere période d’observations actuellement disponibles & savoir le milieu
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Fic. 9.9: Jupiter: Variations des erreurs sur les déterminations des nouvelles conditions initiales
de DUorbite de Jupiter en fonction des différents échantillons d’ajustement et des solutions du
mouvement du barycentre Terre-Lune utilisées. Sont représentés ici les rapports de ces erreurs
par rapport d une solution dite de référence, correspondant a ajustement réalisé€ a partir de
Uéchantillon 1914-1997 et de la solution radar+VLBI du mouvement du barycentre Terre-Lune.
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Fic. 9.10: Saturne: Variations des erreurs sur les déterminations des nouvelles conditions ini-
tiales de lorbite de Jupiter en fonction des différents échantillons d’ajustement et des solutions
du mouvement du barycentre Terre-Lune ulilisées. Sont représentés ici les rapports de ces er-
reurs par rapport a une solution dite de référence, correspondant ¢ Uajustement réalisé a partir
de Uéchantillon 1914-1997 et de la solution radar+VLBI du mouvement du barycentre Terre-
Lune. CZ indique les quantités déduites de solutions ajustées sur des échantillons corrigés des
effets de zone et de réfraction détectées par analyse en ondelettes.
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Fic. 9.11: Jupiter: Coefficients de détermination, R?, pour les ajustements fondés sur 4 pé-
riodes d’ajustements, 1750-1997, 1866-1997, 1914-1997 et 1914,1993 et utilisant j solutions
du mouvement du barycentre Terre-Lune, radar+VLBI, radar+VLBI+optiques modernes, ra-
dar+ VL BI+optiques modernes et anciennes et radar+optiques modernes.

du 18eéme siecle et bien siur la fin du 20eéme.

Saturne

Les graphes de la figure 9.8 représentent les variations des corrections a apporter aux condi-
tions initiales de la solution du mouvement de Saturne, en fonction d’une part de la solution
du barycentre Terre-Lune utilisée et d’autre part de ’échantillon observationnel utilisé au cours
de P’ajustement. Comme nous 'avons dit plus haut, dans le cas de Saturne, ces échantillons
sont au nombre de trois: 1914-1982, 1840-1982 et 1840-1982+Strugnell-Taylor. Il est & noter que
nous avons calculé de plus des solutions appelées avec correction de zone. Ces solutions sont
issues d’un ajustement fondé sur des échantillons sur lesquels ont été réalisées les corrections de
zones décrites au paragraphe 9.5. Suivant les remarques effectuées précédemment sur I'impact
des diverses solutions du barycentre Terre-Lune sur I’ajustement des conditions initiales de la
solution du mouvement de Jupiter, nous avons choisi de limiter notre étude aux solutions ra-
dar4+VLBI et radar+Optiques Modernes du barycentre Terre-Lune. La principale constatation
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est que ’apport d’un barycentre Terre-Lune calculé soit a partir d’observations radar et VLBI
soit radar et optiques modernes est sans conséquence sur ’ajustement de la solution de Saturne.
D’autre part, on peut noter que les corrections de zones appliquées aux échantillons affectent
principalement la détermination des constantes, et tout particulierement AN.

Comme dans le cas de Jupiter, nous avons calculé les précisions issues de chaque ajustement
sur ’estimation de ces corrections orbitales pour le mouvement de Saturne. Nous avons réuni
dans la figure 9.12 les graphes représentant les variations en pourcentage de ces incertitudes
par rapport a un o de référence déduit de ’ajustement fondé sur 1’échantillon contemporain
1914-1993 et fondé sur la solution radar+VLBI du barycentre Terre-Lune. Sur ces graphes, il
apparait clairement que, quel que soit I’élément osculateur, lapport des positions de Saturne
déduites de celles des satellites de la base de données de Strugnell-Taylor améliore notablement
la précision avec laquelle sont estimés les corrections a apporter aux conditions initiales de la
solution du mouvement de Saturne. En moyenne, cette amélioration est de 'ordre de 25 % sur
I’ensemble des éléments orbitaux. Ceci indique donc que le catalogue de Strugnell-Taylor apporte
un supplément d’informations non négligeable dans notre étude du mouvement de Saturne. Ce
qui n’est pas étonnant, puisque, comme nous ’avons dit dans la présentation de ce travail (cf le
chapitre 1), cet ensemble d’observations a été choisi afin de densifier en observations une partie
de l'orbite de Saturne peu couverte par les échantillons d’observations directes a notre dispo-
sition (cf graphe 1.5 chapitre 1). Ce complément de données sur une zone explique pourquoi
les données déduites de la base de Strugnell-Taylor induit une telle amélioration. D’autre part,
on note que pour Ak et Ah, les variations des incertitudes sur ces deux estimations semblent
amplifiées par rapport aux autres variations de o, tout particulierement lors d’ajustements réa-
lisés sur des échantillons non-corrigés d’effets de zone. Cette remarque nous permet d’aborder
quelque peu prématurément I'impact des corrections de zone, décrites au paragraphe 9.5. Il est
clair que ces corrections permettent soit d’améliorer la précision dans le cas d’un ajustement
contemporain (sur I’échantillon 1914-1982), soit d’atténuer la dégradation de la précision dans le
cas des ajustements sur ’échantillon 1840-1982, soit d’amplifier "amélioration dans le cas d’un
ajustement 1840-1982+Strugnell-Taylor. En résumé, ces corrections semblent avoir un effet tres
positif sur la précision de 'ajustement en général. Elles permettent de plus de souligner que
certaines déterminations de Ak et Ah, sont tres sensibles aux effets systématiques corrigés par
nos corrections zonales.

9.2.3 Résidus aprés ajustement

L’étude des résidus calculés par comparaison entre les positions issues des nouvelles solutions
ajustées et les positions observées ayant servis a ’ajustement permet d’estimer Pefficacité de
celui-ci. En effet, dans le cas d’un ajustement parfait, la variance expliquée par I’ajustement devra
étre égale a celle de départ. Autrement dit, la dispersion des résidus calculés par comparaison
entre les nouvelles positions ajustées et les positions observées autour d’une valeur moyenne
proche de 0 devra étre identique a celle des résidus calculés par comparaison des observations
aux positions calculées par VSOP87. Dans le chapitre 6 consacré aux méthodes statistiques,
nous avons introduit le coefficient de détermination, R?, qui permet de quantifier la qualité d’un
ajustement au travers des rapports entre variance expliquée par ’ajustement et variance initiale.
C’est principalement ce coefficient R? que nous allons considérer dans cette étude des résidus
apres ajustement. En étudiant la valeur de ce coefficient en ascension droite et déclinaison pour
chaque sous-échantillon observationnel, il nous est alors possible de tracer une carte de sensibilité
des différentes solutions.
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F1G. 9.12: Saturne: Coefficients de détermination, R?, pour les ajustements fondés sur les pé-
riodes d’ajustement, 1840-1982, 1840-1982+S5T, 1914-1982 avec et sans corrections de zone et
utilisant deuzx solutions du mouvement du barycentre Terre-Lune, radar+ VLBI, radar+optiques
modernes.

Jupiter

Les graphes 9.11 représentent les variations du coeflicient de détermination, en ascension
droite et déclinaison, en fonction des échantillons d’ajustement, des parametres d’orbite de
Jupiter et des solutions du mouvement du barycentre Terre-Lune (BTL).

Ce que l'on peut remarquer en premier lieu c’est I'efficacité de ’ajustement en déclinaison
(R?* > 96% quel que soit 1’échantillon et les solutions du BTL utilisées) et les relatives difficultés
d’ajustement en ascension droite. En effet, il apparait que I’utilisation de constantes d’intégra-
tion du l'orbite du BTL ajustée sur des données optiques anciennes entraine une instabilité
systématique de I’ajustement, notable aussi bien en ascension droite qu’en déclinaison, mais
plus nettement marquée en ascension droite. Pour le reste des autres solutions, les coefficients
de détermination sont tout a fait satisfaisants puisque supérieurs a 98 % pour les solutions
ajustés sur les échantillons contemporains, 1914-1997 et 1914-1993, et & 97 % pour les solutions
a moyenne période, c’est-a-dire ajustés sur ’échantillon 1866-1997. On note qu’a la solution a
longue période issue de ’ajustement sur I’échantillon 1750-1997 correspond les coeflicients de
détermination en ascension droite et déclinaison les plus élevés — 99.53 % en a et 99.76 % en §
— et cela quel que soit la solution du BTL utilisée. De plus, si 'on effectue la méme analyse sur
les trois sous-échantillons, 1750-1866, 1866-1914 et 1914-1997, on constate la encore une grande
homogénéité de I’ajustement.

En conclusion, il apparait que 'allongement de la période d’ajustement n’induit pas une amé-
lioration dans la détermination des constantes d’intégration, puisque, comme on ’a vu au pa-
ragraphe précédent, 'incertitude sur cette détermination n’est pas réduite, mais introduit dans
celle-ci des biais observationnels justifiant une meilleure adéquation de la nouvelle solution ajus-
tée avec les observations, aussi bien anciennes que contemporaines. En effet, on remarquera que le
coeflicient de détermination découlant d’un ajustement a longue période pour le sous-échantillon
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Fic. 9.13: Jupiter: Résidus estimés le long de la direction de visée c’est-d-dire issus des com-
paraisons entre les positions angulaires déduites du suivis de la sonde Galileo observées par
technique d’interférométrie a trés longue base et celles calculées a partir de DFE405, VSOPS7 et
de la solution ajustée sur Uéchantillon 1914-1997.

1914-1993 est supérieur a celui déduit de ’ajustement direct sur cette période — 99.1 % et 98.7
% respectivement en ascension droite et de 99.7 % et 99.4 % en déclinaison. Ces quantités sont
bien siir tres proches et donc discutables, mais on peut supposer néanmoins que I’élargissement
de la base observationnelle de I’échantillon permet la prise en compte de phénomenes a longue
période dans la détermination des constantes d’intégration, qui ne serait que partielle lors d’un
ajustement a plus courte période.

Enfin, ’étude des résidus aprés ajustement permet de détecter des observations éventuellement
aberrantes et qui bien que n’ayant pas un résidu fort, n’en sont pas moins anormales. Sur les
graphes 9.14, sont représentés les résidus issus des comparaisons entre observations et positions
déduites de l'intégration numérique DE405, et des solutions ajustées sur des observations cou-
vrant les trois périodes 1914-1997, 1866-1997 et 1750-1997. Les solutions dont il est question
ont été baties en utilisant la solution radar+VLBI du mouvement du barycentre Terre-Lune,
les différences de comportement entre ces solutions et celles baties sur d’autres solutions du
mouvement du BTL ayant été largement commentées précédemment. On voit sur ces graphes,
et tout particulierement en ascension droite I’amélioration incontestable apportée par la solution
ajustée a I’échantillon 1914-1997 par rapport d’une part a DE405 et d’autre part aux solutions a
plus long terme comme celles issues des ajustements sur les échantillons 1866-1997 et 1750-1997.

Sur le graphe 9.13, sont tracés les résidus le long de la ligne de visée issus des comparai-
sons entre les positions angulaires obtenues par suivi VLBI de la sonde Galileo et les positions
calculées a l'aide de l'intégration numérique DE405, de la théorie analytique VSOPSKT et de la
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solution issue de notre ajustement sur I’échantillon d’observations réparties entre 1914 et 1997
et pour une solution radar+VLBI du mouvement du barycentre Terre-Lune. A la lecture de ce
graphique, il semblerait que la solution ajustée sur I’échantillon 1914-1997 améliore I'estimation
de la position théorique de Jupiter par rapport a VSOP87. On note néanmoins que les positions
déduites de DE405 sont plus proches des positions observées que I’ensemble des solutions pré-
cédentes. Cela peut s’expliquer par le fait que 'intégration numérique du JPL inclut une orbite
de Mars de tres grande qualité et ainsi une solution du mouvement du barycentre Terre-Lune
basée essentiellement sur ces dernieres observations de Mars. On peut donc supposer que cette
différence notable dans les résidus VLBI de Jupiter découle de cette solution améliorée du ba-
rycentre Terre-Lune.

Il reste & voir maintenant les qualités de prévision de ces différentes solutions sur deux échantillons-

test: CAMC 1986-1993 et Oxford 1774-1799 (cf. 9.3).

Saturne

Comme dans le cas de Jupiter, nous avons utilisé comme indice primaire de qualité de
I’ajustement, le coefficient de détermination R?. Les graphes de la figure 9.12 regroupent les
valeurs prises par le R? pour les différentes solutions issues d’ajustements sur les échantillons
1914-1982, 1840-1982 et 1840-1982+Strugnell-Taylor avec et sans corrections de zone, et fon-
dés sur les solutions radar+VLBI et radar+optiques modernes du mouvement du barycentre
Terre-Lune. Le taux de détermination est tres satisfaisant puisque supérieur a 99 % dans toutes
les configurations. Ce qui indique que I’ensemble des ajustements réalisés integre plus de 99
% de I'information observationnelle. Plus particulierement, en déclinaison, on note que ce taux
ne descend qu’exceptionnellement en dessous des 99.9 %, alors qu’en ascension droite le taux
de détermination le plus faible est de 99.75 %. Ces taux sont équivalents & ceux obtenus pour
Jupiter, a solutions du barycentre Terre-Lune équivalentes. On note cependant que 'apport
des données de Strugnell-Taylor a I’échantillon a longue période permet une amélioration du
R? quelle que soit la solution du BTL utilisée. La solution & longue période seule n’induit pas
de telles améliorations. Ce qui nous confirme que les données de Strugnell-Taylor apportent a
I’ajustement une quantité d’informations non négligeable.

9.3 Prévisions

Nous allons comparer ici les positions observées d’une part au cercle méridien de La Palma
entre 1986 et 1995 et d’autre part a I'instrument méridien de 4-inch d’Oxford entre 1774 et 1799,
aux positions déduites des diverses solutions ajustées et de 'intégration numérique DE403. Nous
rappelons tout l'intérét résidant dans un tel test apres ajustement et dans la mise en place de
nouvelles solutions du mouvement de Jupiter et Saturne dans 'lCRS. En effet, les observations
réalisées au CAMC de La Palma ont été réduites directement dans le repere de 'ICRS grace
a Dutilisation d’étoiles de référence extraites des catalogues astrométriques Hipparcos ou Ty-
cho et & un protocole rigoureux de réduction (CAM Catalogue, 1997). Ainsi, dans le cas ou les
nouvelles solutions permettent d’induire de faibles résidus (c’est-a-dire inférieurs & 10 mas) en
comparaisons des positions observées, cela signifie que ces nouvelles solutions sont effectivement
exprimées dans un repére dynamique proche (& moins de 10 mas) de celui, cinématique, de
I’ICRS. Si par contre, les résidus, particulierement en déclinaison, révelent un décalage systéma-
tique par rapport aux positions observées et exprimées dans le repere cinématique de référence
de 'ICRS, c’est done que les observations utilisées dans 'ajustement de la solution de Jupiter ou
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Fic. 9.14: Jupiter: Résidus apres ajustement en ascension droite et déclinaison issus des compa-
raisons entre observations et positions déduites de Uintégration numérique DEJ05 et des solutions
ajustées sur des observations couvrant les trois périodes 1914-1997, 1866-1997 et 1750-1997
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Fic. 9.15: Saturne: Résidus apres ajustement en ascension droite et déclinaison issus des com-
paraisons entre observations et positions déduites de Uintégration numérique DE}05, et des so-
lutions ajustées sur des observations couvrant les trois périodes 1914-1993, 1840-1993 et 1840-
1993+ Strugnell-Taylor



105 vhnartt i J. FLAINIGL DS AL s UnorsD

piSA 1T TSR TS R AT
EARIRRARAAR “

el 19141097 | 18661097 17501097 10141008 ] I I
; DEA3 19141067

—t—

BTL1BTL2 BTL3 BTL4 JUPITER - CAMC BTL1 BTL2 BTL3 BTL4 JUPITER - OXFORD

0 = 1914-1997 1750-1997 0 VSOPS7 19141997  1geelo97  L750-1997 o419 |

T TN

DE403 DE403| ’

1866-1997 1014-1993

BTL1 BTL2 BTL3 BTL4 BTL1BTL2 BTL3 BTL4

Fic. 9.16: Jupiter: Moyennes et écarts type globaux des résidus obtenus par comparaison entre
les positions observées au cercle méridien de La Palma (graphes de gauche) et a Oxford (graphes
de droite) et les positions déduites des solutions indexées en abscisse. Les solutions issues de
Uajustement différent par les périodes couvertes par l'échantillon observationnel utilisé (périodes
indiquées sur le graphe) et la solution du barycentre Terre-Lune utilisée dans les calculs (indices
en abscisse). BTL1 correspond a la solution Radar+VLBI, BTL2 a Radar+VLBI+Optiques
modernes, BTL3 Radar+ VLBI+Optiques modernes + Optiques anciennes et BTL/ a Ra-
dar+Optiques modernes

Saturne n’induisent pas un raccordement satisfaisant au repere de référence de I'lCRS. Notons
d’autre part que les observations du CAMC ont été incluses dans I’échantillon d’observations
utilisé pour 'ajustement des solutions numériques DE403 et DE405.

Jupiter

En premiere approche, nous avons tracé - graphique 9.16 - les valeurs moyennes et les écarts
type des résidus obtenus par comparaison entre les positions observées - et non-incluses dans
I’ajustement - et les positions déduites d’une part par DE403 et VSOPS&T et d’autre part par les
différentes solutions issues de notre ajustement du mouvement de Jupiter.

Dans le cas des observations récentes de La Palma, il apparait que ’ensemble de nos solu-
tions ajustées, a ’exception de celle déduite d’une solution radar+VLBI4optiques modernes
et anciennes du barycentre Terre-Lune, induisent en moyenne des positions du barycentre du
systeme jovien proches des solutions classiques numériques ou analytiques. 1l ne semble donc
pas qu’ @ priori nos solutions soient affectées d’effets systématiques importants, hormis la encore
pour les solutions ajustées sur une longue période.

On retrouvera dans le tableau 9.1 les résultats complets. Si I'on considere les résidus déduits
des solutions numériques DE403 et DE405, on retrouve le décalage noté par Morrison (Morrison,
1998) d’environ +50 mas (& l'erreur individuelle des observations pres que 'on estime & £+ 10
mas) en ascension droite et une fluctuation d’amplitude 100 mas en déclinaison. On remarque
d’autre part que la théorie VSOPS8T fournit des positions équivalentes a celles issues de DE405 en
déclinaison (avec cependant une dispersion légerement supérieure) mais nettement dégradées en
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ascension droite (420 mas). Comme nous I’avons dit, nous avons appliqué les constantes déduites
de nos ajustements afin d’obtenir de nouvelles solutions du mouvement de Jupiter. S’agissant
de la solution déduite de ’ajustement effectué sur ’échantillon 1914-1997, la comparaison aux
positions observées a La Palma, indique que la nouvelle solution permet de faire chuter les résidus
en ascension droite de 50 %, ceux en déclinaison étant légerement recentrés (mais de fagon non
significative par rapport & la précision individuelle des observations). On note cependant que la
dispersion de ces mémes résidus en déclinaison diminue sensiblement de 10 % entrant ainsi dans
le méme ordre de grandeur que celles déduites des comparaisons aux solutions numériques. Les
solutions du mouvement de Jupiter ajustées sur des échantillons a plus longue période (1886-
1997 et 1750-1997) induisent une dégradation de ces premiers résultats. Cette dégradation est
bien siir & mettre sur le compte de la qualité astrométrique moins grande des observations
anciennes souvent affectées d’effets systématiques induits au cours de ’observation ou de la
premiere réduction et difficilement corrigibles a posteriori.

Enfin, comme nous ’avons déja souligné, les solutions du mouvement de Jupiter fondées
sur une solution du mouvement du barycentre Terre-Lune ajustée sur I’échantillon incluant des
données optiques anciennes, sont clairement biaisées par un effet systématique important. Cet
effet systématique se manifeste non seulement par un décalage de la valeur moyenne des résidus
mais aussi par une augmentation tres nette de la dispersion de ces derniers autour de la valeur
moyenne. Cet argument montre une fois de plus, si cela était nécessaire, que cette solution du
mouvement du barycentre Terre-Lune ne peut étre conservée. Tout particulierement, il est in-
téressant de noter que les plus grandes instabilités apparaissent en ascension droite. L’impact
des autres solutions du BTL semble beaucoup plus limité car aucune différence notable entre les
positions de Jupiter déduites de ces diverses solutions n’est a signaler.

Concernant les résidus obtenus par comparaison entre les positions observées a Oxford entre
1774 et 1797 et celles issues de nos diverses théories, il est plus difficile de discriminer ces der-
nieres. En effet, la deuxiéme série de graphes (droite) de la figure 9.16 illustre parfaitement la
relative stabilité des résidus en ascension droite et déclinaison. Il faut garder en mémoire que
les solutions fondées sur VSOP87 utilisent un systeme de masses moins récent et moins pré-
cis que celui utilisé dans DE403 ou DE405. Les différences de masses n’induisent pas d’effets
notables & la précision des observations pour les périodes contemporaines. Cependant, pour les
observations anciennes, cet effet n’est plus négligeable et permettrait d’expliquer, par le biais
notamment d’une dégradation du moyen mouvement, pourquoi malgré nos ajustements les po-
sitions déduites de DE403 ou DE405 sont plus proches des positions observées a Oxford entre
1774 et 1799 que nos solutions ajustées.

Pour aller plus loin dans I'analyse, nous avons estimé les résidus moyens a chaque opposi-
tion, afin de minimiser les erreurs observationnelles, et de visualiser 'impact réel de chaque
solution. Les graphes 9.17 et 9.18 regroupent ces quantités calculées pour des solutions fondées
sur la solution radar+VLBI du barycentre Terre-Lune. En ce qui concerne les observations réa-
lisées a La Palma, en déclinaison, il apparait que notre solution 1914-1997 améliore les positions
calculées en comparaison de celles déduites de DE403 et dans une moindre mesure celles de
DE405. En ascension droite, 'amélioration est moins flagrante. Par ailleurs, les résidus calculés
a partir des données d’Oxford montrent un fort effet systématique en ascension droite qu’aucune
solution ne peut absorber, y compris notre solution ajustée sur une longue période. [’ajustement
d’une droite en fonction du temps nous permettra par ailleurs de corriger cette dérive séculaire.
On ne peut pas discriminer les diverses solutions, mais I’on pourra noter cependant que la solu-
tion a longue période permet d’améliorer légerement les résidus en particulier en ascension droite.
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Fic. 9.17: Jupiter: Résidus par opposition obtenus par comparaison entre positions observées au
CAMC de La Palma et les positions déduites de diverses solutions dynamiques issues de nos
ajustements, ainsi que de DEJ05, DFE403 et VSOPS7. L’unité portée en ordonnée est la seconde
de degré, celle portée en abscisse correspond aux dates grégoriennes d’observation - 1900.

En conclusion, nous pouvons dire, qu’en ce qui concerne les positions récentes du CAMC, notre
solution ajustée sur I’échantillon 1914-1997 nous permet de déduire des positions plus proches
de celles observées, en particulier, en déclinaison. Il reste cependant un fort biais en ascension
droite.

Les observations anciennes d’Oxford ne nous permettent pas de discriminer les diverses solutions
mais mettent en lumiere un effet systématique non négligeable en ascension droite.

