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1 AvertissementLe propos de ce document n'est pas de d�ecrire l'ensemble des notions et des d�e�-nitions n�ecessaires �a la construction des �eph�em�erides de position des corps c�elestes.Pour cela on se reportera �a l'ouvrage Introduction aux �eph�em�erides astronomiquespubli�e par le Bureau des longitudes [Bdl97] ainsi qu'aux diverses r�ef�erences cit�eesdans ce document. L'objectif est ici de pr�esenter les constantes et les d�e�nitionsmises en �uvre dans les calculs d'�eph�em�erides propos�es sur le serveur Web du Bu-reau des longitudes (http://www.bdl.fr/ephemeride.html). On notera �egalement quece document est tr�es largement inspir�e du chapitre 2 de [Ber97].2 IntroductionAvant d'être en mesure de calculer des �eph�em�erides de corps c�elestes, il estn�ecessaire de d�e�nir le cadre du probl�eme en pr�esentant les syst�emes de r�ef�erencesd'espace et de temps dans lesquels sont exprim�ees les positions et les mouvementsdes ast�ero��des, des plan�etes et des �etoiles. Nous nous contenterons ici d'en rappelerles grands principes avant de pr�esenter les algorithmes de calculs d'�eph�em�erides.Nous nous attacherons dans le même temps �a estimer la pr�ecision avec laquellesont calcul�ees les positions des corps c�elestes. Une �etude d�etaill�ee des syst�emes der�ef�erence et des calculs d'�eph�em�erides des corps c�elestes pourra être obtenue enconsultant, entre autre, [Bdl97] et [Sei92].3 Rep�ere et syst�eme de coordonn�ees c�elestes3.1 Rep�ere c�eleste de r�ef�erenceUn rep�ere de r�ef�erence est �a distinguer d'un syst�eme de r�ef�erence qui est leconcept th�eorique de la d�e�nition et de la construction des syst�emes de coordonn�eesspatiales et temporelles. Le rep�ere de r�ef�erence est la mat�erialisation �a l'aide d'objetsastronomiques du syst�eme de r�ef�erence. Pour le construire il est n�ecessaire de choisirdes corps de r�ef�erence (plan�etes, �etoiles, sources extra-galactiques, ...), un syst�emede constantes et des th�eories (pr�ecession, nutation, mouvements orbitaux h�eliocen-triques, ...). D'un point de vue pratique, nous utiliserons le rep�ere FK5, adopt�e parl'Union Astronomique Internationale en 1976, et utilis�e �a partir de 1984. Il est repr�e-sent�e par les coordonn�ees �equatoriales moyennes et les mouvements propres des 1535�etoiles du catalogue FK5 (Fundamental Katalog 5), pour la date de r�ef�erence J2000.0(date julienne 2451545) [FSL88]. Son plan de r�ef�erence est voisin du plan �equato-rial moyen J2000 avec une pr�ecision de l'ordre de �20 milli�emes de seconde de degr�e(mas) [ACFL95] ; son �equinoxe repr�esente l'�equinoxe dynamique moyen rotationnel�a J2000 avec une pr�ecision de l'ordre de 0s:003 [Fri82]. Les expressions compatiblesavec ce rep�ere sont, pour la pr�ecession, celles de Lieske et al. [LLFM77] et pour letemps sid�eral, celles de Aoki et al. [AGK+82] (c.f x5.4). Ces expressions reposent surla th�eorie du Soleil de Newcomb mais introduisent des valeurs des masses di��erentes.La valeur de la pr�ecession g�en�erale en longitude �a J2000 est :pL = 50290":966 par millier d0ann�ees3



avec une ind�etermination estim�ee �a 3" par millier d'ann�ees [CTFM94]. La valeur del'obliquit�e �a J2000 associ�ee au rep�ere FK5 est :�FK50 = 23� 260 21":448Des d�eterminations r�ecentes de l'obliquit�e de l'�ecliptique dynamique moyen J2000montrent une di��erence entre l'�ecliptique moyen J2000 associ�e au FK5 et l'�ecliptiquedynamique moyen rotationnel J2000 utilis�e par exemple dans les �eph�em�erides du JetPropulsion Laboratory, DE200/LE200. Cette di��erence se traduit par une rotationdu plan de l'�ecliptique dynamique moyen J2000 autour de la direction du point d'une valeur de [Sta82] : ��FK5R = �FK50 � �R0 = 0":036 1Cet �ecart sur les obliquit�es est accompagn�e d'une rotation entre les �equinoxes duFK5 et de DE200/LE200, provenant d'une rotation non corrig�ee entre l'�equinoxe duFK4 et celui de DE118 [CTFM94] :�EFK5R = E(FK5) �E(R) = 0":005 87De même, il existe une di��erence entre les �equinoxes et obliquit�es calcul�ees dans unrep�ere tournant (DE200/LE200) et celles calcul�ees dans un rep�ere inertiel (th�eoriesplan�etaires du Bureau des longitudes, VSOP82 [Bre82], VSOP87 [BF88], ELP2000[CTC83]). Standish [Sta82] a estim�e la di��erence entre les obliquit�es en J2000 �a :��RI = �R0 � �I0 = 0":003 34et �a : �ERI = E(R) �E(I) = 0":093 66;pour la rotation entre les �equinoxes dans l'�equateur moyen J2000.Dans un premier temps, nous pouvons n�egliger ces corrections dans la mesureo�u elles sont bien inf�erieures �a la pr�ecision habituelle des positions fournies par lescatalogues d'�etoiles et la pr�ecision des �eph�em�erides des ast�ero��des (c.f x6.1). Ces ap-proximations sont d'autant plus justi��ees que Lindegren et al. [LRS+95] ont estim�eles erreurs syst�ematiques sur les positions du FK5 de l'ordre de 100 mas. Cepen-dant, avec l'arriv�ee de catalogues tels que Hipparcos (pr�ecisions estim�ees �a 1 mas enposition et 1 mas/an en mouvements propres) ou Tycho (pr�ecisions estim�ees �a 10mas et 10 mas/an), ainsi que tous les autres catalogues en usage qui ne manquerontpas d'être mis �a jour, il est pr�ef�erable de faire attention �a l'�ecart possible entre lesrep�eres des catalogues d'�etoiles (d�e�nis �a partir de l'observation des �etoiles) et lesrep�eres des th�eories plan�etaires (d�e�nis �a partir des mouvements des plan�etes). Lorsde l'utilisation des catalogues Hipparcos et Tycho, l'homog�en�eit�e des rep�eres danslesquels sont calcul�ees les positions des �etoiles et des plan�etes pourra être assur�eepar l'utilisation du rep�ere ICRF (International Celestial Reference Frame) de l'IERS(International Earth Rotation Service) commun aux deux catalogues et aux �eph�e-m�erides DE403/LE403 du JPL (Jet Propulsion Laboratory) (c.f x6.1.1).La th�eorie UAI 1980 de la nutation �etant compatible avec les expressions de lapr�ecession de Lieske [LLFM77], nous l'associerons au rep�ere FK5 comme th�eorie de4