Saturne

Pour notre analyse, nous allons utiliser les statistiques des résidus pour les observations de
La Palma et d’Oxford présentées dans le tableau 9.2. Nous y présentons les statistiques, valeurs
moyennes et écarts types, des résidus calculés par comparaison entre les positions observées a La
Palma et réduites dans le repere de 'ICRS et les positions déduites de VSOP8T et DE405 d’une
part et des différentes solutions ajustées d’autre part. Forts des remarques réalisées dans le cadre
de P’analyse des prédictions des solutions de Jupiter, nous ne présenterons ici que les résultats
issus des solutions fondées sur 'utilisation des solutions radar+VLBI et radar4+Optiques mo-
dernes du barycentre Terre-Lune. Dans le tableau 9.2, on constate une trés nette amélioration
en ¢ induite par la solution ajustée sur la période 1914-1982. Mais, il apparait clairement que
les déclinaisons et les ascensions droites sont affectées d’un effet systématique d’environ 15 mas
que nos divers échantillons n’arrivent pas a absorber. Grace a ’étude comparée de ces résultats,
il apparait que le décalage notable en déclinaison présent dans nos résidus ne semble pas induit
par le choix de la solution du barycentre Terre-Lune. Autrement dit, il découle soit d’un effet
systématique présent dans I'un des échantillons observationnels de I’ajustement soit d’un effet
plus général de raccordement entre le repere des observations (utilisées dans I’ajustement) et
I'ICRS, effet bien supérieur en amplitude a celui induit par le basculement naturel de ce repere
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JUPITER CAMC (1986-1995) Oxford (1774-1799)
(0—=0C)a (") oa (0—=C)s (") oo (0—=C)a (") 0q (0—=C)s (") oo
DE403 0.061 0.207 -0.014 0.217  -0.279 1.595 -0.440 1.782
VSOP87  0.081 0.207 -0.012 0.241  -0.351 1.589 -0.441 1.785
DE405 0.062 0.207 -0.013 0.220  -0.280 1.595 -0.438 1.784
1914 - 1997
BTL 1 0.043 0.206  -0.002 0.222 -0.314 1587  -0.458 1.788
BTL 3 0.073 0.360 -0.018 0.210 -0.409 1.605  -0.385 1.780
1866 - 1997
BTL 1 0.052 0.206  -0.003 0.221 -0.323 1588  -0.457 1.787
BTL 3 0.100 0.365  0.004 0.233 -0.379 1.645  -0.431 1.793
1750 - 1997
BTL 1 0.071 0.200 -0.031 0.244 -0.345 1590  -0.432 1.786
BTL 3 0.114 0.367  -0.153 0.345 -0.260 1.650  -0.476 1.801
1914 - 1993 (sans VLBI) |
BTL 1 0.043 0.206  -0.001 0.224 -0.315 1589  -0.457 1.788

TAB. 9.1: Jupiter: Résultats des prédictions issues des différentes solutions ajustées. Sont ici
présentées les valeurs moyennes et les écarts types des résidus obtenus par comparaison entre les
positions des deux echantillons-test, CAMC et Ozford, et celles déduites de DF403, DF405,
VSOPS7T et les solutions ajustées. Ces derniéres différent par les périodes observationnelles
des ajustements (1914-1997, 1866-1997, 1750-1997 et 1914-1993) et les solutions du barycentre
Terre-Lune utilisées (BTL 1 pour radar+VLBI ou BTL 3 pour radar+ VL BI+Optiques Modernes

+ Optiques Anciennes)
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SATURNE CAMC (1986-1995) Oxford (1774-1799)

() (0O-C)y o4 (0O—-C)s o5 (0O-C)y o4 (0O—-C)s o5

DE405 0.013 0.217 0.034 0.200  -0.884 1.826  -0.360 1.966

VSOPS87 0.013 0.217 0.034 0.199  -0.878 1.825  -0.409 1.963
1914 - 1982

BTL 1 0.016 0.220  0.020 0.205 0.850 1822 -0.411 1.963

BTL 4 0.016 0.220  0.020 0.205 0.850 1822 -0.411 1.963

| 1914 - 19824ST |

BTL 1 0.034 0.220  0.024 0.207 0.887 1.828  -0.409 1.960
1866 - 1982

BTL 1 -0.004 0.218  0.048 0.200 0.875 1822 -0.411 1.962

| 1840 - 1982 + ST |

BTL 1 0.010 0.220  0.049 0.205 0.879 1.825  -0.409 1.961

| 1840 - 1982 +(ST- USNO 18) |

BTL 1 0.017 0.220  0.041 0.205 0.849 1.825  -0.408 1.962

| 1840 - 1982 (-ST - USNO 18) |

BTL 1 0.011 0.220  0.028 0.205 0.832 1.824  -0.410 1.962

TAB. 9.2: Saturne: Résultats des prédictions issues des différentes solutions ajustées. Sont ici

présentées les valeurs moyennes et les écarts types des résidus obtenus par comparaison entre les
positions des deux echantillons-test, CAMC et Ozford, et celles déduites de DF403, DF405,
VSOPS7T et les solutions ajustées. Ces derniéres différent par les périodes observationnelles
des ajustements (1914-1982, 1866-1982, 1840-1982, 1840-1982 + Strugnell-Taylor, 1840-1982 -
USNO 18 + Strugnell-Taylor) et la solutions radar+VLBI du barycentre Terre-Lune (BTL1) et

radar+Optiques Modernes (BTL/)
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Fic. 9.18: Jupiter: Résidus par opposition obtenus par comparaison entre positions observées
a Ozford et les positions déduites de diverses solutions dynamiques issues de nos ajustements,
ainst que de DF405, DEJ03 et VSOPS87. L’unité portée en ordonnée est la seconde de degré,
celle portée en abscisse correspond aux dates grégoriennes d’observation - 1700.

dans celui de 'ICRS par utilisation de la solution radar+VLBI du barycentre Terre-Lune, soit
d’un effet induit non pas par les quantités calculées mais par celles observées et donc par le
processus de réduction des données de La Palma.

Toujours dans le cadre des comparaisons entre positions estimées a partir des solutions ajustées
et observations CAMC exprimées dans I'lCRS, nous notons que "apport dans ’ajustement des
observations déduites de la base de Strugnell-Taylor et de celles de Bordeaux, réalisées entre
1980 et 1993, dégrade la solution en comparaison de celle obtenue avec I’échantillon 1914-1982.
Une analyse en ondelettes des résidus aprés ajustement nous permettra de mettre en lumiere
la cause probable de ce décalage. D’autre part, on constate que les observations réalisées entre
1866 et 1900 a I’U.S. Naval Observatory semblent induire un effet systématique en déclinaison
et en ascension droite, puisque leur suppression dans I’échantillon d’ajustement entralne une
amélioration de plus de 17 % dans les résidus en déclinaison. Pour les observations anciennes
réalisées a Oxford entre 1774 et 1799, on retrouve, comme dans le cas de Jupiter, une relative
dégradation de nos résidus issus de nos solutions par rapport a ceux déduits de DE405. Ce qui
pourrait étre I'impact des différences de masses entre DE405 et VSOPS8T7.

9.4 Discussion

Dans le cas de Jupiter, dés la publication de DE403 (Standish, 1995), il a été remarqué que le
plan de cette nouvelle orbite était un compromis entre deux types d’observations incompatibles
en terme de résidus: les observations optiques, d’une part, pour lesquelles un décalage positif en
ascension droite et en déclinaison était notable, et les observations VLBI déduites du suivi de
la sonde Voyager et celles obtenues par le biais du VLA, d’autre part, qui par comparaison a la
nouvelle solution induisent des résidus négatifs importants notamment en déclinaison (Standish,
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1995). Les observations VLBI déduites du suivi de Galileo, ajoutées dans DE405, ne présentent
pas de tels effets (Standish, 1998). Or, nos ajustements ne font pas appel aux données VLA et
VLBI de Voyager. La dégradation en déclinaison des positions de Jupiter issues de DE405 et
surtout de DE403 pourrait donc étre essentiellement induite par ces observations.

Par ailleurs, dans le cas des solutions du mouvement de Saturne, des biais de nature diver-
sesemblent affecter des solutions issues, d’une part, de nos ajustements et, d’autre part, des
intégrations numériques DE403 et DE405. Plus précisément, comme nous ’avons vu dans le ta-
bleau 9.2, et comme nous "avons déja signalé, les données issues de la base de Strugnell-Taylor
complétée par des observations réalisées a Bordeaux entre 1989 et 1993 semblent induire un effet
systématique en ascension droite et en déclinaison assez net, d’environ 10 mas. De méme, les
observations réalisées & 1’U.S. Naval Observatory entre 1866 et 1900 induisent un décalage de
+35 mas en § et +15 mas en «. De plus, il faut garder a I'esprit que, contrairement & Jupiter,
I’échantillon observationnel de la solution du mouvement de Saturne ne compte aucune obser-
vation susceptible de fournir une position de Saturne dans le repere de référence cinématique de
I'ICRS. Autrement dit, nous n’avons pas de point de raccordement entre le systeme de référence
de 'ICRS, qui peut étre assimilé a celui du systeme planétaire intérieur et donc du barycentre
Terre-Lune, et celui dans lequel sont exprimées les observations optiques de Saturne. En effet,
tout point de raccordement direct, obtenu par la technique VLBI ou par celle de la réduction
photographique ou CCD utilisant des étoiles issues des catalogues Hipparcos ou Tycho, nous
permet de réaliser un lien entre ces deux reperes. Or dans le cas de Saturne, nous n’avons pas a
notre disposition de tel point de raccordement. Nous sommes donc en présence de deux reperes
dynamiques: celui du systeme planétaire intérieur et de Jupiter, proche du repére cinématique de
I'ICRS, et de celui de Saturne proche de 'ICRFE aux erreurs aléatoires des catalogues stellaires
optiques pres puisque toutes les observations optiques, y compris celles de Saturne et de ses
satellites, ont été rapportées via ’algorithme de Feissel et Mignard (Feissel et Mignard, 1998) a
PICRF aux erreurs du FKb pres.

Si nous devions résumer les deux points précédents, nous pourrions dire que la question est
ici d’interpréter les résidus obtenus par comparaison entre les positions observées a La Palma
et les positions déduites de nos divers ajustements. Deux sources d’erreurs peuvent intervenir:
des erreurs observationnelles liées directement a la qualité des observations CAMC et des er-
reurs théoriques, c’est-a-dire induites par les positions calculées a partir de nos solutions ajustées.

En ce qui concerne ces dernieres, une comparaison réalisée par Morrison (1998) entre des po-
sitions de Jupiter déduites des observations des satellites galiléens réalisées lors de la mission
du satellite astrométrique Hipparcos et celles calculées & partir de DE405 permet d’estimer la
précision externe de la solution numérique DE405 dans 'ICRF, le repere du systeme de référence
ICRS. Des décalages de 420 mas en « et -20 mas en & entre positions observées dans I'ICRS
(c’est-a-dire exprimées directement dans la matérialisation optique de 'ICRS) et positions dé-
duites de DE405 ont été détectés. lls sont bien supérieurs a la précision interne des observations
d’Hipparcos — environ 3 mas pour Europe (Morrison, 1997) — et peuvent s’expliquer soit par
un mauvais raccordement entre le systeme de référence dynamique de la solution numérique a
I’ICRS soit par des effets systématiques présents dans les observations optiques utilisées lors de
I’ajustement de la solution du mouvement de Jupiter aux observations. Or les résidus obtenus
par comparaison entre les positions déduites des observations VLBI de Galileo et DE405 (ou
nos solutions ajustées) ne présentent pas d’incompatibilités majeures avec le reste des données
optiques. Ce qui montre que le raccordement réalisé par ajustement aux observations radar et
VLBI des planéetes intérieures entre le repere dynamique des solutions numériques ou de nos
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F'1G. 9.19: Jupiter: Analyse en ondelettes des résidus en ascension droite (carte de gauche) et dé-
clinaison (carte du centre) aprés ajustement sur Uéchantillon d’observations réalisées entre 1750
et 1997. La carte de droite est une simulation d’un bruit blanc dans la grille observationnelle pré-
cédente. L’aze des x correspond aux dates d’observations en jours grégoriens -1900.0. L’aze des
y indique les périodes en années déctectées par l'analyse. Les couleurs des cartes correspondent
auzx amplitudes (en secondes de degré) des signaux détectés.

solutions analytiques ajustées et 'ICRS est valable. Donc, on peut estimer qu’une partie ou la
totalité des décalages révélés par les observations Hipparcos ne peut étre imputée a la qualité
du raccordement entre les systemes de référence dynamiques et 'ICRS.

D’autre part, au cours de cette méme étude (Morrison, 1998), des comparaisons entre des po-
sitions de Jupiter, Saturne, Uranus et Neptune déduites d’observations réalisées a La Palma et
celles déduites de DE405 ont été effectuées. Celles-ci révelent la présence d’effets systématiques
dans ces observations, équivalents a des effets de zones et induits par une modélisation insuffi-
sante des distorsions du champ dans le processus de réduction. Ces effets atteindraient 50 mas
dans certaines zones de |’écliptique.

Autrement dit, bien que les premiers résultats des comparaisons entre ces observations et nos
solutions du mouvement de Jupiter et Saturne semblent indiquer une amélioration dans ’estima-
tion des positions calculées, il est important d’identifier ’origine des décalages encore présents
entre ces derniéres et les positions observées. Pour cela, nous allons utiliser une technique origi-
nale d’analyse de données: I’analyse en ondelettes.

9.5 Analyse en ondelettes des résidus

9.5.1 Contexte

L’analyse en ondelettes est une technique mathématique de décomposition d’un signal déve-
loppée dans les années 70 et qui permet d’apporter & I’analyse spectrale classique de nombreux
éléments d’informations supplémentaires. En effet, la ou analyse spectrale nous informe sur la
nature et la forme des fréquences détectées, 'analyse en ondelettes permet de tracer une carto-
graphie détaillée de la distribution spatiale ou temporelle de ces mémes fréquences. Il est alors
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F'1G. 9.20: Jupiter: Analyse en ondelettes des résidus en ascension droite (carte de gauche) et
déclinaison (carte du centre) déduits d’une comparaison entre positions observées entre 1750 et
1994 et positions calculées a partir de DFE405. La carte de droite est une simulation d’un bruit
blanc dans la grille observationnelle précédente.

possible dans le cas d’un traitement de signal émis par une source cohérente de reconstituer la
forme et I’état physique de cette source & I'instant de ’émission. Cette technique a donc été
principalement étudiée et développée dans le cadre de I'imagerie radio stellaire, galactique et
solaire. L’apport d’un tel outil dans 'analyse des séries temporelles en général, et des résidus
issus des comparaisons entre positions observées et positions déduites de solutions dynamiques,
est évident: il devient alors possible d’isoler la ou les période(s) observationnelle(s) induisant
les fréquences les plus importantes et ainsi faire une analyse plus fine des effets physiques mis
en jeux. L’application des ondelettes a des séries temporelles a d’abord été limitée a des sé-
ries constituées par des données également réparties dans le temps, limitant ainsi énormément
les champs d’analyses possibles. Grace a un algorithme développé par Delouis (Delouis, 1998)
pour les analyses multi-échelles d’images solaires en longueur d’ondes radio, et adapté aux séries
temporelles non-également réparties, il nous a été possible de tracer des cartes de distributions
temporelles des fréquences détectées dans le signal. Le signal est ici assimilé a ’ensemble des
résidus issus des comparaisons entre les positions observées et les positions déduites des théories
dynamiques pour une planete donnée. On se référera a Fienga et Delouis (1999) pour obtenir
de plus amples explications techniques sur la mise en place de cet algorithme.

9.5.2 Détection

Nous avons donc appliqué la méthode d’analyse en ondelettes a ’ensemble des résidus apreés
ajustement de Jupiter et de Saturne couvrant une période de plus de deux siecles dans le cas
de Jupiter, cette large couverture temporelle nous permettant la détection d’effets a longue
période ou séculaire. Comme on peut le voir sur la figure 9.19, dans le cadre de ’analyse des
résidus joviens, une forte fréquence a 12 ans est immédiatement décelable aussi bien en ascension
droite (carte de gauche), qu’en déclinaison (carte centrale) ainsi qu’une fréquence comprise entre
32 et 100 ans. L’analyse des résidus de positions de Saturne indique la encore la présence de
deux fréquences, ['une proche de I'inverse de la période sidérale (30 ans) et ’autre inverse d’une
longue période proche de 100 ans. Ces fréquences sont induites par ’ensemble des observations
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de Jupiter réalisées avant 1940 et par la totalité des observations de Saturne aussi bien modernes
qu’anciennes. La carte de droite représente ici ce qu’engendrerait un signal aléatoire au travers de
la grille observationnelle. Autrement dit, cette carte permet de localiser les fréquences engendrées
du fait de la distribution non réguliere des données. Il est important de comparer la détection
des fréquences a 12 et 100 ans au signal produit par la distribution non-également réparties
des observations. En effet, comme nous ’avons vu au cours de notre présentation des méthodes
d’analyse spectrale, la distribution des données peut engendrer des pics de fréquences importants
sans réalité physique. Comme on peut le voir sur la carte de droite, une telle analyse ne révele
pas de fréquences équivalentes a celles détectées au cours de "analyse des résidus. En premiere
conclusion, on peut donc déduire qu’il existe des effets systématiques importants dans les résidus
apres ajustement de Jupiter, induisant des signaux de période 12 ans - période sidérale de Jupiter
- et de plus longue période comprise entre 32 et 100 ans. Notons que cette derniere est plus
particulierement marquée pour les données anciennes. D’autres fréquences (6 ans) sont plus
difficilement identifiables et sont soit induites par des effets de fenétrage soit d’aliasing (cf.
paragraphe 3.4.1 du chapitre 3 ). Une déconvolution du signal pour les fréquences de 12 et 100
ans nous permettra de confirmer que ces deux fréquences sont les deux principales informations
détectables sur ’ensemble des données.

Comme nous ’avons dit précédemment, dans le cas de Saturne, on retrouve le méme schéma de
détection avec une fréquence proche de celle équivalente & la période sidérale de la planete et
une fréquence beaucoup plus longue correspondant a une période d’environ 100 ans.

9.5.3 Interprétation

Nous allons ici tenter de cerner les causes de "apparition des fréquences 12 et 100 ans dans
les résidus de Jupiter et de 30 et 100 ans dans les résidus de Saturne. Plusieurs pistes sont
ouvertes.

Comparaisons a d’autres théories

En premier lieu, nous avons cherché a savoir si ces fréquences pouvaient étre induites par la
partie théorique des résidus soit par le biais d’un mauvais ajustement des solutions analytiques
aux observations, soit par le fait des solutions dynamiques elles-mémes. Pour cela, nous avons
comparé ’ensemble des positions observées aux positions déduites de l'intégration numérique
DE405 et celles calculées a partir de la solution analytique VSOP87. Dans les deux cas (on verra
par exemple pour Jupiter les cartes de la figure 9.20 des résidus construits par comparaison
a DE405), on retrouve clairement les mémes fréquences. D’autre part, nous avons appliqué le
meéme processus a des résidus dont la partie théorique était déduite de solutions du mouvement
de Jupiter et de Saturne ajustées a partir des différentes solutions de 'orbite du barycentre Terre-
Lune. La encore, on détecte toujours les mémes fréquences avec un accroissement de amplitude
a 100 ans pour les solutions fondées sur un ajustement a longue période (1750-1997) de la solution
du mouvement du barycentre Terre-Lune. Cela s’explique par le fait que cette derniere solution
est une solution extrémement bruitée et donc induit un bruit supplémentaire dans le spectre des
résidus des positions de Jupiter amplifiant "amplitude des fréquences détectées précédemment.
Nous sommes donc face a des effets induits par les méthodes d’observations ou de réduction des
données elles-mémes et non par ’ajustement ou les théories utilisées. Nous nous sommes donc
orientés dans la direction d’effets observationnels pouvant justifier, des fréquences de 12 et 100
ans, notamment les effets de zone des catalogues stellaires et de réfraction.
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Fic. 9.21: Jupiter: Résidus avant ajustement tracés en fonction des positions de Jupiter en
ascension droite et déclinaison. Ces résidus sont calculées par comparaison entre les positions
observées et utilisées dans Uajustement et les positions déduites de VSOPS7. Les différents types

de points indique les 3 périodes principales d’observations de ces données: 1750-1820, 1820-1900
et 1900-1997
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Effets de zone et réfraction

I est clair que les erreurs régionales et zonales inhérentes aux catalogues stellaires construits
a partir d’observations au sol et issus de compilation de séries d’observations induisent des effets
périodiques sur les positions de 'objet observé d’une période égale a la période sidérale de ce
dernier. En effet, a chaque fois que 'objet se retrouve dans une méme zone du ciel - par exemple
tous les douze ans dans le cas de Jupiter - les mémes erreurs systématiques sur les positions
des étoiles de référence vont entacher les estimations de la position de I'objet. Prenons le cas de
Jupiter. Sur les graphiques de la figure 9.21 sont tracés les résidus aprés ajustement de Jupiter
en fonction des positions en ascension droite et déclinaison, avec indication des trois grandes
périodes d’observations, 1750-1820, 1820-1900 et apres 1900. Comme on peut le voir, les ob-
servations réalisées dans les zones a forte déclinaison, c’est-a-dire éloignées de 1I’équateur, sont
celles pour lesquelles les écarts en ascension droite et en déclinaison entre positions observées et
positions déduites de la solution ajustée semblent étre les plus importants. Cet effet est d’autant
plus marqué pour les observations réalisées entre 1750 et 1820. Cette analyse renforce I’hypo-
these d’effets systématiques récurrents pour des zones de ciel données. D’autre part comme nous
I’avons vu sur les graphes des résidus obtenus apres ajustement et calculés par opposition, on
peut répartir ces quantités en trois périodes nettement marquées. Pour Jupiter rappelons que
ces périodes sont: avant 1820, 1820-1900 et apres 1900 et pour Saturne, elles sont au nombre de
2 périodes: avant 1940 et apres 1940.

D’autre part, remarquons que les modeles de réfraction atmosphérique ont beaucoup évolué
depuis plus de deux siecles. Ainsi, les corrections apportées par les observateurs aux distances
zénithales des objets observés ont-elles connu d’importantes modifications. Ces derniéres sont
induites aussi bien par des améliorations dans la modélisation des couches atmosphériques que
par des évolutions instrumentales ou environnementales. On citera en exemple le cas des obser-
vations de jour de Mercure et Vénus réalisées a 1’U.S. Naval Observatory pendant la période
d’entre-deux-guerres et qui présenterent de forts biais en déclinaison provenant des différences
de température entre I’extérieur et l'intérieur du batiment abritant 'instrument méridien.

9.5.4 Déconvolution
Modeéles

Ainsi, avant ajustement des éléments osculateurs de Jupiter et de Saturne, nous avons testé
différentes écritures possibles dans le but d’identifier les causes probables de 'apparition d’un
signal de fréquence 12 et 100 ans dans les résidus de Jupiter et de 30 et 100 ans pour Saturne.
En suivant les remarques qui ont été faites précédemment, nous avons décomposé 1’échantillon
constitué des résidus avant ajustement en trois grands groupes: le groupe ancien constitué des
observations réalisées avant 1820, le groupe intermédiaire des observations réalisées entre 1820
et 1900 et le groupe des observations réalisées entre 1910 et 1940. Nous avons limité la période
contemporaine a cette série d’observations car il est clairement apparu lors des premieres ana-
lyses qu’apres 1940, aucun signal majeur n’est détectable et donc aucune déconvolution n’est
nécessaire entre 1940 et 1998 et cela aussi bien pour Jupiter que pour Saturne. Sur ces trois
groupes d’observations, nous avons ajusté différents types de corrections correspondant chacune
aux apports des corrections de réfraction d’une part et des effets systématiques des catalogues
stellaires d’autre part. Ces corrections sont réalisées successivement et ne sont donc pas indé-
pendantes. Pour chaque correction, nous avons testé différents modeles. Nous ne présentons ici
que ceux induisant les meilleurs résultats.

1. La réfraction
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Solution avant traitement

Refraction + correction zonale complexe pour la période 1800
+ correction zonale ssimple pour la période 1900

F'1G. 9.22: Jupiter: Analyse en ondelettes des résidus en ascension droite (carte de gauche) et dé-
clinaison (carte de droite) aprés ajustement des conditions initiales de la solution du mouvement
de Jupiter a ces mémes observations corrigées des effets mentionnés sur le graphe: corrections
de zone “complexes”, corrections de réfraction, corrections de zone “simples” (voir texte). La
premiéere analyse notée “ avant traitement” correspond a 'analyse effectuée sur les résidus apres
ajustement de la solution du mouvement et non corrigés des effets observationnels précédents.
L’aze des x correspond aux dates d’observations en jours grégoriens -1900.0. L’axe des y indique
les périodes en années déctectées par 'analyse.
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Cette correction est réalisée en distance zénithale, notée z dans la suite. Nous avons utilisé
le modele classique de Laplace:

(O —-C)py = Atanz + Btan® z

dans lequel nous avons ajusté les parametres A et B. L’idée est ici d’absorber dans les
valeurs ajustées A et B les erreurs plus ou moins systématiques des modeles de réfraction
ou induites par I’évolution de ces modeles et leurs utilisations successives dans la réduction
de ces données. Cette correction n’est appliquée que pour la période 1910-1940, car pour
les périodes antérieures, la qualité des observations n’est pas suffisante pour ajuster un
modele de facon cohérente. Les valeurs des parametres ajustés seront données en annexe
(annexe D).