la nutation. Elle est bas�ee sur le mod�ele de Terre non rigide de Gilbert et Dzie-wonski [GD75], et assure une pr�ecision num�erique meilleure que quelques mas. Danscette th�eorie [Sei82], le plan �equatorial vrai de la date est le plan perpendiculaire�a la direction du CEP (Celestial Ephemeris Pole), choisie de telle sorte qu'elle nepr�esente pas de mouvement forc�e quasi-diurne dû aux couples ext�erieurs �a la Terreet �a son atmosph�ere (�a la fois dans le rep�ere c�eleste et dans le rep�ere terrestre). Lesyst�eme de constantes associ�e au rep�ere FK5 est le syst�eme UAI 1976. Il est en outrecompatible avec la th�eorie UAI 1980 de la nutation.Les diverses sources d'erreurs du FK5 sont estim�ees �a �50 mas pour l'orientationde son pôle relativement au pôle moyen �a J2000.0 [ACFL95], �a�80 mas pour l'originedes ascensions droites [ACFL95], et �a 100 mas pour les erreurs syst�ematiques surles positions comme il l'a �et�e dit plus haut. L'ICRF est quant �a lui donn�e avec pour�ecart entre son pôle et le pôle moyen �a J2000.0, �18:0� 0:1 mas dans la direction12h et �5:3 � 0:1 mas dans la direction 18h, et comme �ecart entre son origine etl'�equinoxe moyen de l'�epoque J2000, 78�10 mas [ACFL95]. Le lien entre le rep�ere deDE403 et celui de l'ICRF est estim�e par Folkner et al. [Fol93] �a �3 mas [SNWF95].3.2 Syst�emes de coordonn�ees c�elestesDans le rep�ere FK5, d�e�nissons maintenant les di��erents syst�emes de coordon-n�ees attach�es �a ce rep�ere et couramment utilis�es par la suite. Les plans et les originesauxquels sont rapport�ees ces coordonn�ees se d�eduisent du plan de r�ef�erence (�equa-teur) et de l'origine (�equinoxe) du rep�ere uniquement par des transformations depr�ecession et de nutation. Ces transformations sont �eventuellement compl�et�ees pardes translations pour passer d'un centre du rep�ere (par exemple le centre du So-leil) �a un autre centre (le centre de la Terre par exemple). Les coordonn�ees d'unpoint dans le rep�ere de r�ef�erence sont mat�erialis�ees dans un syst�eme barycentrique(BRS) ou inertiel par des coordonn�ees rapport�ees �a un plan et un �equinoxe �xes(�equateur et �equinoxe moyens d'une date de r�ef�erence). Nous les appellerons ici lescoordonn�ees g�eom�etriques. Elles repr�esentent la position e�ective qu'a un corps �al'instant t dans le rep�ere de r�ef�erence. Elles sont g�en�eralement issues des th�eoriesplan�etaires pour les coordonn�ees des corps du syst�eme solaire, ou des cataloguespour les �etoiles. Rattach�ees aux FK5, nous parlerons de coordonn�ees �equatorialesrapport�ees �a l'�equateur et l'�equinoxe moyen J2000. A partir de telles coordonn�ees onpasse alors �a des coordonn�ees moyennes de la date par une transformation faisantintervenir la pr�ecession. On passe en�n �a des coordonn�ees vraies de la date par unetransformation faisant intervenir la nutation. Ces transformations sont d�ecrites dans[IER96], [CTFM94], [Sei92], [KHSS89].Il est d'usage de repr�esenter les coordonn�ees d'un corps c�eleste dans un syst�emed'axes orthogonal direct, d�e�ni par la donn�ee d'un centre, de la direction d'un pôle(dirig�e vers le CEP), et d'une direction de r�ef�erence dans le plan de r�ef�erence (direc-tion du point vernal ). Le vecteur ~r reliant l'origine du rep�ere �a l'objet est repr�esent�epar ses coordonn�ees rectangulaires (x; y; z), dont la norme est la distance au centrede l'objet. Une exception est cependant �a envisager pour les objets stellaires. Dansce cas, le vecteur ~r exprime la direction de l'objet depuis le centre du rep�ere (vec-teur norm�e), et lorsque la distance de l'objet est connue, elle est repr�esent�ee par la5



parallaxe 1 trigonom�etrique de l'objet.Une autre repr�esentation en usage est celle des coordonn�ees sph�eriques, qui dansles rep�eres d�e�nis pr�ec�edemment s'expriment par l'ascension droite � (�equivalentd'une longitude dans le plan de r�ef�erence) et la d�eclinaison � (�equivalent d'une la-titude par rapport au plan de r�ef�erence). Mais l'emploi d'une telle repr�esentationn'a d'int�erêt que parce qu'elle est la repr�esentation de la sph�ere c�eleste la plus natu-relle pour l'homme (concept, observation) et parce qu'elle peut conduire �a certainessimpli�cations dans les calculs d'�eph�em�erides. Nous pr�ef�ererons �a la trigonom�etriesph�erique l'alg�ebre vectorielle dont la mise en �uvre est souvent plus compacte et�evidente. Les coordonn�ees sph�eriques des corps c�elestes ne seront calcul�ees qu'enderni�ere op�eration des calculs d'�eph�em�erides pour leur lien avec l'observation ter-restre.4 Rep�ere et syst�eme de coordonn�ees terrestresDe même qu'un rep�ere de r�ef�erence c�eleste mat�erialise un syst�eme de r�ef�erence c�e-leste, un rep�ere terrestre est associ�e �a un syst�eme de r�ef�erence terrestre. Mais notrepropos �etant d'�etudier les mouvements des corps c�elestes relativement �a la Terre etses observateurs, nous ne nous attacherons ici qu'�a d�e�nir les syst�emes de coordon-n�ees terrestres n�ecessaires �a notre �etude, et �a leurs liens avec le rep�ere c�eleste FK5.On pourra trouver les d�e�nitions des syst�emes et rep�eres de r�ef�erence terrestres enconsultant [IER96], [KM89], ou [vK86].4.1 Coordonn�ees g�eocentriquesLes coordonn�ees g�eocentriques d'un observateur sont ses coordonn�ees rappor-t�ees �a un rep�ere dont le centre est le centre des masses de la Terre, son plan der�ef�erence est le plan de l'�equateur terrestre, et son origine est dans la directiond'un m�eridien de r�ef�erence arbitraire (Greenwich). Dans ce rep�ere, l'observateur estlocalis�e par ses coordonn�ees rectangulaires (xo; yo; zo), ou par ses coordonn�ees sph�e-riques : �0 la longitude, �0 la latitude, et � la distance. La longitude est mesur�eepositivement vers l'ouest, et nous l'exprimerons de 0h �a 24h pour des raisons desimilitude avec les ascensions droites. La latitude est d�e�nie positive vers le nord etest mesur�ee depuis l'�equateur de 0� �a 90�, et de 0� �a �90� vers le sud.Ainsi d�e�nies, ces coordonn�ees expriment la position d'un observateur par rap-port �a une Terre suppos�ee rigide, en parfaite rotation autour de son centre desmasses. Mais la Terre n'est pas un corps rigide, et est soumise �a des modi�cationsp�eriodiques et s�eculaires de sa forme et donc de sa distribution des masses. Enpratique, la Terre est mod�elis�ee par une surface ne pr�esentant globalement que desd�eformations (les r�esultantes des mouvements de rotation et de translation de chaque�el�ement de surface rapport�ees �a la surface totale sont nulles). Cela revient �a consi-d�erer la croûte de la Terre comme compos�ee d'un nombre �ni de plaques rigidesmobiles (plaques tectoniques), et cela permet de r�ealiser des rep�eres terrestres enadoptant des positions et des mouvements de r�ef�erence pour un ensemble de points1. le General Catalogue of Trigonometric Stellar Parallaxes de l'Observatoire Universitaire deYale contient dans sa 4�eme �edition 8 112 �etoiles ; le catalogue Hipparcos fournit maintenant 118 218mesures de parallaxes trigonom�etriques. 6