Si 'on compare les cartes B et C de la figure 9.22, différant chacune de par la correction
en réfraction appliquée en C et non appliquée en B, on note que celle-ci permet d’absorber
en grande partie 'effet détecté en déclinaison pour la période 1910-1940 et correspondant
a la période sidérale de Jupiter. Autrement dit, il apparaitrait que ces données subissent
une mauvaise correction de réfraction induite soit par des erreurs dans les modeles utilisés
lors de la réduction de ces données soit par des mauvaises estimations des conditions
météorologiques.

2. Effets de zone des catalogues stellaires
Ces corrections s’appliquent aux groupes d’observations décrits précédemment et corres-
pondant aux observations réalisées a plus de 15 degrés de I’équateur. Cette limite en
déclinaison est issue de analyse de la répartition des résidus en fonction des zones d’ob-
servations (cf graphes de la figure 9.21). Suite a de nombreux tests, nous avons retenu deux
types de modeles. Un modele “complexe” en séries de Fourier de la forme:

k
(O=C)g= Cipysinid

=0

k
(O—=C)s=D1+ 3 Dijicosid

=1

ol les parametres C; et D;, i=1...k, sont des parametres que nous avons ajusté aux ob-
servations. Ajuster ce modele permet de réaliser une correction assez avancée des effets
systématiques en ascension droite et déclinaison. Sur les graphes C de la figure 9.22, on
note qu’une correction en série de Fourier des effets de zone permet de faire disparaitre du
spectre une zone tres importante du signal correspondant a la période comprise entre 32
et 100 ans. Nous pouvons donc aflirmer que les observations comprises entre 1820 et 1900,
bien que traitées a priori des effets systématiques des catalogues, en restent cependant
grandement affectées et qu’il est possible grice a 'analyse en ondelettes de corriger ces
effets par des modeles empiriques. Cependant, on peut noter une apparition de signal pour
la période 1910-1940 aussi bien en ascension droite qu’en déclinaison. En effet, dans les cas
ol une correction de zone ou régionale a déja été appliquée, ce type de modele en série de
Fourier induit trop d’informations sur les zones préalablement corrigées et ainsi engendre
un surplus de signal dans analyse des périodes concernées. C’est "apparition de ce biais,
notamment en «, pour la période 1910-1940 que ’on constate sur les graphes C de la figure
9.22. Pour la période 1910-1940, nous avons appliqué un modele “simple”, polynomial, de
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type:
k :
(O=C)o=>] Fig1d

=0
k .
(O—=C)s =2 Fipad'
=1
ol nous avons ajusté les parametres F; et F;, i=1...k. Les résultats de ’analyse des résidus
apres ajustement sont représentés sur les graphes D de la figure 9.22. Il y apparait claire-
ment que D'effet important induit par le modele en séries de Fourier disparalt aussi bien
en ascension droite qu’en déclinaison. Donc c’est le modele polynémial qui sera conservé
pour les périodes regroupant des observations préalablement traitées permettant ainsi un
complément de corrections zonales aux corrections déja appliquées.

Notons, qu’en conséquence des effets systématiques détectés dans I’échantillon observationnel
des positions de Saturne déduites de la base satellitaire de Strugnell-Taylor (cf tableau 9.2), nous
avons ajouté une période supplémentaire d’ajustement de ces modeles de corrections de zone et
de réfraction correspondant a la période 1960-1990, c’est-a-dire a la période approximativement
couverte par ces données.

Résultats

Dans le tableau 9.3, sont réunies les statistiques des résidus sur les positions de Jupiter issus
des comparaisons entre quantités observées et les prédictions réalisées a partir des solutions
ajustées aux échantillons traités avec les modeles de réfraction et de les modeles polynémiaux
de zones pour 1910-1940, en série de Fourier pour 1820-1900 (solution D) et en séries de Fourier
pour ’ensemble des périodes (solution C). Le tableau 9.4 en donne les équivalents pour Saturne,
avec, dans le cas des échantillons comprenant des observations issues de la base de Strugnell-
Taylor, des corrections de zone en séries de Fourier et de réfraction calculées sur la période
correspondante, a savoir 1960-1990.

Nous voyons que ces déconvolutions ont permis d’améliorer trés nettement les résidus pour la
série d’observations réalisées au Carlsberg Meridien Circle entre 1986 et 1993 pour Jupiter et dans
une moindre mesure Saturne. En effet, dans le tableau 9.3 ¢’est-a-dire pour Jupiter et le tableau
9.4 pour Saturne, il apparait clairement que les corrections de zone et de réfraction appliquées
et décrites permettent d’absorber une partie significative des effets systématiques présents dans
les résidus. Plus précisement, dans le cas de Jupiter, les résidus calculés permettent de mettre en
lumiere une amélioration importante de la qualité de la solution de son mouvement notamment
en ascension droite. En effet, que nous appliquions une correction de réfraction et de Fourier
sur un échantillon d’observations a courte période (1914-1997) ou une correction complete sur
un échantillon & plus longue période (1750-1997), nous notons une amélioration tres sensible
des résidus en a et plus atténuée en 6. L’amélioration est de 20 % sur une courte période par
rapport & la méme solution sans traitement par ondelettes et atteint 64 % pour une correction
de zone et de réfraction réalisée sur I’échantillon 1750-1997, proportions calculées par rapport a
la solution équivalent sans analyse en ondelettes. En déclinaison, notons la diminution de 74 %
par rapport a une solution sans traitement en ondelettes des résidus déduits de la comparaison
entre positions observées et positions issues de la solution ajustée sur I’échantillon 1750-1997
corrigé par ondelettes. La nouvelle valeur obtenue est alors du méme ordre que celles découlant
des comparaisons entre positions observées et positions déduites des autres solutions ajustées.
Aucune amélioration notable n’est donc enregistrée en § par rapport aux autres solutions issues
de nos ajustements. Pour Saturne, ’apport des corrections par ondelettes est aussi indéniable
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SATURNE: 1840-1982 ( -ST -USNO)

poro i Yoar)

F'1G. 9.23: Saturne: Analyse en ondelettes des résidus en ascension droite (carte de gauche), dé-
clinaison (carte centrale) aprés ajustement des conditions initiales de la solution du mouvement
de Saturne aux échantillons observationnels non corrigés mentionnés sur la figure: 1840-1982,
1840-1982 (-USNO), 1840-1982 + ST. L’azxe des x correspond aux dates d’observations en jours
grégoriens -1900.0. L’azxe des y indique les périodes en années déctectées par Uanalyse.
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JUPITER CAMC (1986-1995) Oxford (1774-1799)
(0=C)a (") oa (O—=C)s (") o5 (0—-C)a (") oa (O0—=C)s (") o5
DE403 0.061 0.207 -0.014 0.217 -0.279 1.595 -0.440 1.782
VSOPS87 0.081 0.207 -0.012 0.241 -0.351 1.589 -0.441 1.785
DE405 0.062 0.207 -0.013 0.220 -0.280 1.595 -0.438 1.784
BTL 1 0.043 0.206  -0.002 0.222  -0.314 1.587  -0.458 1.788
1914-1997: Solution D
BTL 1 0.034 0.206  -0.003 0.222  -0.305 1.587  -0.459 1.788
1750 - 1997
BTL 1 0.071 0.200  -0.031 0.244  -0.345 1.590  -0.432 1.786
1750-1997: Solution D
BTL 1 0.026 0.202  -0.008 0.217  -0.296 1.591 -0.457 1.784

TaB. 9.3: Jupiter: Résultats des prédictions issues des différentes solutions ajustées sur des
échantillons d’observations corrigées des effets de la réfraction et de zones par une formula-
tion “mixte” (solution D) . Les solutions ajustées présentées ici sont fondées sur une solution
radar+VLBI du mouvement du barycentre Terre-Lune.
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SATURNE CAMC (1986-1995) Oxford (1774-1799)
() (0O-C)oy o4 (0O—-0C)s o5 (O=C)o o4 (O-=C)s o5
DE405 0.013 0.217 0.034 0.200 -0.884 1.826 -0.360 1.966
VSOPS87 0.013 0.217 0.034 0.199 -0.878 1.825 -0.409 1.963
1840 - 1982 + ST (- USNO) |
Sans correction de zone  0.014 0.217  0.039 0.200  0.887 1.825 -0.409 1.962
Avec correction de zone 0.010 0.217  0.004 0.200 0.875 1.823 -0.413 1.963
+ réfraction
sans correction 0.002 0.218  0.051 0.200  0.855 1.828 -0.411 1.962
Avec correction de zone 0.004 0.217  0.039 0.200  0.870 1.826 -0.360 1.966
+ réfraction
1840 - 1982 (-USNO -ST) |
sans correction 0.010 0.218 0.025 0.200  0.865 1.828 -0.407 1.962
Avec correction de zone 0.011 0.217  0.016 0.200  0.848 1.822 -0.360 1.966

TAB. 9.4: Saturne: Résultats des prédictions issues des différentes solutions ajustées sur des
échantillons d’observations corrigées des effets de zones par une formulation “simple” sur les
échantillons couvrant la période 1840-1982 avec et sans les observations issus du catalogue de
Strugnell-Taylor et celles réalisées a PUSNQO entre 1866 et 1900. Les deux solutions ajustées
présentées ici sont fondées sur une solution radar+VLBI du mouvement du barycentre Terre-

Lune.
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puisque elles impliquent des améliorations des résidus en déclinaison comprises entre 20 et 90
% (selon les échantillons corrigés). Les résidus en ascension droite, semblent étre, dans le cas
de Saturne, moins sensibles & nos corrections. Globalement, il apparait que les corrections en
ondelettes nous permettent de corriger des effets systématiques présents dans les échantillons a
courte et longue périodes utilisés dans les ajustements des solutions du mouvement de Jupiter et
Saturne. En conséquence, nous éliminons des sources potentielles d’erreurs dans les estimations
de positions de ces objets au cours du temps. Nous voyons sur I'exemple des observations de
La Palma que ces sources d’incertitudes sont importantes et permettent de mettre en lumiere
d’autres sources possibles d’erreurs, de nature observationnelle ou théorique. Il est cependant
clair que nos corrections bien que tres efficaces dans certains cas (comme en « de Jupiter) ne
permettent pas d’expliquer entierement les fluctuations en déclinaison notées par Morrison et
encore visibles sur le graphe 9.25, méme si elles semblent atténuées par le biais de nos corrections.

Nous pouvons conclure en disant que les corrections en ondelettes que nous avons effectué per-
mettent d’expliquer une partie des résidus issus des comparaisons entre les positions observées
a La Palma et les positions déduites de nos solutions ajustées d’une part, et des solutions numé-
riques et analytiques classiques d’autre part, en particulier en ascension droite. Mais rappelons
que, comme dans le cas des observations radar des planetes intérieures, nous sommes limités par
la précision intrinseque de VSOPS8T7.

Le graphe 9.25 nous permet de souligner cette amélioration vis & vis des autres théories
dynamiques utilisées, y compris celle issue de notre meilleur ajustement précédent cette étude.
En ce qui concerne les résidus issus de la comparaison entre les positions observées a Oxford entre
1770 et 1800, aucune amélioration n’est clairement visible. La dérive séculaire reste présente et
seul un ajustement d’une droite de la forme (O — C), = G1.t + G2 permet d’absorber cette
tendance. Celle-ci n’existe que pour les toutes premieres observations de Hornsby entre 1775 et
1785 et disparait ensuite. Ceci n’est pas étonnant car avant 1781, aucune correction d’horloge
ne semblent étre appliquée (Knox-Shaw, 1928). Or, il est clair que le type de dérive induit
sur les ascensions droites observée par la dérive des horloges est au moins linéaire (formule de
Bessel). Donc nous pouvons conclure que dans ce cas particulier, la dérive séculaire détectée
dans les résidus est induite par une mauvaise réduction des observations et que ’ajustement
d’un dérive séculaire des résidus permet de corriger cet effet. Cependant, si I’on étudie les résidus
compris entre 1790 et 1800, on montre que la statistique en ascension droite est tres satisfaisante,
(0.039+£1.335) seconde de degré pour la solution D, contre (0.04741.333) seconde de degré pour
la meilleure solution précédant I'analyse en ondelettes (ajustement sur les observations optiques
modernes et VLBI). En déclinaison, un décalage d’environ -0.400 seconde de degré reste encore
présent quelle que soit la solution.

9.5.5 Conclusion

Nous avons donc effectué ’ajustement des théories analytiques du mouvement de Jupiter aux
observations optiques et VLBI. Grace a cet ajustement, nous avons amélioré la capacité d’ex-
trapolation de la théorie d’un facteur deux en déclinaison pour des dates proches de 'intervalle
d’ajustement. Pour les observations plus anciennes, il est plus difficile d’apprécier I’amélioration
apporté par notre ajustement.

Par ailleurs, des analyses en ondelettes des résidus obtenus apres ajustement, nous ont per-
mis d’isoler des effets systématiques présents dans les observations utilisées dans ’ajustement
des solutions dynamiques de Jupiter et de Saturne. Ces effets, aprés avoir été identifiés, effets
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SATURNE: 1840-1982 (-ST-USNO) + Correction de Zone
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F'1G. 9.24: Saturne: Analyse en ondelettes des résidus en ascension droite (carte de gauche), dé-

clinaison (carte de droite) aprés ajustement des conditions initiales de la solution du mouvement
de Saturne aux échantillons observationnels mentionnés sur la figure: 1840-1982, 1840-1982 (-
USNOQO), 1840-1982 + ST corrigés des effets mentionnés sur le graphes: corrections de zone et
de réfraction (voir texte). L’ave des x correspond aux dates d’observations en jours grégoriens

-1900.0. L’axe des y indique les périodes en années déctectées par Uanalyse.
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Fic. 9.25: Jupiter: Résidus par opposition obtenus par comparaison entre positions observées a
La Palma et les positions déduites de diverses solutions dynamiques issues de nos ajustements,
y compris la solution D, solution ajustée sur des observations corrigées des effets de réfraction
el de zones par une formulation “mizte”, ainsi que de DFE405 et VSOPS7T. L’unilté portée en
ordonnée est la seconde de degré, celle portée en abscisse correspond aux dates grégoriennes
d’observation - 1900.
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Fic. 9.26: Jupiter: Résidus par opposition obtenus par comparaison entre positions observées a
Ozford et les positions déduites de diverses solutions dynamiques issues de nos ajustements, y
compris la solution D, solution ajustée sur des observations corrigées des effets de réfraction
et de zones par une formulation “mizte”, ainsi que de DFE405 et VSOPS87. Aucune différence
n’est notable entre les solutions. Cependant, se trouvent aussi tracés les résidus obtenus aprés
ajustement d’une tendance séculaire dans les observations d’Ozxford. Les coefficients de la pente
sont donnés en annexe (annexe D). L’unité portée en ordonnée est la seconde de degré, celle
portée en abscisse correspond aux dates grégoriennes d’observation - 1700.
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Fic. 9.27: Saturne: Résidus par opposition obtenus par comparaison entre positions observées a
La Palma et les positions déduites de diverses solutions dynamiques issues de nos ajustements,
y compris la solution D, solution ajustée sur des observations corrigées des effets de réfraction
et de zones par une formulation “mizte”, ainsi que de DFE405 et VSOPS87. Aucune différence
n’est notable entre les solutions. Cependant, se trouvent aussi tracés les résidus obtenus aprés
ajustement d’une tendance séculaire dans les observations d’Ozxford. Les coefficients de la pente
sont donnés en annexe (annexe D). L’unité portée en ordonnée est la seconde de degré, celle
portée en abscisse correspond aux dates grégoriennes d’observation - 1900.
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Fic. 9.28: Saturne: Résidus par opposition obtenus par comparaison entre positions observées
a Ozford et les positions déduites de diverses solutions dynamiques issues de nos ajustements,
y compris la solution D, solution ajustée sur des observations corrigées des effets de réfraction
et de zones par une formulation “mizte”, ainsi que de DFE405 et VSOPS87. Aucune différence
n’est notable entre les solutions. Cependant, se trouvent aussi tracés les résidus obtenus aprés
ajustement d’une tendance séculaire dans les observations d’Ozxford. Les coefficients de la pente
sont donnés en annexe (annexe D). L’unité portée en ordonnée est la seconde de degré, celle
portée en abscisse correspond aux dates grégoriennes d’observation - 1700.
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de zones des catalogues stellaires et mauvaises corrections de réfraction, ont été totalement ou
partiellement retirés des observations. Un autre ajustement sur les observations nouvellement
traitées a été effectué. La nouvelle solution apporte la encore des enseignements intéressants,
puisque il est alors possible de diminuer les résidus issus des comparaisons entre observations
modernes de La Palma et positions prédites par la nouvelle solution d’un facteur deux par rap-
port a DE405 en ascension droite sur la solution ajustée sur les données optiques récentes et

VLBL

Ainsi, nous venons de montrer qu’en utilisant des observations couvrant une période suffisam-
ment importante et analysées par des méthodes et des outils originaux, il était possible d’obtenir
des positions de Jupiter et de Saturne, en prédiction, d’une grande précision. Ce résultat né-
cessite bien sir d’étre confirmé par comparaison a bien d’autres échantillons observationnels
non-inclus dans la solution, mais il nous donne a penser que mener des études poussées fondées
sur l'utilisation de moyens adéquats, comme 'analyse en ondelettes, permettrait d’améliorer
considérablement la qualité & moyen terme des théories dynamiques des planetes géantes en
général, et de Jupiter en particulier.

On peut donc conclure que si des points de raccordement entre le repere cinématique de 'ICRS
et le repere dynamique de la théorie sont assurés soit par le biais de positions déduites du suivi
de sondes spatiales par la technique VLBI soit par le biais de réductions photographiques ou
CCD fondées sur ['utilisation des catalogues astrométriques Hipparcos ou Tycho (réalisations
optiques de I'ICRS), il semble que seuls les effets induits par de mauvaises ou d’insuffisantes
corrections de zone ou de réfraction induisent une dégradation de la qualité de prédiction des
théories ajustées.

Dans le chapitre final de notre travail, nous allons brievement proposer quelques pistes de na-
ture observationnelle afin d’aller dans cette voie de ’amélioration des théories dynamiques de
I’ensemble des systeme intérieur et extérieur, et tout particulierement des théories analytiques.
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Perspectives et conclusion






199

Chapitre 10

Perspectives

10.1 Vers une nouvelle astrométrie

10.1.1 Introduction

Comme nous ’avons vu dans le chapitre concernant les réductions astrométriques de plaques
photographiques ou d’images CCD, cette technique d’analyse est fondée essentiellement sur la no-
tion de points de raccordement (étoiles de référence) qu’il est impératif d’avoir en grand nombre
et de bonne qualité astrométrique. Or, nous savons que ces deux contraintes (grand nombre
et bonne qualité) de la réduction astrométrique ne sont que trés rarement remplies simultané-
ment. A ’heure actuelle, il n’existe pas de catalogues stellaires fournissant a la fois ’ensemble
des données liés a la dynamique des étoiles de référence, garantissant ainsi une bonne estima-
tion des positions apparentes de ces points de raccordement a l'instant et dans les conditions
de 'observation, et un nombre suffisamment important de points permettant une modélisation
complete des déformations du récepteur. Il faut donc choisir et dans bien des cas, on préférera
la densité au détriment de la qualité afin de faciliter ’algorithme de réduction. Ce choix tres
courant entraine que la détermination des positions d’objets inconnus ou dont on veut étudier
la dynamique s’effectue a l'ordre de la précision de catalogues denses mais non astrométriques,
c’est-a-dire entre 100 et 500 mas. Autrement dit, et toujours dans le cadre des observations
optiques,il est actuellement difficile d’effectuer ’étude du mouvement d’un objet, en particu-
lier d’un objet du systéeme solaire, & mieux que 100 mas. Ce qui est énorme en comparaison
des ordres de grandeurs des effets pris en compte ou prédits par les théories dynamiques et
physiques de ces corps. Pour franchir cette barriere, principalement induite par les erreurs des
catalogues utilisés, deux solutions peuvent étre proposées: adapter les techniques de réduction
a un nombre moins important d’étoiles de référence tout en limitant la dégradation induite par
des points de raccordement non astrométriques (c’est cette alternative qui est proposée dans le
logiciel de réduction Priam), et construire de nouveaux catalogues de référence plus denses et
plus précis que ceux actuellement disponibles a savoir les catalogues Hipparcos, Tycho et ACT.
Or depuis la fin de la mission du satellite Hipparcos, deux autres projets spatiaux de mise en
place de catalogues astrométriques denses et complets sont a ’étude: les projets FAME (NASA)
et GAIA (ESA). Les densités et précisions prévues pour chacun de ces projets sont indiquées
dans le tableau 10.1. On voit qu’une amélioration conséquente va étre apportée a l'astrométrie
stellaire par le biais de ces deux outils. Tout comme la préparation et les données de la mission
Hipparcos ont modifié en profondeur approche que 'on pouvait avoir de cette discipline, on
peut estimer que la préparation de ces deux projets concurrents ne sera pas sans répercussion sur
cette derniere. Ainsi, dans ce chapitre, nous allons aborder différents aspects des implications
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Catalogue Précision Nom bre Densité
(mas) d’étoiles (* /d*2)
FK4 200 3522 0.08
FKS 100 4652 0.1
HIP 1 118 21% 3
ACT 25 OR% 754 23
GSC 1.1 500 25 258 765 600
USNO SA2.0 250 54 787 624 1300
FAME 0.100 40 000 000 1000
GAIA 0.010 35 000 000 875

Fic. 10.1: Caractéristiques des principauz catalogues stellaires, astrométriques ou non, utilisés
actuellement ou dans le futur dans les réductions astrométriques

que pourrait avoir I'apparition de données astrométriques de type GAIA ou FAME. Cela va
concerner aussi bien les techniques d’observations en elle-méme (types de récepteurs utilisés et
autres) que les processus de réduction a mettre en place. Enfin, nous nous sommes intéressés aux
effets dynamiques et physiques qu’il va devenir possible de détecter grace a 'amélioration des
techniques dont il a été question précédemment et de 'utilisation de catalogues astrométriques
issus des projets spatiaux.

10.1.2 Implications techniques

Nous avons effectué des simulations de réductions astrométriques d’observations réalisées
au moyen de récepteurs de taille (1000x1000, 2000x2000, 4000x4000 et 8000x8000 pixels par
pixels) et de focales diverses et fondées sur I'utilisation des catalogues USNO SA2.0, FAME
et GAIA. Les résultats de ces simulations sont présentés sur les graphes de la figure 10.2. Ces
tailles de récepteurs correspondent aux tailles des CCD actuels ou a celles envisagées dans le
cadre de mosaiques de CCD, de type MEGACAM. Les différents types de points représentent
des tailles de pixels variant entre 10 et 25 microns. La encore, le choix de ces tailles de pixels
est fondé sur les valeurs adoptées pour la majorité des récepteurs. Pour chaque catalogue, on
a donc estimé une erreur moyenne externe induite par le processus de réduction astrométrique
sur les positions déduites (a, 0) de I'objet étudié. Cette erreur, ey, est fonction du type de
fonction de raccordement utilisé dans ’algorithme de calcul, du nombre moyen d’étoiles présentes
dans le champ, des incertitudes sur les positions mesurées sur le récepteur et celles sur les
positions déduites des catalogues de référence utilisés. On rappelle qu’une forme classique pour
son estimation a été donnée par Pascu (1987):

2 2 2
ot = et T G g v (10.1)
n—m
Cette écriture générale fait intervenir la précision externe, e.,t, moyenne du catalogue de ré-
férence d’ol sont extraites les n coordonnées (a,d) des points de raccordement, l'incertitude
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induite par les mesures effectuées sur le récepteur de ces n points, e,., et de 'objet étudié, e,.
Notons enfin que S représente le facteur d’échalle théorique du récepteur et m le nombre de
parametres a déterminer par la fonction de raccordement. Pour nos calculs, nous avons supposé
que Derreur de mesure est égale & 10% de la taille du pixel du récepteur et reste constante en
fonction du temps et de 'objet observé supposé ponctuel. Le terme de focale est ici compris
comme celui de la focale équivalente a ’ensemble du systeme optique. eqy est la somme de deux
termes, I'un induit par les erreurs de mesures et 'autre par les incertitudes sur les positions
issues de catalogues stellaires. Sur les graphes de la figure 10.2, nous avons représenté ces deux
composantes séparément.