de r�ef�erence (stations �a la surface de la Terre). Il s'ensuit que les coordonn�ees d�e�-nies pr�ec�edemment se rapportent �a un rep�ere standard pour une date de r�ef�erence t0,di��erent du rep�ere vrai de la date t dans lequel se situe instantan�ement un observa-teur. La transformation entre les deux rep�eres se fait en �evaluant les d�eformationsde la croûte terrestre dues aux mar�ees terrestres, �a l'action des mar�ees oc�eaniqueset aux variations de pression de l'atmosph�ere [CTFM94]. D'apr�es Boucher [Bou89],l'amplitude des premi�eres est de l'ordre de 30 centim�etres, et celles des deux autresde l'ordre de quelques centim�etres. La vitesse due au d�eplacement de la plaque tec-tonique est quant �a elle de l'ordre de 10 cm par an [Bou89]. Evalu�ees en tant quedistance angulaire �a la surface de la Terre, ces corrections sont de l'ordre de 10 maspour les plus importantes, et de 3 mas par an pour la vitesse. Rapport�ees �a la sph�erec�eleste, cela correspond �a des corrections inf�erieures �a la microseconde de degr�e. Cescorrections sont n�egligeables pour les calculs d'�eph�em�erides des corps c�elestes, ainsinous ne les prendrons pas en compte et adopterons un syst�eme standard, compa-tible avec le rep�ere FK5, celui de l'IERS 92 pour les constantes se rapportant �a lad�e�nition de la Terre [McC92] (rayon �equatorial, coe�cient d'aplatissement).Nous avons d�e�ni les coordonn�ees g�eocentriques dans un rep�ere dont l'axe Oz estdirig�e suivant l'axe de rotation de la Terre. Or l'observation de la distance z�enithaledu pôle c�eleste �a di��erentes �epoques et di��erents lieux de la Terre a montr�e que l'axede rotation de la Terre n'�etait pas �xe, mais d�ecrivait un mouvement autour de l'axede moment d'inertie maximum de la Terre. Rapport�e au rep�ere c�eleste, cet axe d�ecritautour de l'axe de rotation une courbe complexe rendant impossible la pr�edictiondes positions dans le temps du pôle c�eleste. L'�etude des mouvements du pôle a misen �evidence deux composantes majeures dans ses d�eplacements sous la forme d'unecomposante annuelle du mouvement et d'une composante de 14 mois (Chandler).L'observation a par ailleurs montr�e que l'amplitude du mouvement quasi-circulairedu pôle variait de 0":05 �a 0":25 selon un cycle de six ans.Pour prendre en compte cette s�eparation entre les deux pôles, on rep�ere les po-sitions dans le temps du pôle c�eleste vrai par ses coordonn�ees rectangulaires (xp; yp)dans le plan tangent �a la sph�ere c�eleste au pôle terrestre conventionnel. xp est mesu-r�ee par rapport �a la direction du m�eridien origine (m�eridien de Greenwich) orient�eepositivement vers Greenwich, et yp est mesur�ee selon la direction perpendiculaireorient�ee positivement vers l'ouest. Pour transformer les coordonn�ees g�eocentriques(xo; yo; zo) rapport�ees au pôle terrestre en des coordonn�ees rattach�ees au rep�ere c�e-leste dont le pôle est le pôle c�eleste vrai, on applique successivement les deux rota-tions R2(xp) et R1(yp). Les coordonn�ees (xco; yco; zco) dans le rep�ere c�eleste s'exprimentalors �a partir des coordonn�ees g�eocentriques au moyen de la relation :0B@ xcoycozco 1CA = R1 (yp)R2 (xp) 0B@ xoyozo 1CA (1)Pour compl�eter le passage au rep�ere c�eleste de r�ef�erence, on doit exprimer les co-ordonn�ees obtenues pr�ec�edemment par rapport �a l'origine du rep�ere, l'�equinoxe,et transformer les coordonn�ees rectangulaires �equatoriales vraies de la date en descoordonn�ees rectangulaires �equatoriales moyennes de la date de r�ef�erence du re-p�ere c�eleste. Pour cela, nous savons que la position du m�eridien de Greenwich parrapport �a l'�equinoxe vrai de la date est d�e�nie par le temps sid�eral vrai de Green-7



wich GST (x5.4). De plus les transformations entre les coordonn�ees se font commenous l'avons vu pr�ec�edemment (x3.2) �a l'aide des corrections pour la pr�ecession et lanutation. Finalement, on peut exprimer les coordonn�ees g�eocentriques (xcro ; ycro ; zcro )d'un observateur dans un rep�ere c�eleste de r�ef�erence �a l'aide de la relation :0B@ xcroycrozcro 1CA = R1 (yp)R2 (xp)R3 (�GST )N P 0B@ xoyozo 1CA (2)o�u N est la matrice de nutation calcul�ee pour la date courante et P la matrice depr�ecession entre la date de r�ef�erence et la date courante.Les coordonn�ees du pôle (xp; yp) et le temps universel UT1 exprim�e �a traversles di��erences UT1� TAI et UT1� UTC, permettent de �xer �a chaque instant laposition du rep�ere terrestre par rapport �a un rep�ere c�eleste donn�e. Ils portent lenom de param�etres d'orientation de la Terre EOP (Earth Orientation Parameters).On trouvera dans les bulletins de l'IERS (Weekly Bulletin A, Weekly Bulletin B,rapport annuel) les param�etres d'orientation de la Terre permettant de passer durep�ere FK5 aux rep�eres ITRF (International Terrestrial Reference Frame). Dans cecas, il faudra aussi apporter les corrections n�ecessaires �a la th�eorie UAI 1980 de lanutation pour prendre en compte les imperfections de la mod�elisation g�eophysiquede la Terre. On trouvera ces corrections soit sous la forme de corrections empiriques�a appliquer aux coe�cients, soit sous la forme de corrections num�eriques globalesvalables sur un court intervalle de temps.4.2 Coordonn�ees g�eod�esiquesA un rep�ere terrestre est associ�e un ellipso��de de r�ef�erence (ou g�eo��de) dont lasurface repr�esente une approximation de la surface terrestre. Cet ellipso��de de r�evolu-tion est centr�e au centre des masses de la Terre (celui d�e�ni par le rep�ere terrestre),et ses axes co��ncident avec les pôles du rep�ere. La position d'un observateur �a lasurface de cet ellipso��de est d�e�nie par les coordonn�ees g�eod�esiques suivantes : lalongitude � depuis le m�eridien origine (�egale �a la longitude g�eocentrique), la lati-tude � de la direction de la normale �a l'ellipso��de de r�ef�erence, et l'altitude h audessus de l'ellipso��de suivant la normale �a l'ellipso��de. Les mêmes conventions designes que pour les coordonn�ees g�eocentriques sont adopt�ees pour ces quantit�es. Lescoordonn�ees g�eod�esiques sont les coordonn�ees habituellement employ�ees pour d�e�nirles positions des lieux �a la surface de la Terre. Nous les emploierons pour localiserles observateurs �a la surface de la Terre. Nous choisirons comme algorithmes deconversion des coordonn�ees g�eocentriques en coordonn�ees g�eod�esiques et vice versal'algorithme de Borkowski, dont un aper�cu est fourni en annexe A. Il est �a noter qued'autres m�ethodes de conversion existent, telles que les m�ethodes par approximationssuccessives ou la m�ethode de Bowring [McC92].4.3 Coordonn�ees g�eographiquesLa d�enomination coordonn�ees g�eographiques est utilis�ee lorsqu'on se r�ef�ere �a descoordonn�ees terrestres d�etermin�ees par l'observation astronomique. Elles sont rap-port�ees �a l'�equateur vrai de la date d'un rep�ere c�eleste et �a l'intersection de ce plan8



avec le m�eridien origine du rep�ere terrestre. Elles sont calcul�ees pour une altitudedonn�ee au-dessus du niveau moyen de la mer. Ces coordonn�ees sont parfois appel�eescoordonn�ees astronomiques ou coordonn�ees terrestres.Le m�eridien astronomique auquel se rapportent ces coordonn�ees est le plan d�e�nipar les directions de la verticale locale et de l'axe de rotation de la Terre. La verticalelocale est donn�ee en un lieu par le champ gravim�etrique, a�ect�e localement d'anoma-lies dues aux inuences combin�ees des champs gravitationnels du Soleil, de la Luneet des oc�eans. Les coordonn�ees g�eod�esiques rapport�ees �a la normale �a l'ellipso��dedi��erent donc des coordonn�ees g�eographiques. La longitude g�eographique est �egale�a la di��erence observ�ee entre le temps sid�eral local et le temps sid�eral de Greenwich.L'inclinaison entre la verticale locale et la normale �a l'ellipso��de est donn�ee sousla forme de d�eviations en longitude et latitude. Les di��erences correspondantes in-duites entre les coordonn�ees g�eographiques et g�eod�esiques peuvent atteindre 1 0, soitenviron 1 mille nautique ou 1852 m [Ast95]. On passe d'un syst�eme de coordonn�ees�a l'autre au moyen des relations [CTFM94] :L+ � = �� � (xp sin �+ yp cos �) tan�'� � = � + xp cos �� yp sin � (3)o�u (�; �) sont respectivement les d�eviations de la verticale en latitude et en longitude,(xp; yp) sont les coordonn�ees du pôle d�e�nies au x4.1, (L; ') sont les coordonn�eesg�eographiques et (�; �) sont les coordonn�ees g�eod�esiques. Les mouvements du pôleprovoquent des di��erences entre les coordonn�ees pouvant atteindre 0":3. Notons queles mar�ees journali�eres induisent des variations sur la verticale locale jusqu'�a l'ordrede 10 mas.L'altitude des lieux terrestres est g�en�eralement calcul�ee comme la hauteur audessus d'un niveau moyen repr�esentant le g�eo��de terrestre (niveau moyen des mers).Cette surface est d�etermin�ee comme �etant une surface �equipotentielle particuli�ere(voisine du niveau moyen des mers) dans le champ de gravit�e de la Terre. L'altitudeg�eographique di��ere donc de l'altitude g�eod�esique des variations de la topographielocale par rapport �a la surface du g�eo��de de r�ef�erence. Ces di��erences, connues sousle nom d'ondulations du g�eo��de, sont fournies par la g�eod�esie et sont comprises entre-108 m et 78 m. A ces di��erences peuvent s'ajouter celles provenant de la s�eparationentre le g�eo��de et le niveau moyen des mers. Leur ordre de grandeur est au plus de 1 men valeur absolue. Pour être encore plus pr�ecis, on peut aussi prendre en compte lesvariations d'altitude dues aux mar�ees terrestres. Elles induisent sur les coordonn�eesun d�eplacement radial variant d'environ 6 cm �a 12 cm, et un d�eplacement horizontal(vers le nord) inf�erieur �a 3 cm [MR89].5 Les arguments de temps des �eph�em�eridesIl existe plusieurs �echelles de temps employ�ees simultan�ement dans les calculsd'�eph�em�erides selon que l'on calcule telle ou telle position d'un corps du syst�emesolaire (ou d'une �etoile) relativement �a un autre. Nous ne pr�esenterons ici que les�echelles de temps indispensables aux calculs d'�eph�em�erides, une pr�esentation pluslarge de la d�e�nition et de la mat�erialisation des di��erentes �echelles de temps �etantpropos�ee en annexe B. 9