La premiere conséquence évidente de ces calculs est qu’avec arrivée des nouveaux cata-
logues astrométriques la source majeure d’imprécisions dans les processus de réduction n’est
plus lincertitude liée aux déterminations des positions, mouvements propres et parallaxes trigo-
nométriques des étoiles de référence, mais celle découlant des mesures effectuées sur le récepteur.
Dans le cas des récepteurs couramment utilisés actuellement (1000x1000 et 2000x2000), la prin-
cipale source d’erreurs provient bien sir des erreurs astrométriques, c’est-a~-dire découlant des
incertitudes sur la position des étoiles de référence. Dans le cas d’une utilisation de 'USNO
SA2.0, erreur astrométrique atteint un maximum de 125 mas alors que ’erreur de mesure ne
dépasse pas 65 mas. Cependant, des qu’il est question de grands récepteurs de type 4000x4000,
8000x8000, ou plus, Perreur astrométrique n’est plus dominante et c’est 'erreur induite par les
techniques d’observations et de mesures qui devient prépondérante. On a ainsi une nouvelle
limitation & environ 10 mas découlant non plus des incertitudes des catalogues de référence —
les ordres de grandeur des incertitudes liées a 'utilisation de FAME ou de GAIA étant d’un
facteur au moins mille fois inférieur a celui des erreurs de mesures et cela quel que soit le type de
récepteur — mais des techniques d’acquisition des données. On montre ainsi que si ’on souhaite
bénéficier au maximum du gain de précision et de densité des nouveaux catalogues astromé-
triques, il faut développer de nouveaux récepteurs.

Quelles caractéristiques pour ces nouveaux CCD? Sur les graphes de la figure 10.2, il apparait
qu’une taille de pixel comprise entre 10 et 15 microns permet de réduire d’un facteur 6 I’incer-
titude sur la détermination des centroides des étoiles de référence et de ’objet ponctuel observé
par rapport aux mesures effectuées sur des pixels de 25 microns. Donc, 'un des premiers critéres
a considérer dans notre étude sera la taille réduite des pixels du CCD. Un autre critere, évident,
est celui du champ du récepteur. En effet, comme nous ’avons déja noté, le nombre d’étoiles
de référence présentes dans le champ est un point fondamental de la réduction astrométrique.
Autrement dit, notre CCD idéal devra étre a grand champ et composé de petits pixels. Or,
I’évolution actuelle dans le développement des récepteurs optiques est essentiellement orientée
vers des systemes en mosaique de CCD, permettant ainsi d’allier la qualité optique d’un CCD
individuel de pixels de 15 ou 13.5 um et la taille du champ. On citera en exemple le projet
MEGACAM (Vigroux, 1996) constitué d’un ensemble de 9x4 CCD de 2048x4608 pixels de 13.5
pm et couvrant un champ maximal de 1 degré carré. Ce nouveau type de récepteurs permet de
répondre aux deux critéres précédement évoqués (grand champ et petits pixels) mais souléve
des problemes complexes de raccordements entre chaque récepteur. L’astrométrie déduite de ces
systemes pourrait néanmoins atteindre quelques mas selon la nature de I'objet observé.

Par ailleurs, d’autres méthodes existent afin de réduire l'incertitude sur I'estimation de la po-
sition des centroides observés (c’est-a-dire I'erreur de mesure considérée dans les graphes de la
figure 10.2) soit par réduction des perturbations du front d’onde avant ou & son arrivée a la
surface du CCD soit par la mise en place de nouvelles méthodes de mesures. Notre premiere
proposition est fondée en partie sur les techniques avancées d’optiques adaptatives extrémement
efficaces (on se reportera par exemple & Roddier et al, 1990) mais qui présentent 'inconvénient
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Fic. 10.2: Simulations d’erreurs estimées sur la position d’un objet ponctuel a partir d’un pro-
cessus de réduction. Les erreurs estimées sont d’une part induites par les erreurs de centrage de
PSF (Point Spread Function) sur le CCD et d’autre part par les incertitudes sur les positions
des €toiles de référence du fait de la qualité des catalogues USNOSAZ2.0, FAME et GAIA. Y sont
comparées les simulations effectuées pour des récepteurs de 1000x1000 pizels a 8000x8000 pizels
et des instruments (focales) différents. L’axe horizontal de chaque graphe indique la focale de
Uinstrument considéré (en m), Uaxe logarithmique vertical donne Uerreur déduite de 'équation
10.1 en mas.
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de limiter leur action de compensation de la turbulence atmosphérique a une zone tres réduite
du récepteur (limitation de la zone d’isoplanétisme: le rayon de cette zone est comprise entre 20
secondes et 1 minute de degré pour un télescope de 4 meétres (Roddier, 1994)). Des techniques
de recomposition d’images ont été étudiées (Thorpe, 1994) mais ne semblent pas donner de ré-
sultats satisfaisants. Cependant, d’autres solutions permettant une correction des perturbations
du front d’onde directement a la surface du récepteur et donc affectant ’ensemble du champ ob-
servé sont en cours de développement. On citera notamment le tres prometteur CCD a transfert
orthogonal (Tonry et al, 1997). Ce systéme est fondé sur I'idée qu’il est possible en modifiant
la vitesse et la direction de lecture du CCD de compenser efficacement et plus rapidement les
perturbations atmosphériques de I'image que dans le cas de ’'OA (Optique Adaptative) clas-
sique (compensation par déformation progressive des miroirs secondaires). Cette technique est
actuellement en phase de test. Elle permettrait d’affiner de prés de 80 % les profils des objets
observés dans un champ actuellement de l'ordre de 2.5 minutes de degré (tests effectués sur le
télescope MDM (Michigan-Dartmouth-MIT) de 2.4 metres), Torny estimant par ailleurs que ce
champ pourrait étre étendu jusqu’a 10 minutes de degré.

D’autre part, en parallele & la mise en place des grands projets instrumentaux tels que les CCD
mosaiques, I'instrumentation OA et autres, se développent des techniques de plus en plus éla-
borées de détection et de mesures de positions. Des simulations sur des champs stellaires fictifs
ont ainsi montré qu’il était possible d’effectuer de telles mesures, sans présence atmosphérique,
avec une précision de 1/600 de pixel (Gai, 1999).

Autrement dit, il est certain que par des couplages entre des méthodes d’analyse d’images
astrométriques d’une part (logiciel) et de 'instrumentation d’autre part (matériel), la limite de
1 mas de précision sur le terme instrumental de la réduction astrométrique sera franchie. Sa-
chant d’autre part que ’erreur induite par la précision astrométrique des catalogues atteint au
maximum — dans le cadre d’une réduction d’images 8000x8000 et de taille de pixels comprises
entre 10 et 20 pm — 15 pas pour FAME et 0.8 pas pour GAIA, on peut conclure que ambition
d’atteindre 1 mas de précision sur une position («, §) d’un objet ponctuel est tres raisonnable.
Ce nouvel ordre de grandeur amene a s’interroger de facon plus approfondie d’une part sur les
techniques et les algorithmes utilisés dans les réductions et d’autre part sur les effets physiques,
gravitationnels ou non, susceptibles d’étre confirmés par I’observation ou mis en lumiere par elle.

10.1.3 Implications sur le processus de réduction en lui-méme

Depuis Hipparcos, la communauté a pris conscience de 'importance des corrections rela-
tivistes dans le processus de réduction en général et dans le calcul des positions apparentes
d’étoiles en particulier. En effet, les ordres de grandeur impliqués (de 'ordre du mas) ne per-
mettaient plus de négliger des effets comme la déflexion des rayons lumineux ou les conséquences
relativistes de phénomenes bien connus comme ’aberration annuelle. Cependant, ces efforts ne
furent pas menés jusqu’a leur terme qui aurait été une ré-écriture complete de l'algorithme
en métrique PPN (métrique Parametrized post-Newtonian). En effet, jusqu’a présent, I’écriture
relativiste se limite a des corrections ponctuelles dans un repere euclidien, nécessitant ainsi le
passage d’un repere a un autre avec toutes les approximations que cela entraine. Le tableau 10.1
donne un apercu des ordres de grandeur de ces approximations, qui, accumulées, atteignent les
2 mas d’approximation. A cela s’ajoutent les incertitudes quant au lien entre le repere céleste et
le repere terrestre, incertitudes liées aussi bien au type de coordonnées utilisées qu’a la position
plus ou moins bien connue de 'observateur.

Enfin, rappelons les difficultés liées a ’état physique de I’atmosphere lors des observations
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Approximations des corrections relativistes

Temps Lumieére 0.01 mas
Déflexion des rayons lumineux Potentiels autres que solaire Jupiter: 1.5 mas / Terre: 0.04 mas
Approx. au ler ordre 0.5 mas

Approx. instant de la déflexion 0.1 mas
Temps coordonnée des planétes Jupiter: 10 msec/0.03 mas
Vénus: 0.5 msec/2 pas

Approximation du passage entre repére terrestre et repére céleste

Impacts sur les positions:

Terre Vénus/Jupiter
Mouvement du pole 10m - 0.3” 0.05 mas/ 0.003 mas
Déflexion de verticale 2km - 1 10 mas/0.6 mas
Estimation de la position de 'observateur  100m - 3” 0.5 mas/ 0.03 mas

Impact de la réfraction différentielle
Aa/AS

Pour Ad=Y1’ z=45° - CNTP 20mas/ 40mas
Précision en réfraction absolue z< 70° - temp £ 0.1°C 5 & 20 mas

Pression + 0.4 mb- E, + 10 %

TaB. 10.1: Approximations diverses effectuées dans les procéssus de réductions actuels. On sup-
pose ici que la réduction s’opére a partir de coordonnées apparentes de la date des étoiles de
référence.

et leurs conséquences dans la réduction. Autrement dit, il est clair que pour maintenir un taux
de précision de 'ordre de 5 mas dans une réduction astrométrique, des améliorations tres nettes
sont a apporter aussi bien dans notre modélisation du trajet d’un photon de la source a "obser-
vateur que dans la détermination précise de la position du dit observateur, ainsi que de notre
modélisation de ’atmosphere.

10.1.4 Effets détectables

Nous n’exposerons ici que quelques idées générales concernant les effets détectables par le
biais d’observations astrométriques d’objets du systeme solaire réalisées par rapport au futur
catalogue stellaire issu des missions FAME et GAIA.

Des techniques de traitement du signal, telles que ’analyse en ondelettes, appliquées aux résidus
déduits de comparaisons entre positions observées et positions calculées a partir de solutions nu-
meériques ou de théories analytiques du mouvement permettent de détecter des effets physiques
difficiles a mettre en lumiere par les techniques classiques d’analyse. Or, comme nous ’avons vu
dans le cas de Jupiter et Saturne, une part importante des effets déduits d’une telle analyse en
ondelettes découle de corrections de zone et régionales mal appliquées, et donc sont fonctions des
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catalogues stellaires utilisés au cours de la réduction. Autrement dit, les incertitudes lies a la
qualité astrométrique de ces catalogues masquent actuellement la détection directe d’effets phy-
siques ou dynamiques de plus faible amplitude. Il est donc évident qu’allier de telles méthodes
de détection a I'utilisation de catalogues de référence ne présentant pas de biais aussi importants
permettrait la mise en lumiere d’effets de surface sur des objets lointains comme les satellites de
Neptune ou méme plus généralement de mieux appréhender les décalages photocentre / centre
de masse de corps tels que les astéroides de la ceinture principale ou les satellites des planetes
géantes. L’ordre de grandeur de tels effets de surface sur des objets de taille importante comme
par exemple Rhéa ou Ganymede est de 6 mas pour I'un et 37 mas pour ’autre. On voit alors
qu’une astrométrie de 'ordre d’une dizaine de mas réalisée sur des objets de ce type permettrait
d’améliorer considérablement notre connaissance de la nature chimique et topographique de leur
surface. Dans le méme ordre d’idées, des effets dynamiques de types accélérations séculaires et
effets de marées, a ’heure actuelle prédits par la théorie ou supposés par elle mais non encore
observés ou observés sur un nombre limité d’objets, pourraient la encore ressortir d’une amélio-
ration générale des techniques d’observations d’une part et de réduction d’autre part.

Par ailleurs, la découverte de nouveaux astéroides ou la nette amélioration de leur orbite ne
seront pas sans influence sur la dynamique générale du systeme solaire. Notons principalement
deux implications. En premier lieu, atteindre une précision de 10 mas sur lorbite d’un astéroide
de la bande principale (comme 44 Nysa) permet de détecter des perturbations gravitationnelles
—dont 'impact sur les coordonnées observées de 'objet peut atteindre, comme par exemple dans
le cas d’un passage proche 20 Massalia - 44 Nysa, 59 mas en « et 7 en § (Berthier et Fienga,
1999). 1l est alors possible, a partir de 'estimation de 'amplitude des effets perturbant I’orbite
de 'objet en question, d’en déduire la masse de ’astéroide perturbateur. Ces déterminations
de masse sont donc d’une grande importance puisque, alliées & une estimation de la taille du
corps, elles permettent d’établir une caractéristique physique majeure de celui-ci: sa densité.
Peuvent alors étre mises en place des classes taxonomiques susceptibles d’expliquer la formation
du systeme solaire. Ajoutons de plus qu’une conséquence indirecte de 'astrométrie nouvelle gé-
nération des catalogues FAME et GAIA, sera la multiplication des observations d’occultations
stellaires par des objets de la ceinture principale et de Kuiper. Cet accroissement, notable ces
dernieres années du fait de I'utilisation d’étoiles issues des catalogues astrométriques Hipparcos
et Tycho, sera d’autant plus important que le nombre d’étoiles disponibles et la précision sur
leur astrométrie seront grands.

Dans le cadre de I’étude de la physique non-gravitationnelle des corps du systeme solaire, notons
qu’une amélioration constante de la qualité astrométrique des observations cométaires, et plus
particulierement des noyaux cométaires, permettrait les premieres détections, sur des périodes
d’observations assez courtes, d’effets autre que gravitationnels, thermiques dans le cas présent,
sur des objets non artificiels. [’étude de I'impact du champ magnétique de Jupiter sur 'orbite
de son satellite polarisé Amalthée ou d’effets de type Yarkovsky sur les petits astéroides de la
ceinture principale semble étre plus complexe puisque ceux-ci sont d’amplitudes plus faibles.

D’autre part, une amélioration conséquente devra étre apportée aux connexions inter-systemes
de référence (lien DE403/ ICRF ~ 3 mas). Enfin citons des effets de nature relativiste non
encore détectés mais prévus par la théorie ou vérifiés dans des cas particuliers, comme P'effet de
Lens-Thirring détecté sur la dynamique lunaire.
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10.1.5 Conclusion

L’arrivée de nouveaux catalogues astrométriques et en particulier de Gaia va permettre de
passer le pas des 5 mas de précision sur les positions d’objets du systeme solaire de magnitude
inférieure ou égale & 15.

Mais cela nécessite de développer des CCD de grande taille avec un rendement quantique per-
mettant 'utilisation de petits pixels sans perte de gain, et cela sur des instruments a longue
focale. Une solution alternative pourrait étre la généralisation de I'utilisation des techniques
d’optique adaptative dans le domaine du visible.

A cet ordre de précision, le développement d’un algorithme de réduction astrométrique plus
cohérent que celui généralement adopté s’impose ainsi qu’une amélioration globale des théories
dynamiques des objets du systeme solaire et des raccordements inter-systemes.

A ces conditions, il deviendra possible de détecter, entre autres, des effets d’accélérations sé-
culaires sur des objets tels que les satellites galiléens et de marées sur des satellites lointains,
Néréide par exemple, des effets de surface par le biais de décalages photocentre / centre de masse,
des perturbations successives a des passages proches entre astéroides et des effets relativistes non
encore détectés.

10.2 Quelles observations astrométriques planétaires dans ’ave-
nir?

10.2.1 Planetes intérieures: vers ’abandon des observations optiques
Bilan

L’une des premieres motivations de ce travail a été de comprendre dans quelle mesure la
précision et la qualité astrométriques des différents types d’observations utilisées lors de I’ajus-
tement des planetes intérieures pouvaient altérer les déterminations des constantes d’intégration
des théories analytiques du mouvement de ces objets et la mise en place de liens entre les sys-
temes de référence issus des solutions analytiques et ceux issus des observations.

Il est clairement apparu alors que les observations angulaires de type méridiennes et photogra-
phiques n’apportaient plus d’informations suffisamment originales pour justifier de la mise en
place de lourds traitements de données comme la recherche d’effets systématiques par déconvo-
lution du signal déduits des résidus entre positions observées et positions calculées par le biais
des techniques d’analyse de Fourier ou d’analyse en ondelettes.

Rappelons que 'apport des données optiques dégrade d’un facteur 6 la qualité de I’ensemble
des constantes d’intégration ajustées pour les solutions analytiques du mouvement de Mercure,
Vénus et du barycentre Terre-Lune. Cette dégradation globale des constantes indique bien que
I’apport d’information des données optiques, si apport il y a, est supplanté par le bruit ob-
servationnel de ces échantillons. D’autre part, trois arguments confirment cette argumentation
visant a éliminer les observations optiques classiques de 'ajustement des planetes telluriques et
de leur préférer des observations plus modernes et plus efficaces telles que les tirs radar ou les
observations VLBI par suivi de sonde.

Comme nous ’avons montré des le début de notre exposé, la période observationnelle couverte
par des données autres qu’optiques, radar et VLBI, est équivalente a plusieurs fois la période
orbitale des corps observés. Autrement dit, ces dernieres fournissent des informations suffisam-
ment bien réparties sur 'orbite pour déterminer complétement les constantes d’intégration d’une
théorie du mouvement. De plus rappelons que la précision obtenue sur une distance issue d’une
série d’observations radar est en moyenne de quelques kilometres, et que celle sur une position
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angulaire déduite d’un suivi de sonde par la technique de I'interférométrie tres longue base est
de P'ordre de 1 & 2 mas, ce qui correspond & une amélioration d’un facteur 600 a 800 sur la
précision des observations optiques classiques.

La nature de ces observations radar et VLBI peut étre discutée. En effet, comme nous ’avons
souligné précédemment, les données optiques sont angulaires alors que les données radar sont
elles des estimations des distances mutuelles entre objets. Elles n’apportent donc pas le méme
type d’information sur 'orbite du corps ajusté. Cependant, comme nous I'avons rapporté au
chapitre 5, cette estimation des distances mutuelles permet de mettre en place une métrique
du systeme des planetes intérieures et du barycentre Terre-Lune indépendamment des systemes
de référence actuels. Il est donc tout a fait possible d’envisager une solution analytique ou nu-
mérique du mouvement du barycentre Terre-Lune, de Mercure et de Vénus uniquement fondée
sur des observations de distances mutuelles déduites de tirs radar. Afin d’effectuer le raccorde-
ment entre le systeme de référence de 'UALI et cette solution indépendante du systéme interne,
quelques points de raccords entre les planetes intérieures et une matérialisation, optique ou ra-
dio, de I'ICRS sont nécessaires. Comme il n’est plus la question de déterminer des constantes
d’intégration de la solution du mouvement, précédemment ajustées sur les observations radar,
la couverture temporelle de ces observations de raccordement n’est plus un handicap pour I'uti-
lisation de ces données, encore maintenant en nombre trés limité (18 points pour Vénus).

Développements envisageables

Par conséquent, il apparait donc comme extrémement important de maintenir le suivi radar
des planétes telluriques par le biais d’observations monostatiques ou multistatiques (une antenne
émettrice et plusieurs antennes réceptrices). De plus, les techniques liées aux suivis des sondes
spatiales deviennent de plus en plus précises et permettent d’obtenir un nombre de plus en plus
grand d’informations. Ainsi, de nouvelles méthodes alliant estimations de distances mutuelles par
tirs radar et de positions angulaires par VLBI sont en ce moment & ’essai (Zaitsev et Gratchev,
UAI Telegram 1999).

De plus, la mise en ceuvre des projets spatiaux vers Mars (Mars Surveyor 2001 (2001), Mars
Sample Return (2003-2008), NetLander (2005), etc....) et vers Mercure permettront d’obtenir
de nouvelles données du méme type que celles obtenues au cours des missions Magellan, Ulysses
et Galileo.

Enfin, notons que dans le cadre des surveillances d’astéroides géocroiseurs, des coopérations dans
le but de développer les techniques d’observations astrométriques (et non seulement d’imagerie)
radar et radio d’objets du systeme solaire tendent a se mettre en place ainsi que des projets de
construction de nouvelles antennes de réception européennes, en Sardaigne notamment (DelBo et
al, 1999). L’augmentation constante des puissances d’émission d’instruments tels que le systeme
radar en bande S d’Arecibo font de ce domaine de recherche un lieu d’innovation dans lequel
I’astrométrie planétaire a toute sa place. L’avenir de l'astrométrie des planetes intérieures et
de Mars réside donc dans ces trois directions complémentaires d’observations actuellement en
expansion: les techniques d’observations radar classiques, celles liées au développement et au
suivi des programmes spatiaux par le biais de l'interférométrie tres longue base et enfin les
techniques mixtes en cours de validation alliant radar et astrométrie différentielle en mode

VLBL
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10.2.2 Planetes extérieures: vers un renouveau des observations optiques
Bilan

Le cas des planetes géantes est bien différent de celui des planetes telluriques. En effet, il
n’existe pas a ’heure actuelle de techniques d’observation alternatives aux observations optiques
classiques et couvrant une période orbitale équivalente.

Des observations de type VLBI déduites des suivis des sondes Ulysses et Galileo autour de
Jupiter existent mais restent tres ponctuelles. De méme des observations VLBI fondées sur
I’émission thermique des galiléens et de Titan ont été réalisées (Muhleman, 1985, 1986) mais
la encore celles-ci peuvent servir de points de raccordements entre le systeme de référence de
sources extra-galactiques et celui de la solution du mouvement des planétes extérieures mais ne
fournissent pas assez d’observations pour constituer la base d’un ajustement de telles solutions.
Signalons, de plus, les observations radar effectuées entre 1987 et 1991 par "antenne d’Arecibo.
Ces données furent exploitées afin d’étudier les différentes caractéristiques de surface, albédo
et réflectivité en longueur d’onde radio, d’Europe, Ganymede et Callisto. Aucune application
astrométrique n’a été déduite de ces données. Il est donc la encore intéressant de signaler,
comme dans le cas des planetes intérieures, que les techniques radar et radio pourraient jouer un
role important dans "astrométrie directe des satellites des planetes extérieures en général, mais
aussi dans celle du centre de masse de ces systemes planétaires, et tout particulierement celui
de Jupiter. Techniquement, la remise a niveau en octobre 1997 de I’émetteur d’Arecibo devrait
permettre de relancer une campagne d’observations vers la fin de ’année 1999 pour 'observation
des satellites galiléens ainsi que du satellite de Saturne, Japet.

Cependant, du fait de la couverture orbitale limitée de ce type de données (une orbite de Jupiter
nécessite environ 12 ans d’observations continues), 'amélioration des constantes d’intégration des
solutions analytiques et numériques par ajustement a des données observationnelles passe encore
par l'intermédiaire des observations optiques. Or, ’apparition de catalogues astrométriques de
haute précision comme Hipparcos et dans une moindre mesure PACT permettent d’améliorer
I’estimation de positions du centre de masse de ces systemes planétaires, comme celui de Jupiter
par exemple, et cela apres de nouvelles réductions completes de plaques photographiques. On a
ainsi montré qu’il était possible de gagner un facteur 10 sur la précision astrométrique de telles
positions angulaires (Fienga, 1998). De plus, une réduction effectuée par rapport a la réalisation
optique de I'ICRS (le catalogue Hipparcos) permet de déduire des points de raccordement entre
ce systeme de référence et celui de la solution analytique du mouvement du centre de masse du
systeme jovien.

Enfin, rappelons que des techniques d’analyse de signal par ondelettes appliquées aux résidus
déduits des comparaisons entre positions observées et positions calculées par le biais de solutions
analytiques ou numériques ont permis de mettre en lumiere et de corriger des effets jusqu’a
présent supposés mais difficilement détectables par des méthodes classiques d’analyse.