5.1 Le Temps dynamique barycentrique TDBPour calculer la position d'une plan�ete ou d'une �etoile par rapport au barycentredu syst�eme solaire, on emploie le Temps dynamique barycentrique (TDB). Cette�echelle de temps est celle associ�ee au Syst�eme de r�ef�erence barycentrique (BRS), etest d�etermin�ee �a partir du Temps dynamique terrestre 2 (TDT). La transformationentre les deux peut être obtenue avec une pr�ecision de 1 ns �a l'aide des expressionsde L. Fairhead et P. Bretagnon [FB90]. Pour notre propos nous utiliserons la formeplus simple et su�sante dans la plupart des cas [SF92] :TDB � TDT = +0s:0016568 sin (357�:5 + 35999�:37 T )+0s:0000224 sin (246�:+ 32964�:5 T )+0s:0000138 sin (355�:+ 71998�:7 T )+0s:0000048 sin (25�:+ 3034�:9 T )+0s:0000047 sin (230�:+ 34777�:3 T )+ � � � (4)o�u T est l'intervalle de Temps terrestre �ecoul�e depuis l'�epoque J2000.0 exprim�e ensi�ecles juliens. Il d�ecoule de la volont�e de d�e�nir le TDB par rapport au TDT enne conservant que les termes p�eriodiques de leurs di��erences, que la seconde sBassoci�ee �a l'�echelle TDB est di��erente de la seconde SI du TDT, tel que : sB =1nG sL avec nG = 1 � 1:550506 10�8 et sL l'unit�e de seconde locale [SF92]. Il enr�esulte que la longueur du m�etremB associ�ee �a l'�echelle TDB est de même plus longque celle du m�etre terrestre mL (unit�e de m�etre locale), et donc que le choix dela valeur des constantes astronomiques d�epend du syst�eme de r�ef�erence consid�er�e,g�eocentrique ou barycentrique, et de son utilisation. Cet inconv�enient est maintenant�evit�e en utilisant les �echelles TCB, TCG et TT en lieu et place de TDB et TDT.Actuellement, on estime [Moi96] la di��erence entre les �echelles TDB et TCB �a (ensecondes) :TCB � TDB = 1:5505197604 � 10�8 (JD � 2443144:5) 86400Cependant, pour ne pas rompre la continuit�e avec les travaux ant�erieurs, nous uti-liserons l'�echelle TDB comme argument de temps des calculs de positions barycen-triques des corps du syst�eme solaire et des �etoiles. C'est aussi l'�echelle de temps der�ef�erence des positions du FK5 et celle des th�eories plan�etaires.5.2 Le Temps terrestre TTPar d�e�nition, le Temps terrestre (TT) est l'argument temporel de r�ef�erence des�eph�em�erides g�eocentriques apparentes. Il est d�e�ni tel que :- les di��erences entre TT et TCG sont repr�esent�ees par un facteur d'�echelleconstant de mani�ere unique ;- son unit�e de mesure est homog�ene �a la seconde SI sur le g�eo��de terrestre ;- �a la date du 1 janvier 1977 �a 0h0m0s TAI exactement, TT a pour valeur 1janvier 1977, 0h0m32s:184 exactement.2. d�esignation du Temps terrestre TT entre 1977 et 1991.10



La r�ealisation pratique de l'�echelle TT est li�ee au TAI. De mani�ere pr�ecise, TT peutêtre calcul�e �a partir du TAI au moyen de la relation :TT = TAI + 32s:184 (5)Le Temps terrestre est alors interpr�et�e comme un temps atomique id�eal dont l'unit�eest la seconde SI telle qu'on la r�ealise �a la surface du g�eo��de terrestre. Entre 1977et 1990 on a estim�e que TT (=TDT) ne s'�etait pas �ecart�e de TAI de plus de �10�senviron [Sei92].L'�echelle TT est par ailleurs li�ee au temps-coordonn�ee TCG par le facteur d'�echelle(en secondes) : TCG� TT = LG � (JD � 2443144:5) 86400o�u LG peut être pris �egal �a 6:96929023 � 10�10 [IER96].5.3 Le Temps universel coordonn�e UTCPour être en mesure de rapporter un �ev�enement de la sph�ere c�eleste �a la positionterrestre d'un observateur, nous nous devons d'e�ectuer un changement de rep�ere im-pliquant la transformation de l'�echelle TT en une �echelle de temps homog�ene �a larotation de la Terre, le Temps universel (UT ou TU). Tout lieu d'observation y estintimement li�e. Malheureusement, cette �echelle de temps n'est pas uniforme. Elled�epend de termes p�eriodiques saisonniers 3, de uctuations irr�eguli�eres de caract�ereal�eatoire et d'un ralentissement s�eculaire de la rotation de la Terre 4, rendant tr�esdi�cile la d�etermination a priori du temps universel. Pour ces raisons, on a cr�e�e �a la�n des ann�ees 1960 une �echelle de temps dite du Temps universel coordonn�e (UTC).Elle poss�ede les qualit�es d'uniformit�e du temps atomique grâce �a l'introduction desauts de secondes appropri�es permettant de maintenir en phase la rotation de laTerre et les horloges des laboratoires. Ainsi, on a depuis le 1 janvier 1972 :TAI � UTC = n secondesUT1� UTC � �0s:9 (6)o�u n est un nombre entier d�etermin�e tel que UTC ne s'�ecarte pas de plus de 0s:9 deUT1, UT1 �etant le temps universel calcul�e a posteriori par l'IERS. Depuis le 1 juillet1997 et certainement jusqu'au 31 d�ecembre 1998, on a n = 31s. En introduisant lad�e�nition du Temps terrestre (eq. 5) on a alors comme di��erence entre les �echellesTT et UTC depuis le 1 janvier 1972 :TT � UTC = n + 32s:184; (7)soit TT � UTC = 63s:184 depuis le 1 juillet 1997, et ce jusqu'au prochain saut deseconde (qui devrait avoir lieu le 1 janvier 1999), dont la responsabilit�e incombe �al'IERS.Il est �a noter que les calculs d'�eph�em�erides propos�es ici emploient l'�echelle duTemps universel coordonn�e comme argument de temps dans toute d�etermination dela position d'un observateur terrestre relativement au rep�ere c�eleste (dont l'�echelle3. Leur amplitude varie de +0s:042 au d�ebut de juin �a �0s:023 �a la �n de septembre.4. La dur�ee du jour crô�t de 0s:002 par si�ecle environ.11