Développements envisageables

La mise en place de programmes de nouvelles réductions systématiques d’anciennes plaques
photographiques des systemes satellitaires extérieurs a ’aide des catalogues astrométriques mo-
dernes, et en particulier le catalogue Hipparcos, alliés a 'utilisation des positions observées de
ces satellites afin d’obtenir une astrométrie précise du barycentre du systeme satellites-planete
serait nécessaire. Nous pourrions ainsi améliorer sensiblement et sur une longue période d’obser-
vation la qualité des données optiques utilisées dans nos ajustements des solutions du mouvement
des planetes extérieures. Comme nous ’avons dit plus haut, un tel programme permettrait de
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déduire des positions dont U'incertitude serait diminuée au moins un facteur 5 par rapport aux
données actuelles et seraient deplus exprimées directement dans le systeme de référence actuel,
I'ICRS. Rappelons a cette occasion que les améliorations constantes apportées aux théories dy-
namiques des satellites d’une part et aux modeles de surface de ces mémes objets d’autre part,
ont aussi un impact important sur la qualité des positions des barycentres des sysemes déduites
de tels programmes. Plus généralement, le fait d’effectuer I’astrométrie des planeétes extérieures
directement par rapport a la réalisation optique de I'ICRS, le catalogue Hipparcos, permettrait
de réduire considérablement le décalage qui existe actuellement entre un systéeme dynamique
interne (composé des planetes intérieures, du barycentre Terre-Lune et de Mars) dont le raccor-
dement aux sources extra-galactiques est réalisé & environ 2 mas et un systéme externe établi
avec une précision externe (en comparaison directe a des positions observées dans I'IlCRS) de 50
mas. Un projet est d’ailleurs mené actuellement en ce sens a I’'U.S. Naval Observatory. D’autre
part, Papplication de méthodes performantes d’analyse de signal par la méthode des ondelettes
semble étre tres prometteuse et devrait permettre d’améliorer la qualité astrométrique des po-
sitions utilisées dans les ajustements des constantes d’intégration des solutions du mouvement.
Pour finir, mettons 'accent sur 'impact non négligeable qu’aurait I'organisation de campagnes
d’observations radar et radio des satellites des planetes extérieures, non seulement en terme
d’étude planétologique, comme cela a été la cas jusqu’a présent, mais aussi dans le cadre d’un
suivi astrométrique régulier de ces objets.
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Chapitre 11

Conclusion

Rappelons brievement les données de notre probleme: il est évident que I’évolution tres ra-
pide des techniques modernes d’observation astronomique des corps célestes en général et de
I’astrométrie des objets du systeme solaire en particulier induit une remise en question des mé-
thodes classiques de réduction et d’ajustement de ces nouveaux types de données. On pourra
citer en exemple la part croissante prise par 'astrométrie de suivi des sondes spatiales ainsi
que celle, tres récente et en plein développement, bien qu’encore limitée, des techniques radio
d’interférométrie a tres longue base appliquées aux objets du systeme solaire.

Au cours de ce travail, nous avons fait le bilan des différents types d’observations pouvant
intervenir dans notre meilleure connaissance de la dynamique des planetes de notre systeme
solaire. Nous avons examiné leurs méthodes de réduction et cherché a les optimiser soit par le
développement de nouveaux algorithmes (réduction a une étoile, chapitre 2 de la partie I) et
de nouveaux outils (PRIAM, Annexe B), soit par 'utilisation de techniques d’analyse originales
(analyse en ondelettes). Nous nous sommes attachés a identifier des sources possibles d’erreurs
systématiques présentes dans chacun des échantillons observationnels, de type optique, méridien
ou photographique, radar ou VLBI et a les corriger par ajustement de modeles physiques.

D’autre part, nous avons essayé d’apporter des éléments de réponse aux questions liées a I'impact
de Putilisation de ces différentes sources d’information sur la qualité et la stabilité des nouvelles
solutions du mouvement des objets étudiés, Mercure, Vénus, le barycentre Terre-Lune, Jupiter et
Saturne. Il est alors apparu que les observations optiques des planétes intérieures n’apportaient
pas aux ajustements d’informations suffisamment précieuses ou fondamentales pour pallier leur
manque de précision astrométrique. En effet, nous avons montré que malgré une réduction fine
des données méridiennes de Mercure et Vénus, ces dernieres provoquaient une plus grande dé-
gradation générale des solutions ajustées qu’elles n’induisaient d’améliorations ne serait-ce que
ponctuelles sur un élément donné des orbites, méme sur de longues périodes de temps. Il est
alors clair que le développement des techniques d’observations radio ou radar représente ’avenir
de l'astrométrie et de la dynamique des planetes intérieures mais aussi d’un point de vue plus
général des objets proches de la Terre, comme les astéroides géocroiseurs et les astéroides de la
ceinture principale.

Le cas des planetes extérieures est plus complexe. D’une part, leur période de révolution étant
plus longue, il faut attendre 12 ans pour Jupiter et 30 ans pour Saturne pour avoir une cou-
verture complete et homogene de leur orbite par des observations déduites d’un méme type
de techniques instrumentales. D’autre part, la limitation actuelle des techniques d’observation
radio, qu’il s’agisse des puissances d’émission des antennes radar (un seul site, Arecibo, est
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actuellement capable d’effectuer ce type d’observations — tirs radar sur les satellites galiléens,
par exemple) ou des difficultés de modélisation des émissions thermiques par une source non-
ponctuelle par les techniques type VLA, n’a pas permis de mettre en place un suivi régulier de
ces objets hors des campagnes de suivi de sondes spatiales (pour Jupiter, les missions Ulysses et
Galileo). La mise en place de campagnes d’observations radar ou radio pourrait étre envisagée.
Les observations optiques, méridiennes et photographiques classiques restent donc les seules don-
nées majoritairement utilisées dans nos ajustements. Cependant, grace aux algorithmes et aux
outils de réduction développés dans la premiere partie de notre travail, nous avons montré qu’il
etait possible d’atteindre de trés bonnes précisions (+ 50 mas, Fienga 1998) sur I’estimation des
positions de ces objets en se basant sur 'utilisation du catalogue astrométrique Hipparcos. C’est
dans ce cadre d’utilisation d’observations optiques réparties sur un large intervalle de temps,
1750-1997, que nous avons testé une nouvelle méthode d’analyse par ondelettes, permettant la
détection et I’étude d’effets systématiques localisés dans le temps, ce qui n’est pas possible pas le
biais d’une analyse de Fourier classique des résidus. 1l est alors possible grace a cette détection
temporelle de corriger de facon plus efficace des défauts présents dans les algorithmes classiques
de réduction et qui n’auraient pas pu étre mis en lumiere par les méthodes conventionnelles.
L’impact des nouvelles solutions ajustées sur de tels échantillons de données est évident. Par
comparaison des positions déduites de ces nouvelles solutions a des positions observées non uti-
lisées dans leurs ajustements, nous avons montré que ces corrections par ondelettes induisaient
des diminutions de résidus de l'ordre de 20 & 60 % par rapport & des résidus déduits de solu-
tions ajustées sur des observations non-traitées par ondelettes. 1l est alors possible d’envisager
des ajustements réalisés sur de plus longues périodes d’observations gagnant donc en stabilité
au cours du temps tout en conservant une tres bonne précision pour les périodes contemporaines.

Nous avons donc apporté en plus d’une amélioration générale de la précision des théories ana-
lytiques du Bureau des longitudes, les premiers éléments d’une réflexion sur le choix des ob-
servations a utiliser au cours de tels ajustements, dans quelle mesure et comment associer des
types tres différents de données, ainsi que sur le type de solutions que 'on cherche a obtenir
apres ajustement. Ce travail n’est bien sir pas achevé et a pour vocation de se placer dans le
cadre d’une renovation complete des théories analytiques du mouvement des planetes du sys-
teme solaire. Comme il a été déja mentionné au cours de ce travail, la précision actuelle de ces
théories est inférieure, dans certains cas, a celles des observations (observations radar des pla-
netes intérieures notamment). Nous n’avons donc pas pu bénéficier ici de la totalité de I'apport
d’informations de ces données. L’actuel développement des nouvelles théories de I'Institut de
mécanique céleste devrait permettre d’atteindre des précisions suffisantes pour aborder pleine-
ment le développement et I’amélioration des nouvelles techniques d’observations des prochaines
années. En conclusion, beaucoup de choses restent encore a mettre en place et nous espérons
poursuivre ce travail dans le futur.
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Annexe A

Compléments de statistique

A.1 Généralités sur la régression

Nous allons ici exposer ce qui a motivé la construction de ’algorithme d’ ajustement utilisé
dans ce travail. Le probleme de ’ajustement des éléments osculateurs d’une planete aux obser-
vations est similaire au probleme suivant:

Soit un échantillon (x1,x2....,xn) de n mesures indépendantes de s grandeurs physiques (ay,az,...a;).
On note X, le vecteur aléatoire, constitué des valeurs prises par I’ échantillon et L(x1,x2....,xn,0q,09,...00),
la distribution de probabilité de X, appelée fonction de vraisemblance de 1’ échantillon. La
question est: comment, a partir de cet échantillon, estimer au mieux les s grandeurs phy-
siques précédentes? Ou encore, quels criteres utiliser pour former s fonctions des observations,
g1(x1,x2....,xn), g2(x1,x2....,x1),..., gs(x1,x2....,xn), telles que ces s fonctions soient des estima-
teurs de (aq,02,...a5)7

Un exemple classique: dans le cas d’une distribution normale des erreurs, on montre que ’esti-
mateur de la moyenne expérimentale, T = %Z?:l x;, est un trés bon estimateur.

Nous allons expliquer maintenant les notions de ’distribution normale des erreurs’ surtout de
’tres bon estimateur’ afin d’établir des conditions sur le choix de ’estimateur, ou des estimateurs,
utilisé(s) par la suite.

A.1.1 Distributions normales et asymptotiquement normales
Rappels sur les variables aléatoires

Soit X, une variable aléatoire et Px, la loi de probabilité de X.
Px admet une densité de probabilité, f, si VI C R, on a: P,(I) = [; f(x)dz
A partir de cette densité de probabilité, il est possible de décrire la variable aléatoire & 1’aide
de moments statistiques. Les plus utilisés sont ’espérance mathématique, E(X), la variance de
X, D(X) (ou son écart type, 0(X)). Ajoutons & cela les troisieme et quatrieme moments, moins
utilisés mais riches d’informations sur X.

— L’espérance mathématique E(X)
X, variable aléatoire, admettant f comme densité de probabilité, alors E,espérance mathé-
matique, s’écrit:
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L’espérance mathématique n’existe pas toujours, car la convergence de fR z f(z)dz n’est
pas toujours assurée. L’exemple classique est celui d’une loi de probabilité suivant une loi
de type Cauchy de densité m sur K. L’intégrale n’étant pas convergente, cette loi n’a
aucun moment.

La variance D(X)
Par définition, la variance de X est:

DX) = BIX = B = [ (o= B (oo

Soient X et Y, 2 variables aléatoires. On définit leur covariance par: cov(X,Y) = E(XY)—
E(X)E(Y). Ainsi, 2 variables aléatoires sont indépendantes si D(X+Y) = D(X) + D(Y).

Autres moments
On définit, si ils existent, les moments d’ordre k par:

iy = E[(X = E(X))"

Parmi ces moments, us et py, permettent de caractériser la forme de la distribution de
X. En effet, & partir de ces derniers, on définit les coefficients d’assymétrie, v; = 23, et

d’aplatissement, v, = g—ﬁ, des courbes de densité.

Grace a ces différentes quantités, il est possible de d’écrire la densité de probabilité d’une
variable aléatoire, et donc la variable elle-méme.

Variable et distribution normales

Une variable X suit une loi normale LG(m;o) si et seulement si sa densité de probabilité f

s’écrit:
—(z —m)?

f(2) = ———eay|

ono 202

]

Dans ce cas, on a:

E(X)=m ; D(X)=c?

On montre que les k-moments deviennent pgr = %
Cette loi de probabilité est d’une grande importance car d’une part, comme nous allons le
voir dans la suite, elle apparalt comme loi limite de caractéristiques liées & un échantillon
de grande taille et d’autre part, elle conditionne la plupart des estimateurs.
On dira qu’un échantillon d’observations a une distribution normale si la loi de probabilité
des erreurs observationnelles est normale. Ce qui s’écrit: X=(x1,..,xn) avec V i, xi=m+A;
avec A; LG(0,0) et done xi LG(m,o). La loi de vraisemblance de I’échantillon va alors
s’écrire: . ,

L(zl,..,2n,m)= ﬁewp[z; %]

i=

Pour reprendre 'exemple donné initialement, on montre que la moyenne arithmétique est
un bon estimateur de m car on a:

n

D(X) = & S0, D(e) = on
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ce qui est la principale caractéristique d’un estimateur non biaisé.

Normalité asymptotique - Théoréme central-limite

Il existe bien d’autres loi de probabilité aussi bien continues que discretes, bien que dans
notre cas nous ne considérons que des distributions continues. En statistique, on rencontre
fréquemment des distributions sensiblement normales c’est a dire que 'on a affaire a une variable
qui peut étre considérer comme la somme d’un tres grand nombre de causes indépendantes. C’est
le cas en astronomie dans les cas d’erreurs observationnelles vérifiant ’hypothese dite des erreurs
élémentaires de Bessel. La justification théorique de cette hypothese de I’effet global d’un grand
nombre de causes indépendantes se trouve dans le théoreme central limite de A.M.Liapounov.

Théoréme central limite 1 Soient Xy, Xo, .., X, des variables aléatoires indépendantes pas
forcément de méme loi et d’ éspérance m; et de variance o?. Soit S2 = > ",

sigma? et Fi(z) la fonction de répartition de (X; —m;).

On note :
1 n
L,=— / 22dF;(x)
S ; 2] > S '
S1 la condition suivante est réalisée:
lim L, =0
n—00

alors :
(X —my

uni formement

La limite "L,, — 0’ pour n grand est la traduction analytique de la condition qui veut qu’aucun
des termes de 5, n’est un effet prépondérant dans cette somme. D’autre part, il est important
de noter que dans le cas de suites de variables aléatoires suivant des distributions discretes de
type loi binomiale (théoréeme de De Moivre-Laplace) et loi de Poisson, on démontre que ces
suites convergent vers la loi normale. Ces théoréemes permettent du justifier 'emploi abondant
de la loi normale comme modele. Cependant, un échantillonage d’observations réalisées sur un
ensemble hétérogene ou biaisé par une mauvaise réduction des données brutes suffit a produire
une distribution non normale ou non asymptotiquement normale. Dans le cas d’un ensemble
hétérogene, c’est & dire par exemple dans le cas de mesures d’une méme grandeur physique
réalisées sur des populations différentes, on considere la distribution de ’échantillon comme une
somme de distributions normales. Dans ces cas-14, nous verrons quelles conséquence entraine la
'non-normalité’ de tels échantillons.

A.1.2 Les estimateurs

Comme nous ’avons vu en introduction, 'estimateur d’une grandeur physique « est fonc-
tion des variables aléatoires, (21, ..., z,). En tant que tel, il est lui-méme une variable aléatoire.
D’autre part, d’apres le théoreme central limite, on montre que pour un nombre assez grand
d’observations, la distribution des observations est asymptotiquement normale. De méme, I'es-
timateur aura lui aussi une distribution asymptotiquement normale. En conclusion, on peut
considérer que dans la plupart des cas d’estimation de parametres a ’aide de grands échantillon,
on aura affaire a des estimateurs qui suivent asymptotiquement un loi normale & une ou plusieurs
dimensions.
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A.1.3 estimateurs bilaisés

De maniere générale, nous appellerons le vecteur G=(¢1, ..., gs), vecteur des estimateurs non
biaisés des grandeurs physiques aq, ...y, si

E(g)=a; Vi=1, .5

de méme qu’il a été défini des distributions asymptotiquement normales, on définit des estima-
teurs asymptotiquement non biaisés tels que:

E(g;)) —a; -0 quand n — oo

Il est évident que le premier critere de choix pour un estimateur sera son biais. On s’efforcera
de trouver un estimateur sans erreur systématique, méme g’il reste possible de trouver, dans
certains cas particulier des estimateurs biaisés plus précis qu’un estimateur sans biais.

L’estimation sans biais de variance minimale

Nous allons montrer que le deuxieme critere utile lors du choix d’un estimateur est celui du
minimum de variance. Il nous faut pour cela introduire la notion d’exhaustivité.
Une statistique sera dite exhaustive si elle conserve toute I'information fournie par un échantillon
sur une grandeur physique « inconnue. Mathématiquement, cela s’exprime de la fagon suivante:
On note L(z1, ..., #,,, ), la fonction de vraisemblance de X=(z1, ..., 2,) et U une statistique sui-
vant une loi g(t,a). U est dite exhaustive si 'on peut écrire L(X,a)=g(t,a).h(X), c’est & dire que
la densité conditionnelle de I’échantillon est indépendante du parametre.

Par exemple que la statistique U = > (z; — m)? est exhaustif pour o2

sur un échantillon
gaussiez.

Application importante

On montre que s’il existe une statistique exhaustive U et T un estimateur quelconque sans
biais d’une quantité physique «, alors si T est de variance minimale, il ne dépend que de U. Ceci
implique que T est 'un des meilleurs estimateurs possible pour «.

T est le meilleur estimateur possible si U est exhaustive et compléte c’est a dire qu’une famille
de probabilité f(X,a) si E[h(U)] = 0 Vo — h = 0 presque strement. Dans la recherche des
criteres de sélection d’estimateur, on demandera donc principalement que ’estimateur soit au
moins sans biais et de variance minimale.

Précision d’un estimateur pour une taille d’échantillon donnée

Placons nous dans le cas simple ou il n’y a qu’un seul parametre, «, a estimer et soit
R=(21, ..., z,), ’échantillon de fonction de vraisemblance L(z1, ..., 2, &). On appelle t(z1, ..., z,),
un estimateur non biaisé de «. Par définition, on a:

// L(zq, ..., 2, a)dzy..dz, = 1
R
// 8—del..dxn:0
R 80&
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Comme t est un estimateur non biaisé, on a:

Elt(z1,...,2,)] = «

/.../ta—del..dxn: 1
R 80&

Par intégration par partie, on arrive a ’egalité:

/.../R(t— oe)(%g—z).del..dwn =1

Ceci revient en fait & considérer

on peut donc écrire:

Par ailleurs, on peut montrer que si X et Y sont des variables aléatoires alors on a la propriété
suivante:

E(XH.EYH > E(XY)) > [E(X)]?
Ce qui apres application de cette derniere propriété a l'inégalité vue précédemment, donne

1 0L

Bt - 04)2.15(58—04)2 >1

Apres réécriture de E(%%)Q et différant calculs, on aboutit a I'inégalité dite de Rao-Cramer
simplifiée, a savoir:
1

E(— 82lnL)

920

D(t) = BE(t —a)? >

La quantité E(—agé—?;j:) est appelée quantité d’information de Fisher.
Conclusion: Pour une taille d’échantillon donnée, la variance d’un estimateur non biaisé quel-
conque est limitée inférieurement par la quantité d’information de Fisher. Un estimateur qui
égale cette borne est dit eflicace.

On notera que par définition un estimateur eflicace est un estimateur sans biais, de variance
minimale, qui est dans le cas présent la plus petite qui soit pour un échantillon donné. A ce
titre, on peut dire qu’un estimateur efficace est le plus précis possible pour un échantillon donné.

Application importante

Dans le cas de la mesure d’une grandeur physique, avec une distribution normale d’erreurs,
on sait que la fonction de vraisemblance de I’échantillon va s’écrire:

—(x — m)?

1
= ex
V2o ol 202

On montre alors que la quantité de Fisher équivaut & 1. Done pour un estimateur quelconque
g

non biaisé, t, on a la minoration:

L= H?:lf(xh m) avec f(xﬂ m) ]

2
g
D(t) > —
>Z

Or comme nous 'avons déja vu, la variance de la moyenne expérimentale s’écrit D(X) = -.

Donc on peut conclure que dans le cas d’une distribution normale (voir asymptotiquement nor-
male) des erreurs, 'estimateur de la moyenne expérimentale est un estimateur efficace.
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On généralise aux cas d’estimation de plusieurs grandeurs physiques (ayq,...,ay), en notant
t1, ..., ty, des estimateurs de (aq, ..., a,). Par les mémes calculs que précédemment, on aboutit a
I'inégalié de Rao-Cramer:

Inégalié de Rao-Cramer 1 Sil'on suppose lexistence et la non-singularité de la matrice dite
d’information de Fisher I

9%L

I=(1;)=E(L;) avec L; = ~Sado
100

et celles des quantités

1 0L
E(t;——"
noua avons, V7,
7'B7 > 7717 7 avec B = (b;;) = (E(t; — ) (t; — aj), Yi,j=1,..n

L’ensemble des estimateurs égalant la matrice I est dit totalement efficace.

Estimation par la méthode du maximum de vraisemblance

L’idée est ici de trouver des estimateurs des grandeurs physiques (a1, ..., o) rendant maxi-
mum L(z1,...2n, ay, ..., a,). Ainsi, si on donne & (aq,, ..., ;) la valeur prise par les estimateurs
ainsi définis, nous obtenons le maximum de la densité de probabilité de I’échantillon.

La condition d’optimisation de L va s’appeler équation de vraisemblance et s’écrit de fagon
générale:
dlnlL
=0
Jdo
Sous certaines conditions d’existence et d’unicité [Linnik], il est possible de démontrer 'efficacité
voir ["unicité d’une solution issue du principe du maximum de vraisemblance.

Application importante

Supposons que I’échantillon des observations de la grandeur physique « soit entaché d’erreurs
aléatoires, A;. Dans le cas ou A; LG(0;0), alors la fonction de vraisemblance s’écrit:

[—(x—oe)z]

L(wlv"'xn7a):H?zlf(wha) avec f($2'704) = 202
g

1
exp
V2ro
Si on applique le principe de maximum de vraisemblance pour une estimation efficace de «a,
I’equation de vraisemblance devient équivalente a:

L(zy,...an,a) = Maz <~ Z(@ —a)? = Min
=1

Cette derniere condition constitue la base du calcul des moindres carrés.
Conclusion: Pour une distribution normale des erreurs, ’estimateur rendant maximum la densité

de probabilité de I’échantillon n’est autre que la solution issue des moindres carrés.
Autrement dit, I’estimation des moindres carrés sera conditionnée par la normalité des erreurs



Ad., GONLRALILERS SUR LA i/oPAx DO IUN oy

de P’échantillon. Plus I’échantillon aura une distribution normale, plus la solution obtenue par
moindres carrés sera un estimateur efficace de la vraie quantité.

Ces remarques ont deux conséquences importantes. La premiere est que nous nous sommes atta-
chés dés le début de ’ajustement a quantifier la normalité des échantillons utilisés, afin de veiller
a Popportunité d’un estimation par moindres carrés. La deuxieme est que dans le cas d’échan-
tillons biaisés ou hétérogenes (donc non gaussiens), l’estimation par moindres carrés n’est pas
le meilleur estimateur possible. L’utilisation d’estimateurs moins dépendants de la nature de la
distribution devient alors nécessaire.

Estimation par intervalles de confiance

Il est souvent plus intéressant et plus réaliste de fournir non seulement une estimation d’une
grandeur physique mais aussi un renseignement du type a < & < b plutét que o« = &. Nous nous
placons dans le cas d’une distribution normale - nous verrons par la suite comment calculer ces
intervalles pour d’autres distributions - et nous utilisons 3 propriétés des estimateurs 7 et s

1. pour un échantillon gaussien, Z est le meilleur estimateur possible et @ LG(m,%)

2. lestimateur de variance expérimentale, s* = %2?21(902 — )%, est une variable aléatoire

statistiquement indépendante de T, et 72%22 est distribué selon la loi du x? & (n-1) degrés de
liberté.

3. la quantité ¢,_; = £=%y/n — 1 suit une loi de Student & (n-1) degrés de liberté.

Connaissant la loi de Student, on peut estimer 'intervalle de probabilité de ¢,,_y pour une valeur
(1-a) et v quelconques. Cela revient a calculer:

P{ltar <7} =(1-a)

Ce qui s’écrit aussi:
s §a§5+i}:(1_a)

V-1~ "= /n-1

Autrement dit, la probabilité pour que I'intervalle aléatoire

P{z -

vs _ vs ]

_\/n—17x+\/n—1

recouvre la quantité inconnue « est de ...%, selon le 4 choisi. Par le point 2, on peut calculer

. . z . .
intervalle de confiance autour de o. En effet, puisque “% suit une loi de x2_,, il est alors
possible de calculer les bornes [; et [5 telles que:

I=[z

2
ns

I= [%, %] est alors l'intervalle de confiance autour de I'estimation de o, (1-a) étant le coef-

ficient de confiance.