de temps est TT). Rigoureusement, on ne peut utiliser cette �echelle de temps quepour des �epoques post�erieures �a sa cr�eation, le 1 janvier 1972, et ant�erieures �a laconnaissance du moment de la di��erence TT � UTC. Pour ce qui est des �epoquesant�erieures �a 1972, on peut exprimer les di��erences entre TT et UTC �a l'aide defonctions d�ependant de l'�epoque et dont les coe�cients ajustent au mieux la d�eriveentre les deux �echelles. Ainsi, nous pouvons faire cette estimation dans le pass�ejusqu'au 1 juillet 1670. Pour les �epoques ant�erieures �a cette date les deux �echellesseront consid�ees comme �equivalentes et aucune correction ne sera appliqu�ee. Il enest de même pour le futur car nous ne pouvons pas connaitre plus d'une ann�ee �al'avance quand aura lieu le saut de seconde. Il est alors pr�ef�erable de r�ealiser tousles calculs de positions des corps c�elestes dans l'�echelle TT, c'est �a dire dans unrep�ere g�eocentrique. L'utilisation de UTC peut s'envisager raisonnablement sur unep�eriode futur de 1 �a 3 ans selon que l'on se donne comme pr�ecision 1s ou 2s de tempssur la d�etermination de la position de l'observateur dans le rep�ere c�eleste.Si l'objectif poursuivi est de r�ealiser des �eph�em�erides sur de longues p�eriodes detemps (plusieurs si�ecles) et que le Temps universel est requis, il existe des fonctionspermettant d'estimer la di��erence entre TT et UT. Une bonne repr�esentation peutêtre obtenue en utilisant la formulation de Morrison et Stephenson [MS82], qui mêmesi elle pr�esente un �ecart de plus de 30s avec la valeur actuelle de TT � UTC n'enreste pas moins une bonne approximation de cette di��erence sur de longues p�eriodesde temps : TT � UT = �15s + (32s:5� 2s) � (t� 0:1)2 (8)o�u t est exprim�e en si�ecles �a partir de 1800 (cf. annexe B).5.4 Le temps sid�eralLe temps sid�eral (TS) en un lieu donn�e est l'angle horaire du point  en ce lieu.Il d�epend donc �a la fois du mouvement orbital h�eliocentrique de la Terre fournissantla direction de l'�equinoxe dans le rep�ere c�eleste, et du mouvement de rotation diurnede la Terre mettant perp�etuellement en mouvement tout lieu d'observation. Ainsi,comme le Temps universel, le temps sid�eral ne peut être exprim�e rigoureusement, etla d�etermination de sa correspondance avec les temps de la dynamique plan�etaire nepeut être obtenue qu'approximativement. C'est la raison pour laquelle le temps sid�e-ral n'est plus utilis�e depuis longtemps comme une �echelle de temps, mais seulementcomme un angle : l'angle horaire du point . La seule mani�ere de pouvoir le connaitreavec pr�ecision est de l'observer, mais comme le point  n'a pas de mat�erialisationpr�ecise sur la voûte c�eleste, on ne peut que le d�eterminer indirectement �a traversdes quantit�es observables. C'est pourquoi, on relie le temps sid�eral moyen au Tempsuniversel par la relation alg�ebrique calculant le temps sid�eral moyen �a Greenwich :GMST = UT + RS � 12ho�u RS est un polynôme du Temps universel issu de la d�e�nition du Temps universel[Exp61]. En utilisant les expressions de Aoki et al. (1982) pour leur compatibilit�eavec le rep�ere FK5, le temps sid�eral se calcule �a partir d'une date quelconque duTemps universel par la relation :GMST = F(du) +RS(Tu) (9)12



dans laquelle F(du) est la partie d�ecimale de du exprim�ee en heures et tel que :du = JD(UT )� 2 451 545;o�u JD(UT) est la date julienne UT et RS(Tu) l'ascension droite, augment�ee de 12h,du Soleil �ctif de la d�e�nition du Temps universel, �egal �a [AK83] :RS(Tu) = 18h41m50s:548 41+ 8 640 184s:812 866Tu� 0s:093 104T 2u � 6s:2 10�6T 3uo�u Tu est le nombre de si�ecles juliens �ecoul�es depuis J2000 UT jusqu'�a la dateconsid�er�ee en UT : Tu = du36 525Le temps sid�eral d'un lieu quelconque se d�eduit du temps sid�eral �a Greenwich enl'augmentant de la longitude g�eographique L du lieu par rapport �a Greenwich, cequi s'exprime en tenant compte des conventions de signes (L positif vers l'ouest) :LMST = GMST � L (10)On distingue le temps sid�eral vrai (GST) et le temps sid�eral moyen (GMST)selon que l'on se r�ef�ere �a l'�equinoxe vrai de la date ou �a l'�equinoxe moyen de la date.La transformation de l'un �a l'autre s'op�ere en ajoutant au temps sid�eral moyenl'�equation des �equinoxes [AK83] :GST = GMST +� cos � + 0":002 64 sin
L + 0":000 063 sin2
L (11)o�u les termes en 
L (longitude moyenne du noeud de la Lune rapport�ee �a l'�equi-noxe moyen de la date) sont du deuxi�eme ordre des quantit�es de la nutation. � repr�esente la nutation en longitude et � l'obliquit�e de l'�ecliptique moyen de la date.Les termes pr�epond�erants de la nutation en longitude �etant �17":1996 et �1":3187,on peut envisager de n�egliger les termes en 
L de l'�equation pr�ec�edente. Aoki etal. [AGK+82] rappellent que cette �equation (11) doit être l'�equation des �equinoxesintervenant dans la transformation entre le temps sid�eral vrai de Greenwich et letemps sid�eral moyen de Greenwich.Le calcul du temps sid�eral futur d'un lieu implique de connâ�tre a priori leTemps universel �a cette �epoque. Or nous l'avons vu, cette �echelle de temps n'estpas uniforme. Cela conduit, si nous voulons la remplacer par une �echelle de temps"pr�edictible", �a la substituer par le Temps universel coordonn�e qui, lui, est uniforme.L'erreur commise repr�esente alors une erreur temporelle de quelques secondes pro-venant de la non prise en compte des sauts de seconde successifs pouvant avoir lieudans le futur. Rapport�ee �a la surface terrestre, cela correspond �a une approximationde la position de l'observateur pouvant atteindre 500 m. Exprim�ee en distance an-gulaire sur la sph�ere c�eleste (situ�ee �a 1 UA), cela repr�esente une d�eviation inf�erieure�a 0.7 mas.6 Calculs d'�eph�em�eridesLa premi�ere chose �a respecter lors du calcul des positions d'un corps c�elesterelativement �a un autre est l'homog�en�eit�e des rep�eres tant spatiaux que temporels13



dans lesquels sont exprim�ees ces positions. Ainsi, nous veillerons �a prendre en comptedans toute transformation de rep�ere toutes les corrections n�ecessaires pour atteindreune pr�ecision de quelques mas. Certaines approximations seront n�eanmoins r�ealis�eesapr�es discussion. Bien qu'il existe des valeurs r�ecentes de certaines constantes astro-nomiques, nous ne les emploierons qu'avec parcimonie. Les constantes primaires sontcelles du syst�eme UAI 1976, except�e pour la vitesse angulaire moyenne de rotationde la Terre pour laquelle nous prenons la valeur de Aoki et al. [AGK+82]. Le rayon�equatorial de la Terre ainsi que son coe�cient d'aplatissement sont ceux du syst�emeIERS 1992. Les masses des plan�etes associ�ees aux th�eories plan�etaires sont, selon lecas, celles du syst�eme UAI 1976 pour DE200 et Bdl82 et celles du syst�eme IERS1992 pour DE403 et VSOP87.Les paragraphes qui suivent d�ecrivent les di��erents types d'�eph�em�erides g�en�era-lement calcul�ees. Les algorithmes de calculs sont ceux de Kaplan et al. [KHSS89].Ils sont d�e�nis dans les rep�eres d�ecrits pr�ec�edemment et prennent en compte tousles e�ets syst�ematiques jusqu'�a l'ordre du mas. Le syst�eme solaire y est mod�elis�epar un syst�eme conventionnel quasi-inertiel ; il permet de d�ecrire les observables(positions, directions) par de petites corrections apport�ees aux lois classiques. Cesont les approximations post-newtoniennes. La di�cult�e actuelle pour exprimer lescalculs d'�eph�em�erides dans un contexte enti�erement relativiste provient essentielle-ment du fait qu'il n'existe pas de r�ef�erentiel privil�egi�e dans le cadre de la relativit�eg�en�erale. Cela a pour cons�equence de rendre complexe la r�esolution et l'interpr�eta-tion des lois physiques ainsi que la notion de solide de r�ef�erence. D'autres di�cult�essont aussi li�ees �a la g�eom�etrie non-euclidienne utilis�ee en relativit�e. C'est pourquoi,actuellement, tous les �el�ements ne sont pas r�eunis pour construire des th�eories plan�e-taires des corps �etendus enti�erement relativistes. Toutefois, il est d�ej�a envisageablede calculer la position d'une plan�ete (ou d'un ast�ero��de) dans un cadre relativisteen �etudiant les g�eod�esiques d�ecrites par les particules ponctuelles lors de leur mou-vement dans le syst�eme solaire tout en n�egligeant les int�eractions entre la mati�erequi les composent et le mileu interplan�etaire. On peut en�n envisager de pr�edireles positions des corps c�elestes en �etudiant les g�eod�esiques isotropes d�ecrites par lesphotons lumineux, depuis la plan�ete jusqu'�a l'observateur.6.1 Positions g�eom�etriques6.1.1 Th�eories plan�etairesLes positions g�eom�etriques des plan�etes sont calcul�ees �a partir des th�eories plan�e-taires VSOP82 [Bre82], DE200/LE200 ([Sta82], [Sta90b]), DE403/LE403 [SNWF95]ou VSOP87 [BF88]. Toutes ces th�eories se rapportent �a un rep�ere moyen �a l'�epoqueJ2000 proche du rep�ere FK5. Principalement, les di��erences entre les rep�eres pro-viennent du fait que DE200/LE200 est d�e�nie dans un rep�ere tournant, que VSOP82et VSOP87 sont d�e�nies dans un rep�ere inertiel et que DE403/LE403 est d�e�niedans un rep�ere cin�ematiquement non-tournant (rep�ere ICRF de l'IERS [IER96]),alors que l'�ecliptique moyen J2000 associ�e au FK5 di��ere de l'�ecliptique dynamiquemoyen rotationnel. Nous avons vu au x3 quelles �etaient ces di��erences. En premi�ereapproximation, nous consid�ererons toutes ces th�eories comme homog�enes au FK5,et nous d�e�nirons les corrections suivantes pour exprimer les positions g�eom�etriquespar rapport au plan fondamental (�equateur) et �a l'�equinoxe du FK5. Si ~pxxx d�esigne14



la position d'une plan�ete dans le rep�ere de la th�eorie "xxx", alors sa position ~pFK5dans le rep�ere FK5 est :8><>: ~pFK5 = Rz(�EFK5R )Rx(��FK5R ) ~pDE200��FK5R = 0":036 1�EFK5R = 0":005 98>><>>: ~pFK5 = Rz(�EFK5I )Rx(�I0) ~pV SOP�I0 = 23� 260 21":409 1�EFK5I = �0":099 5n ~pFK5 � ~pDE403 (12)Les positions ~pxxx ou sans distinction ~p sont calcul�ees selon le cas par rapport aubarycentre du syst�eme solaire, ou par rapport au barycentre du Soleil. Les positionsg�eom�etriques sont alors rapport�ees au barycentre de la Terre, ou g�eocentre, paraddition euclidienne des vecteurs barycentriques ou h�eliocentriques de la plan�eteconsid�er�ee et de la Terre.La pr�ecision des positions g�eom�etriques des plan�etes telluriques, obtenue �a partirdes th�eories VSOP82 et DE200, peut être estim�ee comprise entre quelques dizainesde mas �a quelques mas sur les longitudes et les latitudes �ecliptiques et quelques 10�8�a quelques 10�10 unit�es astronomiques sur le rayon vecteur [Bre82]. La pr�ecisioninterne de la th�eorie VSOP87 pour ces mêmes plan�etes est de quelques mas pourMercure, V�enus et la Terre, et 23 mas pour Mars [BF88]. La pr�ecision de DE403 estquant �a elle de l'ordre de 20 mas pour ces plan�etes [Bre96].En ce qui concerne les plan�etes g�eantes (de Jupiter �a Neptune), les th�eoriesVSOP82 et DE200 montrent des di��erences importantes provenant de l'utilisation demasses plan�etaires di��erentes, conduisant �a modi�er les perturbations de Jupiter etsurtout de Saturne et de Neptune. Standish pr�esente une approximation des erreursde DE200 pour ces plan�etes en les comparant avec la solution DE202 [Sta90a]. D'unemani�ere g�en�erale, il estime ces erreurs (en valeurs absolues) entre 0":1 et 1":0 �a notre�epoque pour les plan�etes Jupiter, Saturne, Uranus et Neptune, et plus de 3":0 �ala �n du si�ecle pour Pluton. Les pr�ecisions internes de VSOP82 et DE202 sontestim�ees respectivement �a quelques dizaines de mas et �a 0":05. La pr�ecision internede la th�eorie VSOP87 pour l'intervalle 1900-2100 est de 0":020 pour Jupiter, 0":100pour Saturne, 0":016 pour Uranus et 0":030 pour Neptune [BF88]. La comparaisonde DE403 avec DE245 pour ces plan�etes fournit des di��erences de l'ordre de 0":1[Bre96].6.1.2 Cas des ast�ero��desLes positions g�eom�etriques des ast�ero��des sont obtenues par int�egration num�e-rique du probl�eme perturb�e par les neuf plan�etes principales. L'algorithme de calculest celui de Bulirsch et Stoer ([BS66], [SB80]). Les positions et les masses des pla-n�etes perturbatrices sont calcul�ees �a l'aide des th�eories d�ecrites pr�ec�edemment. Lesconditions initiales des ast�ero��des sont donn�ees par les �el�ements osculateurs tir�es des"Ephemerides for Minor Planets" [BS95], ou d'autres bases de donn�ees ast�ero��dales15



comme "The Asteroid Orbital Elements Database" de T. Bowell [Bow96], ou lesbases "IRAS Minor Planet Survey" [ET92] ou "Asteroids II" [ET88].Les �el�ements osculateurs des ast�ero��des sont exprim�es dans le rep�ere �ecliptiqueFK5 J2000. On en d�eduit les positions et les vitesses initiales des ast�ero��des dansce rep�ere [BC61], auxquelles on applique la correction d'obliquit�e de l'�ecliptiqueFK5 J2000 pour obtenir des coordonn�ees rectangulaires rapport�ees �a l'�equateur FK5J2000. Les positions successives des ast�ero��des sont alors obtenues par int�egrationnum�erique �a partir de cette condition initiale, en prenant soin de corriger le rep�ere dela th�eorie plan�etaire utilis�ee (si besoin est) pour obtenir des positions et vitessesdes ast�ero��des dans le rep�ere FK5. La pr�ecision des positions g�eom�etriques ainsicalcul�ees d�epend donc de la pr�ecision avec laquelle l'orbite osculatrice est d�e�nie,de la pr�ecision interne de l'int�egrateur, et du lien entre les th�eories plan�etaires et lerep�ere de r�ef�erence (c.f x3, x6.1.1).La pr�ecision d'une orbite osculatrice peut se d�e�nir �a partir de la pr�ecision indi-viduelle de chacun des six �el�ements osculateurs a, e, i, !, 
 et l0 qui la d�e�nissent.Les incertitudes sur ces �el�ements proviennent pour l'essentiel des erreurs commiseslors de l'ajustement des orbites sur les observations astrom�etriques (erreurs observa-tionnelles et th�eoriques) et sur le degr�e de corr�elation entre les param�etres orbitauxqui en d�ecoule. Ainsi chaque �el�ement osculateur est d�etermin�e avec une pr�ecisiondonn�ee, et chaque orbite admet ses propres incertitudes. Pour estimer globalementla pr�ecision des orbites des ast�ero��des, nous pouvons choisir arbitrairement les in-certitudes des �el�ements oscultateurs �a partir du degr�e de troncature des bases dedonn�ees. Cela correspond pour la base EMP-96 (exprim�ee en degr�e pour les angleset en UA pour �a) �a :�a �e �i �! �
 �l010�9 10�8 10�6 10�6 10�6 10�6Tab. 1 { Pr�ecision des �el�ements osculateurs de la base EMP-96.o�u a est le demi-grand axe, e l'excentricit�e, i l'inclinaison, ! l'argument du p�erih�elie,
 la longitude du n�ud, et l0 l'anomalie moyenne. Ces valeurs repr�esentent unepr�ecision id�eale, repr�esentative de ce que l'on peut obtenir de mieux �a pr�esent. Dansla pratique les incertitudes pourront être jusqu'�a 10 fois plus grandes et parfois plus.En utilisant les corrections di��erentielles d'orbites, on peut alors estimer les �ecartssur les positions initiales dûs �a la troncature des �el�ements osculateurs �a l'�epoque der�ef�erence. Ces �ecarts (�x, �y, �z) sont calcul�es �a l'aide des relations [BC61] :0B@ �x�y�z 1CA = 0B@ x� 32t :xy � 32t :yz � 32t :z 1CA �a=a + 0B@ Hx+K :xHy +K :yHz +K :z 1CA �e +0B@ 0 +z �y�z 0 +x+y �x 0 1CA 0B@ � x� y� z 1CA + 0B@ :x =n:y =n:z =n 1CA �l0 (13)o�u les :x, :y et :z repr�esentent la vitesse orbitale du corps, n est le moyen mouvement,t est l'intervalle de temps depuis une �epoque arbitraire exprim�e en unit�e de pas16