Comme nous ’avons vu précédemment le choix de I'estimateur n’est pas anodin. Par exemple,
Iefficacité de D'estimation par moindres carrés est fortement conditionnée par al normalité de
I’échantillon. On va donc ici chercher a introduire des classes d’estimateurs d’une part relative-
ment insensibles a la distribution de I’échantillon et d’autre part aux valeurs aberrantes.
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estimateur robustes de tendance centrale

Le but est ici d’estimer une valeur centrale m pour une distribution symétrique.

La norme L1 étant par définition moins sensibles aux valeurs aberrantes, on propose classique-
ment un pré-traitement de ’échantillon par norme L1, avant tout ajustement de norme L2, qui
reste, pour un échantillon asymptotiquement gaussien, le plus efficace. Le pré-traitement par
norme L1 consiste en un ajustement du modéle par minimisation des déviations absolues (et
non plus des déviations standards). Cet ajustement permet de faire une premiére estimation des
parametres et de visualiser les valeurs aberrantes présentes dans I’échantillon.

Une autre approche est celle des M-estimateurs. L’algorithme est ici de calculerp tel 77, p(*=F)
atteigne son minimum, avec s un estimateur robuste de la dispersion. Le calcul de g par minimi-
sation de p se fait par la méthode du simplex. L’algorithme du simplex nécessitant une condition
initiale, il reste nécessaire d’appliquer un ajustement de norme L2 en premiere instance, puis de
calculer g avec un choix de p, reflétant un certain comportement de I’échantillon. Cette approche
par méthode du simplex intervient essentiellement dans des cas d’estimation de parametres sur
des échantillons avérés non gaussiens d’observations, c’est a dire des échantillons suivant des lois
de probabilité exponentielles ou de Lorentz.

estimateur Jackknife

Cet estimateur, proposé par Quenouille en 1949, permet d’atténuer le biais de certains esti-
mateurs, d’étudier 'influence des valeurs de I’échantillon sur ’estimateur.

— Estimation du biais
Soit @ un estimateur biaisé de 0, et F, le distribution empirique de probabilité de I’échan-
tillon, F étant la distribution inconnue de I’échantillon.
On définit alors la notion de biais par:

Biais = Epf(F) — 6(F)

La méthode d’estimation du biais par Quenouille consiste a considérer F{;) la distribution
de I’échantillon avec 'observation x; en moins. On définit alors:

— [ la distribution empirique de I’échantillon - z;
éz = O(E) = é($17 < Li—15 Lit1, xn)

L’estimation du biais est alors:

BIAIS = (n—1)[

§|>—k

Z

On en déduit 'estimateur non-biaisé dit Jackknife :

n

~ R — R (n—l) «
6=6— BIAIS = nf - L34,
S=n .

=1

— Jackknife groupé
Si on décompose I’échantillon de n observations en n=g.h c’est & dire en h blocs de g
observations, il est alors possible de faire une estimation non biaisée par blocs. Dans ce
cas, on a avec § = 120

0 =ho— (h—1)8,
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— Estimation de la variation par Jackknife

Par définition de la variance, on a:
Var = Eplf — Er(6)]

Turkey proposa en 1958, 'estimation non biaisé suivante de la variance:

(=D& Lo

VAR = TZ[@» - EZM
=1 =1

Un test statistique intéressant est celui de I'estimation de 'importance du biais d’un échan-

tillon par le rapport %. Si ce rapport est faible (< %, par exemple), alors le biais de

I’échantillon n’est pas important.

Par sa construction I'estimateur du Jackknife est tres utile dans le cas de statistique biaisée dont
le biais est tres difficile a estimer. On voit donc tout 'intérét qu’il y a a utiliser cet estimateur
en complément d’une estimation par moindres carrés, en particulier sur de grands échantillons.
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Annexe B

PRIAM: Procédure de Réduction
d’Images AstroMeétriques

Cette annexe correspond au volume I de la documentation du logiciel PRIAM lié a la pré-
sentation et 'introduction des notions de base de 'algorithme de réduction du logiciel. De fait,
cette partie est a vocation pédagogique et ne peut donc étre considéré comme un document
de recherche en tant que tel. Cette premiere documentation sera accompagnée d’un volume 11
présentant en détail ’ensemble de la librairie FORTRAN constituant la base informatique du
logiciel. Nous ne présentons ici que la partie théorique de ce travail. [’ensemble des deux vo-
lumes sera publié dans (Berthier et Fienga, 1999, Notes scientifiques et techniques du Bureau
des longitudes, volume S063).

B.1 Contexte

PRIAM (Procédure de Réduction d’Images AstroMétriques) est un logiciel de réduction as-
trométrique d’images CCD ou photographiques ayant pour vocation de permettre une réduction
de tres haute précision, complete en terme de corrections théoriques et instrumentales tout en
restant simple d’utilisation. La grande différence entre PRIAM et les autres logiciels de réduc-
tion astrométrique actuellement disponibles (modules de réduction astrométrique des logiciels
de traitements d’images MIDAS, IRAF, Astrometrica et autres) réside dans la volonté d’induire
dans la réduction une grande partie des effets gravitationnels et physiques pouvant intervenir
lors de 'observation d’un corps céleste depuis une station au sol.

L’apparition des catalogues astrométriques Hipparcos, Tycho et ACT a motivé le développe-
ment d’un tel outil. En effet, 'idée de faire de ’astrométrie stellaire & & 1 mas s’est concrétisée
par I'arrivée du catalogue astrométrique Hipparcos. Ce dernier représente un gain de facteur
100 sur le reste des autres catalogues astrométriques précédents tels que le PPM et ’ACRS ou
Ierreur sur la position est de ordre respectivement de 300 et 200 mas dans ’hémisphere Nord
(cf. tableau de la figure B.1). Autrement dit, la préparation de la mission et les résultats de ce
catalogue ont poussé la communauté scientifique a s’interroger sur les ordres de grandeurs des
corrections et des constantes utilisées jusqu’a présent. Par exemple, avec une précision de 1 mas
sur la position d’une étoile on ne peut plus négliger les effets relativistes sur le trajet du pho-
ton allant de I’étoile a 'observateur. On a ainsi développé une astrométrie vectorielle relativiste
basée sur des transformations de type transformations de Lorentz (voir par exemple Murray,
1981). D’autre part, jusqu’a présent, la précision des techniques de réduction des plaques pho-
tographiques ou des images CCD pour les objets du systeme solaire etait de "ordre de 100 mas.
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Catalogue Précision Nombre Densité
(mas) d’étoiles (*/d*2)
FK4 200 3522 0.08
FK3 100 4 652 0.1
HIP 1 118 218 3
PPM 300 468 586 11
ACT 25 988 758 23
GSC 1.1 500 25258 765 600
USNO SA2.0 250 54787 624 1300
USNO A2.0 500 526 280 881 12450

Fic. B.1: Caractéristiques des principauz catalogues stellaires utilisés actuellement dans les ré-
ductions astrométriques.

Dans cette centaine de mas d’incertitude, il y a aussi bien des erreurs de mesures sur la plaque,
des erreurs dues aux conditions d’observation que des incertitudes liées a la position apparente
des étoiles de référence. L’idée fut donc de tirer profit au maximum du gain de précision malgré
la faible densité des catalogues tels que Hipparcos et Tycho (cf. tableau de la figure B.1).

PRIAM se présente comme un module d’application de la librairie EPROC (Berthier, 1998)
développée a 'IMC. Tout comme EPROC, PRIAM peut s’utiliser aussi bien en tant que librai-
rie de routines écrites en Fortran 90 et Fortran 77, qu’en ligne de commande ou par le biais
d’une interface de type CGI ou en version PC-Linux avec interfagage C++/Tcl (en cours de
développement).

Le but de PRIAM n’est pas de traiter les images mais bien les observations astrométriques d’ob-
jets célestes. Autrement dit, notre algorithme ne considere que les mesures en pixels effectuées
apres traitement des images brutes issues d’une séquence d’observations. Il n’est donc question
ici en aucun cas d’effectuer ces mesures mais bien de les récuperer dans un ou plusieurs fichiers
ASCII et d’en déduire des positions inconnues, exprimées dans des systemes de référence propres
aux théories dynamiques classiques.

Dans un premier temps, nous allons présenter en détail ’algorithme général du logiciel ainsi
que les problemes liés a 'optimisation du processus de réduction et aux variantes possibles de
réduction (cas ou il y a peu d’étoiles dans le champ, par exemple). Diverses applications seront
présentées en conclusion de cette premiere partie. Dans un deuxieme temps, I’ensemble de la
librairie sera décrite ainsi que les différentes interfaces existantes ou en cours de développement.

B.2 Algorithme et architecture

Notre algorithme se place dans le cadre d’une astrométrie relativiste dont le but est d’at-
teindre la dizaine de mas de précision sur des positions d’objets du systeme solaire exprimées
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dans un systéme de référence donné (ici le FK5). Pour cela, plusieurs améliorations ont été
apportées a différents stades du processus de réduction.

B.2.1 Présentation générale

Le but d’une réduction astrométrique est la modélisation, via une fonction de raccordement,
des déformations et des distorsions du récepteur, plaque photographique ou CCD, et de 'op-
tique du télescope utilisés lors de la réalisation de 'observation. Cette fonction est déterminée
par ajustement entre les positions observées en pixels sur la surface du récepteur d’étoiles, dites
de référence astrométriques, et leurs positions cataloguées (a, §) théoriques projetées sur le plan
1déal d’observation, tangent a la sphere céleste. Apres ajustement, on applique cette fonction de
raccordement aux positions observées (en pixel sur le récepteur) de I'objet inconnu ou dont on
veut connaitre les coordonnées sur la sphere céleste. Jusqu’a présent, était induit dans la fonction
de raccordement, en général polynomiale, des approximations linéaires d’effets aussi divers que
les aberrations dues au déplacement de 'observateur et des étoiles de référence, les déviations
atmosphériques du signal et les distorsions du champ observé découlant des imperfections du
systeme optique de I'observateur. Un tel amalgame nécessite bien entendu de développer a des
degrés plus ou moins élevés 'ordre de la fonction de raccordement, et en conséquence, requiert
un nombre important de points de référence, autrement dit d’étoiles astrométriques. Or, comme
nous 'avons dit précédement, les catalogues astrométriques de qualité ont une densité d’étoiles
par degré carré tres limitée, contraignant 'utilisateur d’un algorithme classique de réduction a
utilisé un grand nombre d’étoiles non astrométriques (USNO2.0, GSC...), c’est-a-dire dont les
mouvements propres et les parallaxes trigonométriques — autrement dit les vitesses en ascension
droite et déclinaison et les distances au barycentre du systéme solaire — sont inconnus, et donc
nécessairement des étoiles dont les positions sur la sphere céleste au moment de ’observation
sont dferminées moins précisément.

Pour PRIAM, nous avons procédé par opposition avec l'algorithme classique, puisque nous
avons essayé d’épurer la fonction de raccordement afin que celle-ci ne représente plus que des
effets non-modélisables a priori comme les rotations du récepteur par rapport a son axe optique.
Ainsi, nous avons choisi, avant d’effectuer la détermination de la fonction de raccordement, de
faire une premiere transformation de repere en mettant en place, a partir des positions des étoiles
de référence fournies par les catalogues, en général dans le repere barycentrique J2000 et pour
I’époque moyenne d’observations de ces objets, le repere de référence pour le champ tel qu’il
est observé. La fonction ajustée a un tel systeme ne nécessite plus d’ordre élevé dans son déve-
loppement polynomial, puisque elle n’induira plus que des corrections liées aux configurations
des systemes optiques actuels, de taille telle qu'une modélisation a 'ordre 2 est suffisante dans
le plus grand nombre des cas. Ceci nous permettra d’envisager des réductions avec un nombre
limité d’étoiles de bonne qualité astrométrique. De plus, les coefficients ajustés deviennent alors
interprétables en terme de corrections a la géométrie et a 'optique du récepteur. Cette question
du degré de la modélisation, du nombre et du type d’étoiles a utiliser dans le processus sera plus
amplement discutée dans le chapitre relatif a 'optimisation de la réduction. Apres application
de cette fonction aux positions observées (en pixel) de I'objet & étudier, nous en déduisons les
positions affectées des effets de ’atmosphere terrestre et dans le repere topocentrique, apparent
de la date d’observation. Il suffit alors d’inverser les transformations précédentes. Cet algorithme,
schématisé sur la figure B.2, va maintenant étre présenté étape par étape.
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Positions des étoiles sur la sphére céleste
al’ épogque et danslerepére du catalogue

Epoque du catalogue ——= Date de |’ observation

Reperedu catalogue ——= Repérevrai deladate

Positions des étoiles sur la sphere céleste
vraiesdeladate

Réfraction

Projection sur le plan tangent a la sphére céleste

Positions des étoiles sur le plan tangent
ala sphere céleste avec atmosphere

Position des étoiles sur lerécepteur

Fonction de Raccordement Choix d’un modele approprié - Moindres Carrés

Position del’ objet sur lerécepteur

Position del’ objet sur la sphere céleste

Fic. B.2: Schématisation de Ualgorithme de réduction utilisé dans PRIAM

B.2.2 Mise en place du repere de référence tel qu’il est observé

L’une des principales causes d’erreurs dans les réductions décrites précédement provient de
la linéarisation de corrections complexes telles que les aberrations annuelle et diurne ainsi que la
réfraction atmosphérique. Il nous a donc semblé intéressant, dans un premier temps, d’évaluer
la totalité des phénomenes intervenant lors de ’observation d’une étoile de référence, cela dans
un cadre relativiste. Nous avons utilisé 'algorithme de I’Astronomical Almanach, modifié par
Kaplan et al (1989) et en utilisant la loi de réfraction inverse directe de Marini-Yan-Owens
(Marini, 1972, Yan, 1996). Cet algorithme comprend trois parties distinctes: le changement de



D.2. ALGUtiovilr il AnRUOLL UL vty zZol

Approximations des corrections relativistes

Temps Lumieére 0.01 mas
Déflexion des rayons lumineux
potentiels autres que solaire Jupiter: 1.5 mas
Terre: 0.04 mas
Approx. au ler ordre 0.5 mas
Approx. instant de la déflexion 0.1 mas
Temps coordonné des planétes Jupiter: 10 msec/0.03 mas

Venus: 0.5 msec/2 pas

Approximation du passage entre repére terrestre et repére céleste

Impacts sur les positions de

Terre Vénus et Jupiter
Mouvement du pole 10m - 0.3” 0.05 mas/ 0.003 mas

Déflexion de verticale 2km - 1 10 mas/0.6 mas

Estimation de la position de ’observateur 100m - 37 0.5 mas/ 0.03 mas
Impact de la réfraction différentielle
Aa/AS
Pour Ad=Y1’ z=45 - CNTP 20mas/ 40mas
Précision en réfraction absolue z<70 - temp % 0.1C 5 & 20 mas

Pression + 0.4 mb - Eo + 12 %

TaB. B.1: Approzimations diverses effectuées dans les processus de réductions actuels. On sup-
pose ici que la réduction s’opére a partir de coordonnées apparentes de la date des étoiles de
référence

direction de ’étoile di a son propre mouvement — ce sont les corrections de mouvement propre
et de vitesse radiale —, le changement de direction de I’étoile dit & la position et au mouvement
de observateur par rapport a cette derniere, au barycentre du systeme solaire et au voisinage
solaire — c’est-a-dire I’aberration annuelle et diurne, la parallaxe trigonométrique, la déflexion des
rayons lumineux, la précession et la nutation — et la correction due a la présence d’atmosphere.
Une fois ces corrections appliquées, les coordonnées obtenues refléteront les positions observées
des étoiles par I'observateur dans les conditions climatiques du jour.

1. Corrections dues au mouvement de I’étoile
On estime, en supposant que les étoiles ont un mouvement uniforme par rapport a l’obser-
vateur, leur déplacement entre le jour de 'observation et I’époque du catalogue. D’autre
part, les coordonnées données dans les catalogues sont données par rapport au barycentre
du systeme solaire. On va donc ramener ce repere a ’observateur. La correction est de la
forme:

EO, = EB + Ang—tB
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ou EQg représente la direction géométrique de 1’étoile pour I'observateur O, EB, la direc-
tion barycentrique de I’étoile donnée par le catalogue, AT marquant 'intervalle de temps
entre ’époque du catalogue et la date de observation.

2. Corrections dues au mouvement de 'observateur par rapport a I’étoile et au
soleil

— La parallaxe trigonométrique

EO; = EOg — #BO

avec BO, la direction barycentrique de 'observateur O et 7, la parallaxe trigono-
métrique de I’étoile fournie dans les catalogues astrométriques tels que le catalogue
Hipparcos.
— Déflexion des rayons lumineux

Cela correspond a la déviation des rayons lumineux due au voisinage plus ou moins
proche du Soleil. Cette correction sera de 'ordre de 4 mas (Cowling, 1984) dans le cas
d’un objet supposé a 'infini, comme une étoile de référence. Ce calcul fait intervenir
SO, le vecteur héliocentrique de I’observateur, SE, le vecteur héliocentrique de I’étoile
et deux quantités scalaires,

2
1=
957 210
_ SE SO
92 =1+ isgl-1s0]
La direction corrigée de ces effets s’écrit:
EO gl. EO SE . SO SO EO . SE
£ = 5oy T 2 ljEo) TsE] Jso ~ lsof fEo] TSE]
IEO[| g2~ [[EO]| [|SE[["[[SO[ [[SO]| [[EO]"||SE]

— Aberrations annuelle et diurne
On corrige du mouvement de la Terre sur son orbite et du mouvement de 'observateur
par une seule correction en considérant non plus la vitesse de la Terre mais celle de
la Terre + celle de 'observateur dans un mouvement de translation uniforme par
rapport au barycentre du systeme. Cette correction est d’une importance majeure
et peut atteindre jusqu’a 15 secondes d’arc. En posant § = /1 — (V/c)?, ou V

représente le vecteur vitesse de ’observateur par rapport au barycentre du systeme,

on a
GLEO, + (c+ %) Vv
E03 =cC
c+EO,.V

— Précession et Nutation
Ces deux corrections sont des rotations du repere équatorial moyen J2000, au repeére
équatorial vrai de la date, c’est-a-~dire celui par rapport auquel on se repere pendant
I’observation. Quels que soient les modeles choisis et le systeme de constantes en
vigueur, on représente ces effets par deux matrices de rotation, notées respectivement
P pour la précession et N pour la nutation, et on calcule les directions apparentes des
étoiles dans un repere vrai de la date avec:

EO4; = NPEO;

Nous nous plagons ici dans le systeme de référence du FK5.
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Zenith du lieu

Directtion observee X
Source lumineuse

Direction reelle

Llimite superieure de I’ atmosphere

[e]
Observateur au sol

Fic. B.3: Déviation des rayons lumineur dans l'atmosphére terresire. z est la dis-
tance zénithale observée, Az l'angle de réfraction et &y la distance zéni-

thale "vraie”.

3- Réfraction atmosphérique

La principale différence entre la position apparente d’un corps céleste et sa position observée
depuis la surface de la Terre provient de la présence de 'atmosphere terrestre. Cette derniere a
pour conséquence de provoquer une déflexion des ondes électromagnétiques et un retard sur les
signaux électromagnétiques (figure B.3). Ainsi, avant d’étre captés par un récepteur, les photons
lumineux traversant des couches d’air progressivement plus denses (correspondant & un indice
de réfraction de plus en plus grand) sont déviés graduellement vers la verticale. L’effet induit
est 'observation d’une distance zénithale plus petite que la distance zénithale "vraie” de 'objet
(i.e. 8’il n’y avait pas d’atmosphere). La différence entre les distances zénithales, ou angle de
réfraction, est donnée a partir du principe de Fermat par la relation :

n

no t
Az:fo—zoz/ A dn (B.1)
1

ou & et zg sont les distances zénithales ”vraies” et observées des corps célestes et n est 'indice
de réfraction atmosphérique, ng étant cet indice au niveau de I'observateur (Yan et Ping, 1995).
Ainsi, si les variations de l'indice de réfraction en fonction de ’altitude sont connues dans la
direction visée, alors cette équation est intégrable et permet de calculer "angle de réfraction cor-
respondant a la distance zénithale observée. Cependant la modélisation de ’atmosphere terrestre
en un lieu et a une date donnée est fort complexe, dépendant des conditions météorologiques, des
saisons, de la géographie du lieu, etc..., ce qui rend difficile I'expression des variations de I'indice
de réfraction atmosphérique. Pour le calculer, on modélise généralement ’atmosphere par deux
composantes & symétrie sphérique, la troposphére (de 0 & environ 11 km) et la stratosphere (jus-
qu’a environ 100 km '), séparées par la tropopause (d’épaisseur négligeable mais pour laquelle
'indice de réfraction présente une discontinuité). On considere de plus que I"atmospheére est en

1. au dela, la réfraction atmosphérique pour les longueurs d’ondes optiques est de 'ordre de quelques micro-
secondes de degré (Green, 1985).
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équilibre hydrostatique et qu’elle obéit aux lois des gaz parfaits (Explanatory Supplement of
American Ephemeris, 1992). Dans de telles conditions, on peut modéliser la courbure des rayons
lumineux dans ’atmosphere par un profil exponentiel, correspondant aux variations observées
de la réfractivité (de Iatmosphere) en fonction de 'altitude. La loi de la réfraction s’exprime
alors sous la forme classique de la loi de Laplace:

Az = Atan zg + B tan® 2 (B.2)

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

A = ka(l-p)
B = wa(f-2)
2

ou « et 3 dependent du modele atmosphérique et x un terme correctif permettant de prendre en
compte 'aplatissement de la Terre et par conséquent des couches atmosphériques. k se calcule
comme le rapport entre la gravité mesurée au niveau de I’observateur et celle mesurée au niveau
moyen des mers a I’équateur; x = 1.0 pour une terre sphérique (Stone, 1996). En premiére
approximation et pour des conditions standard de température et de pression (0°C', 1013.25 mb)
et sans prendre en compte la longueur d’onde, ces parametres sont pris égaux a 0.001254 pour
3 et 60°.37 pour a, fournissant les constantes de la réfraction A = 60°.2943 et B = —0".06687
(Kovalevsky, 1990). Pour des conditions dites "normales” (15°C, 1013.25 mb, p,? = 0mb ,
A = 0.59um), les constantes de la réfraction sont A = 57°.085 et B = —07.0666, déduites des
Tables de la réfraction éditées par 'observatoire de Pulkovo en 1985 (Refraction tables of Pulkovo
Observatory, 1985). Pour tenir compte de conditions atmosphériques et de longueurs d’ondes
particulieres, ces parametres peuvent étre exprimés comme des fonctions de la température, de
la pression, de la pression de vapeur séche et de la longueur d’onde, tel que o = ng— 1 représente
la réfractivité de "atmospheére au niveau de 'observateur et 5 = Hy/ro représente le rapport
de la hauteur équivalente d’atmosphere homogene sur le rayon géocentrique de I’observateur
(Stone, 1996). Cette formulation de la réfraction, que nous désignerons loi de Laplace-Stone,
permet d’obtenir une précision meilleure que 40 mas pour toute distance zénithale inférieure
a 70° (comparaisons avec les Tables de la réfraction de l'observatoire du Pulkovo (Refraction
tables of Pulkovo Observatory, 1985) (Stone, 1996). Cette expression de la réfraction a cependant
pour inconvénient de calculer 'angle de réfraction a partir uniquement de la distance zénithale
observée (zg). Ainsi, dans le cas ol 'on veut estimer ’angle de réfraction a partir des coordonnées
apparentes, on introduit une approximation supplémentaire en considérant la distance zénithale
"vraie” (&) plutdt que celle observée dans I’équation (B.2). Ce probléme est résolu en utilisant
la formulation de ’angle de réfraction proposée par Yan et basée sur I'utilisation de fonctions
dites de "mapping” modélisant les variations de 'indice de réfraction en fonction de laltitude
(Yan et Ping, 1995, Yan , 1996). L’angle de réfraction s’exprime alors sous la forme:

Az =10"%Nysin & m/(fo) (B.3)

olt Ng = 10°(ng — 1) est la réfractivité de I’atmosphére au niveau de I'observateur, &y est la
distance zénithale "vraie” et m’ (&) est la fonction dite de "mapping” de la réfraction faisant
intervenir, comme la réfractivité, les parametres de température, de pression et de pression de

2. py est la pression de vapeur séche.
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vapeur seche du lieu d’observation ainsi que la longueur d’onde du signal observé (Yan, 1996).
Cette formulation assure une précision sur 'angle de réfraction de 'ordre de 100 mas jusqu’a
des distances zénithales de 80°.

Ces expressions de la réfraction se basent sur ’hypothese que 'atmosphere terrestre peut
étre modélisée par une symétrie sphérique dont les parametres sont déterminés a partir d’un
certain nombre de données météorologiques moyennes. Cela implique que la déviation des rayons
lumineux ne dépend que de la distance zénithale et est indépendante de ’azimut de la direction
visée. Cela implique aussi que cette déviation est indépendante des conditions atmosphériques
réelles au moment de 'observation et tout le long du chemin parcouru par les photons dans
I’atmosphere. Or dans la pratique, les conditions atmosphériques peuvent étre tres différentes
des conditions moyennes ayant déterminé le profil atmosphérique de la loi de réfraction utilisée.
En outre, la déviation des rayons lumineux ne se produit pas uniquement selon la verticale et
on observe une déviation horizontale affectant la précision des positions mesurées de 'ordre
du mas (en interférométrie optique par exemple). Il reste néanmoins difficile de déterminer
avec précision la structure exacte de 'atmosphere en un lieu et une date donnés, et seule une
bonne connaissance des conditions météorologiques mesurées en différents points de "atmosphere
entourant I'observateur (de 100 m a 82 km d’altitude) peut conduire & une précision sur la
réfraction astronomique a ’ordre du mas. Pour autant, des modeles d’atmospheéres plus ou moins
complexes existent et ont pour but d’apprécier les modifications physico-chimique du milieu de
propagation du signal électro-magnétique et d’en répercuter les conséquences sur la direction
et la vitesse de propagation de ce dernier. On citera par exemple les modeles d’Owens (Owens,
1967), d’Edlen (Edlen, 1953) et de Bean et Dutton (Bean et Dutton, 1966) pour les longueurs
d’ondes optiques et proches infrarouge, ainsi que ceux d’Appleton-Hartree (Davies, 1966) et
Abshire et Gardner (Abshire et Gardner, 1985) pour les longueurs d’onde radio. Le modele
d’indice de réfraction utilisé dans PRIAM est celui d’Owens simplifié a deux composantes, 'une
seche, noté D, correspondant au comportement d’un indice de réfraction pour un air sec a 0.03
% de COy et Iautre, humide noté D,,, incluant une proportion plus ou moins importante de
vapeur d’eau. Ces deux composantes sont déterminées par ajustement aux observations dans
des données de validité couvrant une grande partie du spectre visible et du proche IR (2.4 4 6.9
pm). L’indice de réfraction, n, est alors donné sous la forme:

KS K
(130.0 — 02) ' (38.9— 0?)

(n—1) x 10* = [K} + 1.Ds +[K{' + K¥.0* + K¥.0o' + KY.0%.D,,

ou K7,i=1..3et K}, j = 1..4 sont des constantes du modele d’Owens. Grace a cette modélisa-
tion de 'indice de réfraction, il est alors possible d’aborder la modélisation globale de la traversée
de atmospheére du signal observé depuis une station au sol. Comme nous I’avons déja dit, de par
la discontinuité de la tropopause, I’équation B.1 n’est pas intégrale et donc n’est pas réversible.
C’est pourquoi, dans PRIAM, deux modele de correction de réfraction co-existent. Le premier
modele correspond & I'approximation de Laplace, reprise et améliorée par Stone (Stone, 1996)
et permet d’estimer la déviation du signal lumineux & partir d’une direction zénithale observée.
Cette correction est appliquée dans la deuxieme partie de l'algorithme apres la détermination
de la fonction de raccordement et I'obtention des positions observées sur la sphere céleste de
I’objet étudié. Afin de rendre ces données utilisables, par exemple dans les théories dynamiques,
il convient de corriger ces positions de leffet de déviation induit par la traversée de ’atmosphere
terrestre. On applique la relation B.2 sachant que la quantité z, est connue et on en déduit la
distance zénithale &, corrigée de la réfraction. Le deuxieme modele est celui développé par Yan
en 1995 (Yan et Ping, 1995) et 1996 (Yan, 1996) sur la base d’une étude de réversibilté des
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modeles de réfraction entamée par Marini en 1971 (Marini, 1971) dans les longueurs d’onde ra-
dio. Cette correction intervient dans la premiere partie de I'algorithme et plus exactement dans
la mise en place du systeme de référence astrométrique tel qu’il est observé. Ainsi, a partir de
positions barycentriques astrométriques J2000 d’étoiles de référence astrométriques, on effectue
une premiere transformation permettant d’exprimer les coordonnées de ces points de rattache-
ment dans un repere apparent topocentrique. Il reste donc a affecter ces positions de I'effet de
déviation angulaire induit par la traversée de "atmosphere par le signal. Ainsi a partir d’une
expression du décalage en distance zénithale d’un objet, on a pu, en appliquant des modeles de
fonctions mapping, déterminer analytiquement une fonction inverse non approximée de 'angle
de réfraction. Ce raisonnement est basé sur une étude de la convergence d’intégrales du type

_ [ P (x)
I(a)_/o \/x—l—oez—l((l—p)dx

ou p représente le profil de 'atmosphere en fonction de l'altitude, K est une constante, K =
107°N, COS(ZAR)2%7 ZAR, la distance zénithale observée (affectée de la réfraction), rg est le rayon
équatorial terrestre et H, laltitude du profile atmosphérique.En effet, au voisinage de 0, ce type
d’intégrale peut se développer en puissance de a, alors qu’au voisinage de oo, le développement
sera en 1/a. Or, les fractions rationnelles, de forme correctement choisie, répondent elles aussi a
ces criteres et peuvent converger vers la méme limite. C’est en se basant sur cette idée, que cette
écriture en fonction de mapping a été appliquée au probleme de la réfraction atmosphérique.
Pour plus de détails sur les corrections de réfraction ainsi que pour une étude comparative entre
les différents modeles de réfraction atmosphérique actuellement disponibles et leur impact sur
la réduction astrométrique en longueurs d’ondes optiques, on se reportera a (Berthier et Fienga,
1997).

4- Projection sur le plan tangent

A ce stade du processus, nous avons transformé le repere de référence, barycentrique, as-
trométrique J2000, défini a partir des étoiles astrométriques présentes dans le champ en un
repére observé, c’est-a-dire topocentrique, apparent de la date affecté des effets de déviations
atmosphériques. Nous effectuons maintenant la projection de ce repere sur le plan théorique
d’observation. Ce plan, appelé aussi plan tangent a la sphere céleste, représente le plan du re-
cepteur si celui-ci était parfait, c’est-a-dire si ’axe optique du télescope et du récepteur, CCD
ou plaque photographique, était aligné, si 'optique de ce dernier et de celle du télescope n’in-
duisaient aucune déformation ou distorsion du champ etc... Ce passage entre sphere céleste et
plan idéal du récepteur est connu sous le nom de projection gnomonique et se trouve schématisé
sur la figure B.4. Soit T le centre de la projection, qui correspond aussi au centre du récepteur —
dans les cas ou 'observation a été réalisée en binning 1,c’est-a-dire sur I’ensemble de sa surface —
de coordonnées topocentriques (A, D), apparentes de la date, affectées de la réfraction et I'objet
observé, de coordonnées («, J), sa position sur le plan tangent en T & la sphere céleste sera
donnée par le couple (¢, 1) tel que:

cosdsin(a — A)
sin Dsin 6 4+ cos D cos d cos(a — A)

(=

cos Dsin(a — A) —sin D cosd cos(av — A)
sin Dsin é 4+ cos D cos é cos(av — A)
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F'1G. B.4: Projection gnomonique (Green, 1985)

et inversement:

tan(o — A) = cosD —nsin D

sin D 4+ ncos D

fand = cos D — nsin D

cos(a — A)

Le choix des coordonnées (A, D) du centre du champ est important. En général, celles-ci
ne sont pas connues. On choisit alors comme centre de la projection sur la sphere céleste, le
barycentre des étoiles de référence. Le décalage entre cette position approximative du centre du
champ inconnu sur la sphere céleste et le centre effectif (en pixel) du centre du récepteur sera
absorbé par le terme constant de la fonction de rattachement (ou constantes de plaque, voir le
paragraphe suivant). On verra par la suite, que chercher a approcher la position du centre du
champ par d’autres positions que celles du barycentre du repere de référence permet d’optimiser
la détermination de la fonction de raccordement et donc celle du processus de réduction.
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B.2.3 Fonction de raccordement
Choix de la forme et du type de la fonction

La premiere idée pour améliorer les méthodes de réduction dites classiques a donc été de
calculer tous les effets modélisables directement sur les («,0) d’étoiles afin de réellement com-
mencer le processus de réduction non plus avec des coordonnées astrométriques, J2000 mais
avec les positions réellement observées. Les constantes qu’il restera a déterminer ne seront plus
affectées de corrections autres qu’instrumentales mais représenteront des effets physiques direc-
tement matérialisables sur le récepteur. Comme nous 'avons déja dit, le réle de la fonction de
raccordement est de corriger, par ajustement entre positions mesurées a la surface du récepteur
et positions théoriques dans le plan idéal de ’observation, les imperfections de modélisations des
systemes optiques. Il est donc clair que la forme de cette fonction — polynomiale d’ordre plus ou
moins élevé (Platais, 1995, Urban et Corbin, 1996), orthogonale (Bienaymé, 1993), en harmo-
niques sphériques, non déterministe (Lattanzi et Bucciarelli, 1990), ... — varie selon la nature de
I'instrumentation utilisée lors de ’acquisition des observations. Plus précisément, une modélisa-
tion polynomiale conviendra parfaitement a la correction d’effets simples tels que des rotations
d’axe et de décalages de centre optique mais répondra assez mal, de par sa forme linéaire, a des
distorsions de champ, en particulier sur les bordures des récepteurs, induits par exemple par
des effets d’aberrations optiques, caractéristiques des récepteurs a tres grand champ (plusieurs
degrés), comme ceux des astrographes de type Carte du ciel et des télescopes de Schmidt.

La figure A du graphe B.5, extraite de Robichon et al (1995) est un bon exemple des distor-
sions résiduelles qui peuvent apparaitre apres 'utilisation d’un modele linéaire insuffisant dans
la réduction d’une plaque grand champ, ici une plaque de Schmidt de 5% x 5°.

De plus, dans ces cas particuliers d’astrométrie a tres grand champ, des modélisations, autres
que gnomonique, du plan idéal d’observations, et de type projection équidistante (Morrison et
al, 1998), semblent étre plus a méme de modéliser les déformations induites par une projection
de la sphere céleste sur une surface qu’il est difficile de décrire par le biais d’une géométrie
plane. On retrouvera sur les figures B et C du graphe B.5, I'impact de la projection gnomo-
nique classique dans le processus de réduction de plaques de Schmidt de 6° x 6° (figure B) et
on pourra comparer cette solution & celle déduite de la projection dite équidistante (figure C).
Nous conseillerons donc, bien que cette option soit disponible dans PRIAM, de ne pas chercher
a réduire des champs de plus de 2 degrés avec une fonction de raccordement polynomiale, méme
developpée a un ordre élevé, mais d’utiliser des écritures plus spécifiques aux problemes liés aux
récepteurs tres grand champ.

La fonction de raccordement utilisée dans PRIAM est un modele polynomial dont I'ordre est
laissé au choix de 'utilisateur, bien que certaines contraintes sur ce choix soient imposées se-
lon les niveaux d’utilisation du logiciel. Ce modele dans le cas d’un développement & l'ordre m
s’ecrit:

YA, XY = F(X,Y)

||
NE

3
Il
—_

L~
—_

(B.6)

||
||M§

z_: B, ,XY? =F,(X,Y)

ou (¢,n) sont les coordonnées standard (cf. équation B.4) des objets sur le plan idéal d’observation
tangent a la sphere céleste et (X,Y), les coordonnées en pixels mesurées sur le récepteur de ces
mémes objets, par rapport au centre de ce dernier.
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Fic. B.5: Cartes de distorsions de plaques de Schmidt: Résidus vectoriels obtenus aprés ap-
plication de différents modéles de projection: cas C - projection gnomonique et B - projection
équidistante (Morrisson et al, 1998) ou apreés application d’une fonction de raccordement po-
lynomiale d’ordre insuffisant, cas A, (Robichon, 1995). La dimension de plaques de Schmidt
utilisées est de 6.4 x 6.4 degrés dans les cas C et B et de 5.3 x 5.3 degrés dans le cas A.

L’ajustement de la fonction

La détermination des coefficients A, , et B, , de I'équation B.6 s’effectue par le biais de
I’ajustement par moindres carrés décrit entre les positions observées en pixels sur la surface du
récepteur d’étoiles de référence astrométriques et leurs positions cataloguées («,d) théoriques
projetées sur le plan idéal d’observation, tangent a la sphere céleste. L’algorithme utilisé dans
PRIAM est un algorithme de résolution de systeme linéaire classique avec pondération des
équations de conditions et calculs d’erreurs par matrice de variance-covariance sur les coefficients
ajustés. Matriciellement, le systeme d’équations précédent, développé a 'ordre m, s’écrit, pour
chaque observation réalisée d’un champ stellaire comportant n étoiles de référence:
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G 1 Xy Yy XuYp ... XPYP oL XPoy Aos
G =11 X2 v XeYe o0 XEYS 0 XPoye : (B.7)

(o 1 X, Y, XY, ... XLyl ... Xp oy,

Am,O
AO,m

On écrit le méme systeme pour la coordonnée 7. Chaque équation de conditions correspond a
une étoile de référence. 1l est alors possible de pondérer chacune d’entre elles selon la qualité
astrométrique de chaque point de raccordement. Dans PRIAM, chaque équation est pondérée
par erreur moyenne externe des catalogues stellaires dont proviennent les différentes étoiles
de référence. Cette précision permet d’estimer la qualité astrométrique moyenne des différents
éléments intervenant dans I’estimation de la fonction de raccordement. Le tableau B.1 donne les
précisions astrométriques utilisées par PRIAM pour les catalogues stellaires les plus couramment
rencontrés.

Les erreurs déduites de la matrice de covariance du systeme sont aussi calculées pour chaque
coefficient ajusté. Avec estimation de ces erreurs sur les coefficients de la fonction de rattache-
ment, nous pourrons répercuter directement la qualité de la modélisation du systeme optique sur
la détermination des positions («,d) des objets inconnus ou dont on veut connaitre les positions
sur la sphere céleste. A ce stade de I’algorithme, tous les éléments sont réunis pour pouvoir
entamer le calcul de ces positions.

B.2.4 Détermination des positions inconnues
Application de la fonction de rattachement et projection sur la sphére céleste

Apres ajustement de ses coefficients, la fonction de rattachement est appliquée aux positions
mesurées en pixels sur le récepteur de 'objet dont on veut connaitre la position sur la sphere
céleste. Sont alors déduites les coordonnées (¢, 1) de l'objet dans le plan idéal d’observation
tangent a la sphere céleste.

Choix du repére définitif
Estimation des erreurs sur les positions calculées

Cette estimation est d’une tres grande importance car elle permet d’estimer la qualité du
processus de réduction d’une part et d’autre part de valider les choix d’optimisation que nous
décrirons au chapitre suivant. Une position déduite de la réduction astrométrique d’une image
CCD ou photographique sera déterminée avec une précision, fonction de plusieurs criteres dont
la précision des mesures (effectuées sur le récepteur) des positions des points de référence et de
I’objet étudié, la qualité astrométrique des positions cataloguées, de la forme de la fonction de
rattachement et de son degré de liberté. Classiquement, on estime la précision externe, e.,; d’un
tel processus de réduction sur une observation par (Pascu, 1990):

2 2 2
Eext = Coat 75 Car + (Seor)? (B.8)

n—1m
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Cette écriture générale peut étre modifiée selon la forme de la fonction de raccordement (ici
polynomiale de degré m) et fait intervenir la précision externe, ecat, moyenne du catalogue de
référence d’ou sont extraites les n coordonnées («,d) des points de raccordement, celle induite
par les mesures effectuées sur le récepteur de ces n points, e, et de 'objet étudié, e,.. Cette
équation et celles qui en sont dérivées permettent de faire des estimations, pour un type de ré-
cepteurs et catalogue stellaire donnés, de la précision maximale que peut atteindre un processus
de réduction. Nous verrons dans la suite que cette écriture est tres utile dans les discussions
concernant les stratégies de réduction.

Dans PRIAM, nous avons fait le choix d’effectuer un calcul d’erreurs basé sur la différentia-
tion des équations B.6 et B.5. Ce calcul s’effectue en deux temps.

Premierement, on calcule 'erreur induite par 'estimation des positions mesurées de 'objet sur
le récepteur et par les erreurs de détermination des coefficients de la fonction de raccordement
sur le calcul des coordonnées, (¢, 1), de I'objet étudié dans le plan idéal d’observation. Pour
cela, on dérive ’équation B.6 par rapport aux coefficients A, ;) et B, ), puis par rapport aux
positions mesurées (X, Y). Le systéeme B.6 devient alors:

||
Ms

X XYidA,, + 3 3 Ap g p XPIYI1IX + 3 S Ay g XPY 1Y

lgq p=1g9=1 p=1g9=1

p

(B.9)
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Dans un deuxiéme temps, on répercute (d¢,dn) sur l'estimation des coordonnées (a,d) par la
différentiation de I’équation B.5. On obtient ainsi I’écriture définitive:

2
— A ‘ ‘
do = <Co§()5 (—an sin )D)2 [(cos D — sin D)d¢ — ¢ sin Ddn]
. (B.10)
“= : 7 cos” (a — A)dn — %an(a—mda

(cos D — nmsin D)

B.3 Optimisation

B.3.1 Discussion préalable

L’optimisation d’un processus de réduction astrométrique est une question délicate car deux
tendances existent. Nous qualifierons ces deux écoles de profusionnaire et de minimaliste.

Les profusionnaires considerent qu’une bonne réduction s’effectue avec un tres grand nombre de
points de référence afin de déterminer une fonction de raccordement complexe (& plusieurs degrés
de développement polynomial) permettant ainsi d’absorber les termes issus d’une part des linéa-
risations du mouvement de 'observateur, des étoiles de référence, de la réfraction, ..., et d’autre
part des distorsions du champ. Plusieurs arguments sont a opposer a cette technique. Le premier
d’entre eux a déja été exposé et concerne les linéarisations effectuées a une époque ot les calculs
vectoriels n’étaient pas facilement programmables. A I'heure actuelle, la programmation de tels
formulaires (cf. paragraphe B.2.2) n’est plus un obstacle. De plus, comme nous I’avons dit, ne pas
effectuer ces corrections liées & la cinématique des systémes de référence (précession, nutation,
aberrations annuelle et diurne) peut induire des effets systématiques difficilement identifiables
dans les solutions du mouvement ajustées sur ces observations non ou mal corrigées. D’autre
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part, un développement de la fonction de raccordement a un degré supérieur a trois n’est néces-
saire que pour des champs stellaires couvrant une surface supérieure a 1 degré carré. Or, dans
la majorité des cas, la taille moyenne des récepteurs n’atteint pas cette couverture. Autrement
dit, utiliser une fonction de rattachement avec un haut degré de développement est souvent sans
intérét dans la correction d’effets optiques liés aux distorsions éventuelles des champs observés.
Rappelons, de plus, que dans le cas de tres grands champs (de plus de 2 degrés), d’autres algo-
rithmes de réduction (cf. paragraphe B.2.3) semblent étre plus adaptés. Enfin, pour mettre en
ceuvre de tels processus, il faudrait disposer de catalogues stellaires ET astrométriques tels que
leur densité permettrait de disposer d’un nombre suffisant d’étoiles de référence pour effectuer
ce type d’algorithme et cela quelle que soit la taille, en général quelques minutes ou dizaines de
minutes de degré des récepteurs classiques. Or, nous savons que ce n’est pas le cas. Les profusion-
naires font donc appel & d’autres catalogues stellaires, non astrométriques, en particulier 'USNO
A2.0 et sa version résumée 'USNO SA2.0, ayant respectivement des densités de 12450 et 1300
étoiles par degré carré (contre 23 étoiles par degré carré pout ’ACT) mais ne comportant aucune
information sur la cinématique propre (mouvements propres et parallaxe trigonométrique) de
chaque objet. Le fait d’ajuster une fonction polynomiale a haut degré permet alors d’absorber
les effets induits par cette méconnaissance des mouvements propres des points de raccordement
mais n’est pas, comme nous ’avons déja dit, sans conséquence sur la qualité astrométrique des
positions déduites en particulier dans le cadre d’une exploitation dynamique (ajustement des
théories du mouvement de 'objet observé, raccordement de systémes de référence etc....) de ces
données. Cette méthode de réduction est bien siir la plus répandue car d’application simple et
induit des positions sur les objets a étudier a une précision équivalant a celle de la précision
externe des catalogues stellaires utilisés a savoir entre 300 et 500 mas.

La tendance minimaliste correspond a une approche plus moderne de la réduction astromé-
trique et vise & n’utiliser qu’un nombre limité d’étoiles de tres bonne qualité astrométrique tout
en corrigeant au préalable un grand nombre d’effets présents sous forme linéaire et donc approxi-
mative dans ’approche décrite précédement. Ce type d’algorithme constitue la base de PRIAM.
Ces corrections, que nous avons décrites plus haut, nous permettent d’effectuer des réductions
pouvant atteindre les limites de précision des catalogues astrométriques utilisés qui, dans ce cas,
atteignent 50, 25 voire 10 mas (pour Hipparcos). L’inconvénient d’un tel algorithme réside dans
le fait que bien souvent une réduction uniquement avec des étoiles de référence astrométrique
est difficile car bien souvent il n’y a qu’une voire deux étoiles de ce type dans le champ. Pour
ces cas complexes, des algorithmes de réduction, présentés dans le paragraphe B.3.3, ont été
mises en place (Fienga, 1998) afin de pallier ce déficit de points de raccordement et de limiter la
dégradation de la qualité astrométrique de la réduction induite par 'introduction d’étoiles non
astrométriques dans le processus.

Hormis ces différentes considérations, certains choix sont a effectuer lors du processus, comme
celui de la position du centre de champ, du degré de la fonction de raccordement a utiliser et
autres. Nous allons dans la suite indiquer quelques choix possibles, illustrés d’exemples, afin
d’optimiser la réduction d’une image CCD ou photographique.

B.3.2 De la géométrie des points de raccordement

Comme nous ’avons vu, la fonction de raccordement est déterminée a partir de points de
référence. Les déformations ainsi modélisées le seront donc en fonction de la position et de la
nature des étoiles de référence utilisées comme points de raccordement. Or gardons a esprit,
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Fic. B.6: Exemple de configuration géométrique: image de Pluton réalisée au télescope de 80 cm
de UOHP en juin 1999.

le but de cette étape: corriger les positions de I'objet étudié mesurées en pixels sur le récepteur
des distorsions du champ pouvant induire des erreurs systématiques lors de I'estimation de la
position de ce méme objet sur la sphere céleste. Or de telles déformations sont locales. Il convient
donc de choisir des points de raccordement environnant le plus possible I'objet considéré. Pre-
nons ’exemple d’une série d’observations de Pluton (figure B.6) réalisées au télescope de 80 cm
de I’Observatoire de Haute Provence en juin 1999. Sur cet exemple, quatre étoiles de référence
ont été déctectées autour de Pluton. Quatre configurations de réduction sont donc possibles:
la premiere réunit 'ensemble des quatre étoiles de référence délimitant ’aire dans laquelle sera
déterminée la fonction de raccordement et se trouve Pluton, et les trois configurations notées A,
B, Csur la figure et reliant trois des quatre étoiles précédentes. Les résultats issus de ces quatre
réductions sont présentés dans le tableau B.2. Il apparait alors clairement que la configuration
constituée des trois étoiles les plus éloignées de Pluton induit des estimations des positions de
cet objet tres fortement dégradées par rapport aux trois autres solutions. Cet exemple est un
cas typique de 'importance de la géométrie du systeme dans le choix des étoiles de référence.
En effet, les trois étoiles formant la configuration A ne sont pas individuellement les sources
de cette dégradation des résidus, puisque chacune utilisée séparement induit des solutions bien
meilleures.