d'int�egration, et o�u H et K sont les fonctions :H = r � a(1 + e2)ae(1� e2) ;K = r :ra2n2e(1 + ra(1� e2));r �etant le rayon vecteur h�eliocentrique et :r sa d�eriv�ee par rapport au temps. L'in-uence des erreurs provenant des angles �i, �!, et �
 est ici interpr�et�ee commeun �ecart de l'orientation de l'orbite dans l'espace euclidien et est mod�elis�ee par lestrois rotations � x, � y, � z selon les axes x, y et z.Pour estimer la pr�ecision avec laquelle sont d�e�nies les orbites des ast�ero��des, �etu-dions statistiquement (histogrammes de distributions) les valeurs des �x, �y, et �zde l'�equation (13) obtenues �a l'�epoque de r�ef�erence des �el�ements osculateurs (le 13novembre 1996 0h TT, soit t = 0), pour les valeurs des �ecarts sur les �el�ements oscu-lateurs donn�ees au tableau 1, et pour les 6160 ast�ero��des de la base EMP-96. Les ta-bleaux 2 et 4 r�esument les r�esultats obtenus. La premi�ere partie du tableau 2 fournit�x �y �z� 5:10�6 0.3% 0.7% 1.3%� 3:10�6 91 % 91 % 66 %� 1:10�6 27 % 26 % 19 %� 1:10�7 15 % 13 % 10 %95% 3:4 10�6 3:5 10�6 4:4 10�6bs 6:10�6 7:10�6 7:10�6Tab. 2 { Ecarts sur les coordonn�ees rectangulaires exprim�es dans le rep�ere �eclip-tique h�eliocentrique FK5 �a l'�epoque de r�ef�erence des �el�ements osculateursde la base EMP-96. L'unit�e est l'unit�e astronomique (UA).les fr�equences cumulatives (approximatives) des �ev�enements : �x;�y;�z � 5:10�6 ;�x;�y;�z � 3:10�6 ; �x;�y;�z � 10�6 et �x;�y;�z � 10�7. La deuxi�eme par-tie du tableau fournit les taux d'erreurs des positions correspondants �a 95% des cascumul�es dont l'erreur est inf�erieure ou �egale �a la valeur indiqu�ee. La derni�ere ligne dutableau pr�esente une borne sup�erieure approximative des taux d'erreurs que peuventatteindre les positions initiales de certains ast�ero��des.Nous en d�eduisons une estimation globale de la pr�ecision des positions initialesdes ast�ero��des dans le rep�ere h�eliocentrique (�ecliptique) de l'ordre de 3:10�6 UA,soit environ 500 km sur chaque coordonn�ee. Pour un petit nombre d'ast�ero��des, ceserreurs peuvent atteindre 7:10�6 UA, soit environ 1000 km. On remarque aussi queles �ecarts sur l'axe z sont syst�ematiquement plus grands que ceux obtenus dans leplan de l'�ecliptique (coordonn�ees x et y). Ceci peut s'expliquer par le fait que lacoordonn�ee perpendiculaire �a l'�ecliptique d�epend directement de i et 
 qui sontmoins bien connues. D'autre part, l'�etude des erreurs relativement aux distancesh�eliocentriques r�esum�ee dans le tableau 3 montre que la pr�ecision sur les positionsinitiales d�epend fortement de la pr�ecision des �el�ements angulaires de l'orbite (tableau17



�x=r �y=r �z=r95% 1 10�6 1 10�6 1:4 10�675% 0:8 10�6 0:8 10�6 1:3 10�650% 0:6 10�6 0:6 10�6 0:9 10�6bs 1:5 10�6 2:5 10�6 2:5 10�6Tab. 3 { Ecarts sur les coordonn�ees relatives exprim�es dans le rep�ere �ecliptiqueh�eliocentrique FK5 �a l'�epoque de r�ef�erence des �el�ements osculateurs dela base EMP-96. r est la distance h�eliocentrique.1). Comme dans la r�ealit�e toutes les orbites ne sont pas connues avec une tellepr�ecision, il s'ensuit que dans de nombreux cas les erreurs sont plus importantes, etque cette estimation n'est qu'une estimation id�eale, que l'on peut consid�erer commerepr�esentative de ce que l'on fait de mieux de nos jours. Rapport�es �a la sph�ere c�eleste�� �� �r� 0":30 99% 99% 99% � 4:10�8� 0":20 43% 50% 62% � 2:10�8� 0":02 0% 6% 28% � 1:10�899% 0":30 0":30 6 km 99%bs 0":35 0":30 10 km bsTab. 4 { Ecarts sur les coordonn�ees sph�eriques h�eliocentriques des positions ini-tiales des ast�ero��des de la base EMP-96. �� est la di��erence en longitude�ecliptique, �� est la di��erence en latitude �ecliptique et �r est la di��e-rence entre les normes des rayons vecteurs (en UA).h�eliocentrique, ces �ecarts se traduisent sur les coordonn�ees sph�eriques �ecliptiquesdes ast�ero��des par des di��erences inf�erieures �a 0":3 dans 99% des cas (tableau 4).Les di��erences des longueurs des rayons vecteurs sont quant �a elles de l'ordre dequelques kilom�etres �a une dizaine de kilom�etres au plus. Rapport�ees �a la sph�erec�eleste g�eocentrique, ces erreurs peuvent être ou non ampli��ees selon le degr�e d'erreurde la d�etermination de la position de la Terre par rapport au Soleil et selon lacon�guration g�eom�etrique entre le corps consid�er�e, la Terre et le Soleil.Une autre mani�ere d'estimer la pr�ecision sur les positions initiales des ast�ero��desconsiste �a �etudier les r�esidus des ajustements ayant permis le calcul des orbites.Donn�es sous la forme de RMS (Root Mean Square) ou de r�esidu maximum dans labase EMP-96, nous voyons �gure 1 que pour la plupart des orbites (95% des cas) lesincertitudes sont comprises entre 0":5 et 3". Si l'on ne consid�ere que les orbites pourlesquelles un RMS est donn�e, c'est �a dire les orbites les mieux connues car ajust�eessur un �echantillon su�samment grand d'observations, on voit qu'une bonne estima-tion des incertitudes se situe aux alentours de 1". Cela implique que la pr�ecision des�el�ements osculateurs est moins bonne que 10�6 comme nous l'avons estim�ee pr�ec�e-demment, et que la pr�ecision sur les positions initiales est dans la majorit�e des casde l'ordre de 1". 18