La condition minimale dans le choix d’une configuration de points de raccordement pourrait donc
étre que la surface délimitée par ces points inclut 'objet étudié, ici Pluton. C’est donc 'associa-
tion de ces trois étoiles qui induit une mauvaise détermination de la fonction de raccordement
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Configurations (O —=C)o (") oo (7)) {(O=C))s (") 05 ()

4 étoiles 0.141 +0.173 0.117 +0.216
A 0.541 +0.657 1.373 +0.672
B 0.122 +0.170 0.059 +0.204
C 0.081 +0.179 -0.072 +0.241

TAB. B.2: Pluton: Statistiques des résidus calculés par comparaison entre les positions observées
el réduites selon les configurations quatre étoiles, A, B et C et les positions déduites de DF405

et donc de I’ensemble des parametres de la réduction. Remarquons d’autre part que la solution
induisant une diminution des dispersions des résidus de fagon significative est la configuration
dont le barycentre est le plus pres du centre du récepteur (cf. figure B.6). Cette remarque souléeve
un deuxieme point important dans 'impact de la géométrie des systéemes dans 'optimisation
des processus de réduction: le choix des coordonnées sur la sphere céleste du point T, centre
de la projection du plan d’observation idéal tangent a la sphere céleste. Comme nous ’avons
vu, les coordonnées physiques de ce point sur le récepteur sont associées au centre physique
du CCD en pixels. L’intérét d’estimer une position sur la sphere céleste la plus proche possible
du centre physique du récepteur est de minimiser la valeur d’offset (coefficient constant) de la
fonction de raccordement afin d’améliorer la détermination d’autres parametres plus complexes,
comme ceux de rotation par exemple. Cette algorithme peut étre utile dans les cas d’étalonnage
optique d’un récepteur (détermination précise des valeurs de I’échelle et des angles de rotation
du récepteur par rapport a ’axe optique du télescope) ou de réduction a peu d’étoiles, comme
nous le verrons au chapitre suivant.

B.3.3 Choix de 'ordre de la fonction de raccordement et réduction a peu
d’étoiles

Beaucoup de choses ont déja été dites a ce sujet. Rappelons cependant que dans les cas
d’applications les plus courantes, PRIAM s’adresse a des utilisateurs dont les récepteurs ont des
surfaces comprises entre quelques minutes de degré carrées et un peu plus d’un degré carré.

Les réductions a peu d’étoiles consistent a simplifier la fonction de rattachement au maximum
(formule des constantes de plaques classiques), & corriger le plus grand nombre d’effets connus
empiriquement (comme les mouvements de I'observateur et des points de raccordement, la ré-
fraction etc...) et enfin a faire appel & des étalonnages antérieurs de 'instrument, étalonnages
pouvant avoir été réalisés par de précédentes réductions. Il devient alors possible de faire une
astrométrie précise sur des champs couvrant de tres petites surfaces (quelques minutes) et ne
comportant qu’un nombre trés restreint d’étoiles ou d’objets de référence (1 ou 2).

Dans ce cadre d’astrométrie a tres petit champ, on suppose que les distorsions optiques et mé-
caniques affectant la surface du récepteur sont linéaires et peuvent étre représentées par un
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décalage en (X, Y), une rotation autour de I’axe optique du télescope et une réduction constante
en X et en Y de Iéchelle de la projection. Si on note ({,n) les projections sur le plan idéal
d’observation des coordonnées apparentes, vraies de la date des points de raccordement, (X, Y)
les mesures réalisées sur le récepteur des positions de ces mémes points, alors la fonction de
raccordement s’écrit:

(=¢ep.cos0X + ey.sinfY + K,
(B.11)
n=—e;.sin0X 4 ey.cos0Y + K,

ol (e, e,) sont les facteurs d’échelle respectivement des axes X et Y, 8 est 'angle qu’il exite entre
’axe optique du télescope et la direction normale a la surface du récepteur, et enfin (K, K,)
représente le décalage en X et Y entre la position du centre physique du récepteur (en pixels)
et la position (a, ¢) du point tangent a la sphere céleste. En général, les facteurs d’échelle sont
connus, et lorsque le récepteur vient d’étre récemment et convenablement aligné a ’ensemble du
systeme optique du télescope, on considere que @ est petit ou nul. Dans le premier cas de figure
(0 petit, donc cosf = 1 et sin# = §), qui est celui le plus communément rencontré, le systéme
d’équations précédent devient:

(=€, X +ey.Y + K,

n=—e;.0X +ey.Y+ K,

Si de plus, ’angle d’orientation est connu (par des calibrations antérieures) ou supposé nul, ce
systeme devient un systeme de deux équations a deux inconnues qu’il est possible de résoudre a
I’aide d’un seul point de référence.

Inversement, il est possible a partir d’une estimation des parametres (A(i), i=1, 2, 3) et (B(j),
j=1, 2, 3) de déduire une fonction de rattachement d’ordre 0, c’est-a-dire de la forme:

C=A1).X + A(2).Y + A(3)
n=B(1).X + B(2).Y + B(3)

en terme de parametres instrumentaux liés & optique et a la mécanique du télescope. Ces
déterminations peuvent étre utiles dans le cadre d’un étalonage de I'instrument d’une part et
pour la mise en place de parametres standard de réduction associés a I'instrument, et donc ré-
utilisables au cours de réductions suivantes, d’autre part. Plus précisément, le graphe présente
les évolutions des erreurs externes de réductions déduites d’une formule de type B.8 pour un
récepteur CCD classique de 1000x1000 pixels de 25 & 10 microns, couplé a des optiques variant
de 25 4 8 metres de focale. Pour ces différents éléments, est tracée l’erreur induite par un
processus de réduction utilisant deux types de catalogues stellaires, ici mis en opposition: les
catalogues stellaires au sens strict du terme, comportant un grand nombre d’étoiles mais de
qualités astrométriques réduites (en exemple ici 'USNO S52.0) et les catalogues astrométriques
a proprement parler, présentant un nombre plus limité d’étoiles de référence mais de fagon
plus précise. Notons que nous avons pris ici comme exemple le catalogue FAME. Le but n’est
pas ici d’insister sur les caractéristiques de ces catalogues mais de montrer qu’une réduction
avec un grand nombre d’étoiles de référence non astrométriques (comme c’est le cas des étoiles
de 'USNO 52.0) ne permet pas d’obtenir une meilleure précision sur la position de 'objet
étudié, considéré ici ponctuel. Prenons par exemple, le cas d’une réduction effectuée sur un
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Reduction Astrometrique: Erreur externe pour CCD 1000%1000

o
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Fic. B.7: Fvolution de Uerreur externe de réduction en fonction du catalogue stellaire utilisé ainsi
que des caractéristiques instrumentales telles que la focale de Uensemble du systeme optique, la
taille des pixels constituant un CCD de taille 1000x 1000

récepteur de pixels de 17 pm. On voit clairement sur notre graphe que l'erreur induite par
le choix des points de raccordement est doublée pour une focale de 14 metres et se trouve
multipliée de presqu’un facteur 10 pour une focale de 21 metres. Autrement dit, il est clair que
le nombre d’étoiles utilisées dans la réduction ne peut compenser la qualité astrométrique propre
de chaque étoile. En conclusion, il est important de garder a ’esprit qu’une réduction basée sur
I’utilisation d’étoiles non astrométriques de type USNO SA2.0 induira des positions de qualité
inférieure, méme si ce processus s’opeére avec un grand nombre de point de raccordement, a celles
déduites d’une réduction basée sur un nombre plus limité d’étoiles astrométriques, de type ACT.
Cependant, restons réalistes: a 'heure actuelle, la densité des catalogues astrométriques — ACT,
Tycho et Hipparcos — ne permet pas, dans la plupart des cas (champs des récepteurs inférieurs a
10 minutes de degré carrées), d’effectuer de réduction classique, au sens profusionnel du terme.
Nous conseillons dans ce cas a l'utilisateur de faire des calibrages précis de son instrument et
d’utiliser les possibilités offertes par PRIAM pour effectuer une réduction a peu d’étoiles comme
cela a été décrit précédemment.
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Annexe C

APDB: Astrometric Planetary Data
Base

Nous allons présenter ici en quelques mots la base de données que nous avons mise en place
en collaboration avec le Jet Propulsion Laboratory et I’U.S. Naval Observatory regroupant un
grand nombre d’observations astrométriques des planetes du systeéme solaire. La vocation de
cette base est donc de mettre a disposition de la communauté scientifique 'ensemble des obser-
vations astrométriques de planetes servant d’échantillonnage observationnel aux ajustements des
théories planétaires numériques et analytiques actuelles, et de facon plus générale des observa-
tions astrométriques trés diverses en terme de répartition dans le temps, des lieux d’observation
et de techniques mises en ceuvre. Sur les figures C.1 et C.2, sont représentées ces répartitions pour
les observations des planetes intérieures et de Mars (figure C.1) et pour les planetes extérieures

(figure C.2).

La base APDB est présente sur deux et bientét trois sites (JPL, IMC-BDL et USNO). Ces
trois sites proposent les mémes observations mais sous des présentations légerement différentes
ainsi que des liens permettant une interconnexion entre ces sites. Les sites de 'IMC-BDL, web
et ftp, sont organisés par planete (Image A), type d’observations (Image B), et niveau de ré-
duction (Image C). L’utilisateur a acces aussi bien aux données brutes c’est-a-dire telles qu’elles
ont été publiées qu’a des séries de positions déduites des positions observées, exprimées dans les
systemes de références propres aux théories dynamiques (repere astrométrique J2000 FK5, par
exemple) et corrigées des effets instrumentaux et physiques, type effet de phase, affectant les
données directement issues de I'observation. Ce dernier type de données, appelé reduced data,
est donc directement comparable aux théories dynamiques actuelles, numériques, analytiques
ou semi-analytiques et peut intervenir comme base d’ajustement pour de nouvelles solutions du
mouvement. Les positions réduites ou brutes sont organisées en fonction du lieu d’observation.
Des formats standardisés ont été adoptés afin de faciliter a I'utilisateur la lecture des fichiers, en
particulier pour les observations optiques pour lesquelles les unités de temps et les reperes dans
lesquels ont été publiées ces dernieres ont beaucoup évolué.

La figure C.3 permet de visualiser les différentes possibilités offertes a ’utilisateur afin d’aboutir a
un fichier de données pour une planete et un type d’observation choisis. Comme nous 'avons déja
dit, cette architecture est en miroir sur le site ftp de 'IMC. Ces sites, web (http://www.bdl.fr/APDB.html)
et ftp (ftp://ftp.bdl.fr/pub/PODB/), doivent évoluer afin de fournir & 'utilisateur un plus grand
nombre d’acces a des observations de deux types bien disctincts: les observations récentes issues
des programmes spatiaux et de la mise en ceuvre de techniques complexes (suivi VLBI de sonde



2940 ANINIAT U, AFDD! AST RUNME L iU FLANLIARY DALA DA

MERCURY 1700 1800 1900 2000
VENUS | } | |
MARS ; l
061 Shapire 998
USNO 1865 IAR: 1978
TI50 Shapire : T05F
RGO : 1955 1974
et S e
RADCLIFFE 1774 1AA 1798
1895 1899 1902 . 1958
9 Shapire
CAPE 1802 1692
208 Shapiro H 924
PARIS

1844 Shapire

Other French

RUSSIANS 1955 BN q985
1838 1845 1924_ 1935
CAMB / EDIMBG :
OTTAWA
BERLIN + UCCLE 1923 194
TOKYQ i T963 1 1974
1964 1AL 19!@
ARECIBO ;
GOLDSTONE
1980 1AA 1!Iﬂé
EUPATORIA —
IAAS SHAPIRQ

Fic. C.1: Distribution des observations optiques et radar des planétes intérieures actuellement
disponibles ou prochainement disponibles sur APDB

par exemple) et les observations anciennes. Dans le cas des données récentes, la vocation de
la base de données sera de veiller a ’actualisation permanente de ces fichiers. D’autre part, de
nombreux observateurs amateurs ou professionnels ont de nos jours du matériel suffisamment
performant pour fournir de nouvelles positions des planetes du systeme solaire, en particulier des
planetes extérieures. Un espace est d’ailleurs consacré sur le site au dépot de nouvelles données.
Enfin, abordons le probleme des observations anciennes. Sous format papier donc difficilement
consultables et bien souvent complexes d’interprétation, ces observations n’en sont pas moins
dignes d’intérét. Rappelons que de nouvelles techniques d’analyse (analyse en ondelettes) per-
mettent d’améliorer la qualité astrométrique de ces données par la détection et la déconvolution
d’effets systématiques résiduels. Grace a une collaboration avec I’Institut d’Astronomie Appli-
quée de Saint-Petersbourg, nous avons mis a disposition de la communauté, en complément des
données brutes fournies par I’U.S. Naval Observatory (Hilton, 1999), des observations anciennes
réalisées entre 1750 et 1900 sous un format et dans un repeére (astrométrique B1950 FK4) uti-
lisables aisément (Sveshnikov, 1998). Précisons que les données de 1’U.S. Naval Observatory
ont été elles-aussi mises au format standard des observations optiques de la base mais ont été
laissées dans leur repere d’origine. D’autre part, rappelons que des recherches bibliographiques
permettent de mettre régulierement de nouvelles données au jour.
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Fic. C.2: Distribution des observations optiques des planétes extérieures actuellement disponibles
ou prochainement disponibles sur APDB

L’évolution de cette base exige bien sir de maintenir a jour I’ensemble des données de quelques
types d’observation (radar, VLBI, VLA, observations méridiennes anciennes et modernes, ob-
servations CCD) que ce soit tout en permettant a l'utilisateur d’utiliser facilement ces données
dans le cadre d’étude dynamique ou planétologique de ’ensemble des planetes de notre systeme

solaire.
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Annexe D

Corrélations et autres parametres
des ajustements

D.1 Constantes du modele d’Owens

Nous précisons ici les valeurs numériques utilisées dans le modele de réfraction dit de Herring-
Owens. Plus précisement, ces valeurs interviennent dans ’estimation des composantes seche et
humide de la réfractivité atmosphérique modélisée par Owens et cela pour les longueurs d’onde
radar et radio. On rappelle brievement le formulaire utilisé au chapitre 2 de notre travail. Nous
cherchons a estimer le décalage ATrrop induit par les couches troposphériques de ’atmosphere
terrestre sur le temps aller retour d’un signal radio. On montre que:

1 A+ B
A = AR = . D.1
eAtrror = A= T T.OVB (D-1)

- ALB
sin(E) + Gi(E) £ 001

avec: F et W respectivement, la hauteur, la latitude de 'objet. H est I’altitude de I"antenne
(en km) et Ty est la température en kelvin au niveau de I’antenne. f; et f, sont les facteurs
dissipatifs du milieu en fonction de la longueur d’onde A.

A=K fo(A).Poy + K3 (3.7f,(A) — 2.7(N)). Py - (1 + K3 (Tp — 283.15))

P2 D.2
B = KP.PoTor + K = 3% (b2)

K

ou

Kk =11.63 — K{cos2W — K51y + K5 F,,
(D.3)
FOU, H,To) =1 — K{ cos 20 — KIH — KI(T, — 283.15)
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F,, et P,, représentent respectivement les pressions atmosphériques et de vapeur d’eau au niveau
de ’antenne en mb. Puis:

1
K130+ =)

1
K] (38.94+ =)

L f 2 2
f20) = el (130 4 — )A2 (38.9 4 — )A2 |
A2 ' A2 (D.4)
K2*  Kj*  K?°
S B 3 4 5
Les constantes associées sont a lire dans le tableau D.1:
K{#=235510"3 KP=1.8084 107® Kf= 0.00968 K{=0.0026

K3'=0.1405 1072

K4'=0.0042

KB=4.734 1078

K5=0.00204

K§=0.1435 10~*

K{=10.2810"3

K{=8410"%

K{v=6838.849
KJ'=6487.31

KI'=174.174

K]'=4547.3

K{'=4547.3

K{*=8028.519
KJ°=2371.34

K{°=683939.7

K]*=4547.3

TaB. D.1: Constantes du modéle de réfraction de Herring-Owens

D.2 Parametres de ’ajustement

Sont présentées ici les valeurs des corrections a apporter aux constantes d’intégration des
solutions analytiques VSOPS87 pour Mercure, Vénus, Jupiter et Saturne ainsi que pour le ba-
rycentre Terre-Lune. Nous présentons de plus, les matrices de corrélations liées aux principales
résolutions de notre travail.

D.2.1

Mercure-Vénus-le barycentre Terre-Lune
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Solution Mer - Ven - BTL 1

Mercure

AN
AN 1.0
AN
Ak
Ah
Aq
Ap

La Terre

AN
AN 1.0

Vénus

AN
AN 1.0

AX
-0.131
1.0

AX
0.021
1.0

AX
-0.035
1.0

Ak
0.095
-0.107
1.0

Ak
-0.053
-0.222

1.0

Ak
-0.088
-0.151

1.0

Ah
0.544
0.012
0.005

1.0

Ah
0.419
-0.030
0.103

1.0

Ah
0.219
-0.036
0.122

1.0

Aq
-0.591
0.125
0.170
-0.610

1.0

-0.133
0.165
-0.084
0.192
1.0

Aq
-0.173
0.101
-0.068
-0.215

1.0

Ap
-0.350
0.676
-0.009
-0.032
0.240

1.0

-0.361
0.277
0.043

-0.158
0.162

1.0

Ap
-0.439
0.329
0.025
-0.206
0.140

1.0

4299

TaB. D.2: Matrice de corrélation des corrections aux conditions initiales de la solutions analy-
tique du mouvement de Mercure, Vénus et du barycentre Terre-Lune. La solution dite BTL 1

correspond a une solution ajustée sur l’échantillon Radar+ VLBI décrit dans le texte.
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Solution Mer - Ven - BTL 4

Mercure

AN AX Ak Ah Ay Ap
AN 1.0 -0.034 0.031 0.117 -0.016 -0.002
AX 1.0 0.182 0.001 0.054 -0.185
Ak 1.0 -0.068 -0.022 0.020
Ah 1.0 0.007 -0.008
Ay 1.0 -0.012
Ap 1.0
La Terre

AN AX Ak Ah Ay Ap
AN 1.0 -0.005 -0.019 0.168 0.001 -0.008
AX 1.0 -0.105 -0.045 0.014 -0.132
Ak 1.0 -0.238 -0.027 -0.007
Ah 1.0 -0.032 -0.030
Ay 1.0 -0.040
Ap 1.0
Vénus

AN AX Ak Ah Ay Ap
AN 1.0 -0.025 -0.040 0.042 -0.055 -0.021
AX 1.0 0.019 -0.030 0.043 -0.132
Ak 1.0 -0.127 0.050 -0.002
Ah 1.0 -0.215 -0.206
Ay 1.0 -0.241
Ap 1.0

TaB. D.3: Matrice de corrélation des corrections aux conditions initiales de la solutions ana-
lytique du mouvement de Mercure, Vénus et du barycentre Terre-Lune. La solution dite BTL
4 correspond a une solution ajustée sur ’échantillon Radar+Optiques Modernes décrit dans le
texte.
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D.2.2 Jupiter et Saturne



Jupiter BTL 1 BTL 3 BTL 4

Optiques 1914-1993 + VLBI \

AN (39407  (34£07)  (33+0.7)

AN (=450 £20) (=447 £20) (=453 £ 20)

Ak (14 £ 12) (10 £ 12) (10 £ 12)

Ah (55 & 11) (69 £ 11) (69 £ 11)

Ap (10 = 14) (12 + 14) (14 + 14)

Aq (184 £ 9) (182 £ 9) (181 £ 9)
Optiques 1750 - 1993 + VLBI |

AN (08+0.8)  (0.6£0.8)  (0.5+0.8)

AN (—140 £ 16) (=138 16) (—144 £ 16)

Ak (21 £ 11) (14 £ 11) (14 £ 11)

Ah (152 £ 9) (168 £ 9) (168 £ 9)

Ap (=210 £ 15) (=209 £ 15) (=208 = 15)

Aq (=76 £10)  (=78£10) (=79 10)
Optiques 1914 - 1993 |

AN (35+0.7)  (3.1£07)  (3.0£0.7)

AN (—442 £ 20) (=449 £20) (—445 £ 20)

Ak (14 £ 12) (10 £ 12) (9 +12)

Ah (55 & 11) (69 £ 11) (69 £ 11)

Ap (12 + 14) (14 + 14) (15 + 14)

Aq (169 £ 9) (167 £ 9) (166 £ 9)

AN (5.9 4 0.8)

AN (—595 & 18)

Ak (51 £ 11)

Ah (2% 10)

Ap (178 & 14)

Aq (194 £ 8)

TaB. D.4: Corrections aux conditions initiales de VSOPS87T des solutions analytiques du mouve-
ment de Jupiter. Les unités sont 10719 pour k, h, q et p, 1071° radian pour la longitude moyenne
A et 10719 radian par an pour N. Les solutions BTL 1, BTL 3, BTL 4 correspondent aux
diverses solutions du barycentre Terre-Lune utilisées dans les solutions du mouvement de Ju-
piter.; BTL1 est la solution du BTL ajustée sur Uéchantillon Radar+VLBI, BTL 3 sur Ra-
dar+VLBI+Optiques anciennes et modernes et BTL 4 Radar+Optiques modernes.



Saturne BTL 1

Optiques 1914-1982 \

AN (—1.1+1.0)
AN (147 & 24)
Ak (—18 £ 15)
Ah (—36 & 14)
Ap (—17£17)
Aq (15 & 15)

Optiques 1866-1982 |

AN (2.1+1.16)
AN (247 + 21)
Ak (—6 + 14)
Ah (—24 + 12)
Ap (194 17)
Aq (28 +12)

Optiques 1840-1982+ST (-USNO18) |

AN (0.8 0.9)
AN (165 =+ 15)
Ak (=0.9+9)
Ah (=3+9)
Ap (42 £ 9)
Aq (4 £ 10)

TaB. D.5: Corrections aux conditions initiales de VSOPS87T des solutions analytiques du mouve-
ment de Saturne. Les unités sont 10719 pour k, h, q et p, 10710 radian pour la longitude moyenne
A et 10719 radian par an pour N. La solution BTL 1 correspond a la solution du mouvement du
barycentre Terre-Lune utilisée dans Uajustement de la solution de Saturne. Ici, on a utilisé la
solution ajustée sur ’échantillon Radar+ VLBI.



JUPITER

|
AN AN Ak Ah Ag Ap AN AN Ak Ah Ag Ap
AN 1.0 -0.131 0.732 0.020 -0.031 -0.01 | AN 1.0 -0.054 0.250 -0.261 -0.006 -0.011
AA 1.0 -0.202  0.404 -0.022 0.210 | AX 1.0 0.105 -0.102 0.100 -0.14%8
Ak 1.0 -0.212 -0.043 -0.011 | Ak 1.0 -0.559 0.030 -0.010
Ah 1.0 0.012 0.010 | AA 1.0 0.026 0.013
Ag 1.0 0.422 | Aq 1.0 0.461
Ap 1.0 Ap 1.0
TaB. D.6: Matrice de Corrélations des corrections aux conditions initiales de la solutions ana-
lytique du mouvement de Jupiter
SATURNE
| [ 1840-1982+ST
AN AN Ak Ah Ag Ap AN A) Ak Ah Ag Ap
AN 1.0 0.014 0.0v3 0.108 0.025 0.038 | AN 1.0 0.201 0.528 -0.208 0.035 0.012
AA 1.0 -0.256 0.059 -0.001 0.056 | AX 1.0 -0.031 0.022 -0.005 0.021
Ak 1.0 0.510 -0.001 -0.001 | Ak 1.0 -0.312 0.003 0.002
Ah 1.0 0.001 0.010 | AA 1.0 -0.007 0.003
Ag 1.0 0.410 | Agq 1.0 -0.683
Ap 1.0 Ap 1.0

TaB. D.7: Matrice de Corrélations des corrections aux conditions initiales de la solutions ana-

lytique du mouvement de Saturne
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Annexe E

On the use of Hipparcos data for the
determination of astrometric
positions of outer planets
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