0 1 2 3 4

0

1

2

3

4

0 1 2 3 4

0

1000

2000

3000

4000

0 1 2 3 4 5 6 7 8

0

0.5

1

1.5

2

0 1 2 3 4 5 6 7 8

0

500

1000

1500

2000

Echantillon : 1979Echantillon : 3824

Résidus Maximum (")RMS (")

cumulatives
Fréquences

Fréquences
relatives

Fig. 1 { Distributions des RMS et des R�esidus Maximum de la baseEMP-96.Il est assez di�cile de calculer exactement l'erreur accumul�ee au cours d'uneint�egration num�erique [BC61]. La th�eorie g�en�erale de propagation des erreurs four-nit une solution en montrant qu'apr�es n pas d'int�egration, l'erreur probable d'uneint�egration num�erique est : � = 0:1124n3=2 (14)exprim�ee en unit�es de la derni�ere d�ecimale signi�cative [BC61]. Cet estimateur im-plique que 50% des erreurs sont sup�erieures �a � et que les autres 50% sont inf�erieures�a �. On ne peut donc pas en d�eduire l'erreur r�eelle apr�es int�egration num�erique. Ce-pendant, on peut en d�eduire le nombre de d�ecimales signi�catives des coordonn�eesdes ast�ero��des apr�es n pas d'int�egration. Par exemple, si on int�egre sur 365 joursavec un pas de un jour, on obtient � ' 784 unit�es de la d�ecimale consid�er�ee. Donc sion d�esire une pr�ecision num�erique de l'ordre de 1 mas sur la position des ast�ero��des,soit 5:10�9 radian, alors compar�ee �a l'erreur probable de 784:10�9 il est n�ecessairede consid�erer que les composantes (x, y, z) d�ecrivant les positions successives des19



ast�ero��des doivent être signi�catives jusqu'�a l'ordre de 10�12. Avec un pas de 10jours, cette pr�ecision signi�cative est ramen�ee �a l'ordre de 10�10 (� ' 25), et avec unpas de 40 jours, le nombre de d�ecimales signi�catives doit être celui de la pr�ecisiond�esir�ee (5:10�9 ; � ' 3). Cet estimateur nous montre donc que pour un intervallede temps consid�er�e il est possible de trouver un pas d'int�egration minimisant les er-reurs �nales. Par cons�equent on peut consid�erer que les erreurs apr�es calcul sont dumême ordre de grandeur que celles des donn�ees initiales, quel que soit l'int�egrateurnum�erique utilis�e �a la condition qu'il soit adapt�e au probl�eme plan�etaire et que lepas soit bien choisi.L'int�egration num�erique du probl�eme perturb�e par les plan�etes impose le choixd'une fonction perturbatrice, et donc le choix d'un jeu de masses pour les plan�etesperturbatrices. Ainsi, il est int�eressant de pouvoir estimer les �ecarts sur les positionsdans l'espace dûs au choix de deux jeux de masses plan�etaires di��erents et des posi-tions des plan�etes perturbatrices. Pour cela, �etudions de nouveau statistiquement les�ecarts sur les positions des ast�ero��des de la base EMP-96 obtenus en comparant lespositions calcul�ees �a partir des th�eories plan�etaires DE200 et DE403, dont les jeuxde masses plan�etaires sont respectivement UAI 1976 et IERS 1992. Les tableaux 5 et6 r�esument les r�esultats obtenus. L'�etude statistique est bas�ee sur les histogrammes�x �y �z� 4:10�8 99% 99% -� 3:10�8 96% 96% 100%� 1:10�8 50% 45% 87%99% 4:10�8 4:10�8 2:2 10�8bs 6:5 10�8 6:5 10�8 3:10�8Tab. 5 { Ecarts sur les coordonn�ees rectangulaires exprim�es dans le rep�ere �eclip-tique h�eliocentrique FK5, et calcul�es �a partir de la moyenne des �ecartsobtenus sur 440 jours avec un pas de 40 jours (N = 11). L'unit�e estl'unit�e astronomique (UA).de distributions des valeurs moyennes de ces �ecarts pour chaque ast�ero��de sur unep�eriode de 440 jours. Le rep�ere des coordonn�ees est l'�ecliptique FK5 J2000, les coor-donn�ees rectangulaires sont exprim�ees en UA, et les coordonn�ees sph�eriques sont enradian. Cette �etude nous montre que le choix entre deux jeux de masses plan�etaires(DE200 et DE403) agit sur les positions des ast�ero��des �a l'ordre de quelques milli-secondes de degr�e sur une p�eriode moyenne de 220 jours. On remarque aussi que lechoix de la th�eorie plan�etaire agit plus sensiblement sur les coordonn�ees dans le plande r�ef�erence que selon l'axe z. Ceci est naturel car choisir un jeu de masses plan�e-taires plutôt qu'un autre revient �a modi�er quelque peu la direction et la norme de laforce perturbatrice appliqu�ee �a l'ast�ero��de �a chaque it�eration de l'int�egration num�e-rique. Et comme les ast�ero��des ainsi que les plan�etes contribuant aux perturbationssont proches de l'�ecliptique, la modi�cation de la direction de la force perturbatriceinduite se produit principalement dans le plan de l'�ecliptique. Ces erreurs peuventêtre compl�et�ees par celles dues �a la non prise en compte des perturbations mutuellesentre les ast�ero��des, modi�ant de l'ordre de quelques mas les positions des ast�ero��des20



�� �� �r� 1:5 10�8 94% 100% 93% � 2:0 10�8� 5:0 10�9 55% 96% 60% � 1:5 10�3� 2:5 10�9 26% 82% 16% � 1:0 10�899% 8 mas 2 mas 4 km 99%bs 10 mas 3 mas 6 km bsTab. 6 { Ecarts sur les coordonn�ees sph�eriques exprim�es dans le rep�ere �ecliptiqueh�eliocentrique FK5, et calcul�es �a partir de la moyenne des �ecarts obtenussur 440 jours avec un pas de 40 jours (N = 11). �� est la moyenne desdi��erences en longitude �ecliptique, �� est la moyenne des di��erences enlatitude �ecliptique et �r est la moyenne des di��erences entre les normesdes rayons vecteurs (en UA).perturb�es.A la vue de ces r�esultats, nous pouvons estimer globalement la pr�ecision descalculs d'�eph�em�erides des ast�ero��des �a quelques 0":1 de mani�ere tr�es optimiste, etplus g�en�eralement aux alentours de 0":5 �a 1".6.1.3 Cas des �etoilesLa pr�ecision d'un catalogue d'�etoiles est fournie par l'�etude des erreurs sur lespositions et les mouvements propres des �etoiles qui le composent. Ainsi on distingue :{ la pr�ecision interne, ou pr�ecision intrins�eque des positions et des mouvementspropres des �etoiles �a l'�epoque de r�ef�erence,{ la pr�ecision externe, ou pr�ecision des positions et mouvements propres �a l'�epoquede l'observation.Le cas id�eal est celui o�u la pr�ecision externe du catalogue est �egale �a sa pr�ecisioninterne quelle que soit l'�epoque. Or ceci n'est g�en�eralement valable que pour des�epoques proches de l'�epoque de r�ef�erence du catalogue, car les mouvements propresdes �etoiles sont a�ect�es d'erreurs d�egradant la pr�ecision des positions au cours dutemps. La pr�ecision interne d'un catalogue est g�en�eralement fournie avec le cata-logue. On peut alors estimer les erreurs �a une �epoque t di��erente de l'�epoque der�ef�erence t0 (c'est �a dire �evaluer les erreurs externes), en utilisant la forme clas-sique 5 de propagation des erreurs :E2�;�(t) = E2�;�(t0) +E2��;��(t0) � (t� t0)2 (15)o�u E2�;�(t0) et E2��;��(t0) repr�esentent les erreurs en position et mouvements propresde l'�etoile �a l'�epoque de r�ef�erence. R. Wielen a d�evelopp�e une m�ethode plus compl�eteet rigoureuse pour d�eterminer la pr�ecision d'un catalogue [Wie95]. Cette m�ethodeest bas�ee sur l'�etude statistique des di��erences d'un nombre su�sant de positions et5. bas�ee sur l'hypoth�ese d'un mouvement lin�eaire dans le temps des centres des masses des �etoileset des syst�emes d'�etoiles par rapport au barycentre du syst�eme solaire.21



de mouvements propres fournis par deux catalogues astrom�etriques ind�ependants. Ilen ressort que l'id�ee de base g�en�eralement admise pour mod�eliser le mouvement des�etoiles dans le rep�ere barycentrique comme un mouvement lin�eaire dans le tempsdu centre de masse des �etoiles (ou syst�eme d'�etoiles) peut s'av�erer peu pr�eciseet conduire �a introduire des erreurs de quelques dizaines de mas, sup�erieures parexemple �a la pr�ecision interne des catalogues FK5 et Hipparcos [Wie95]. En faitce probl�eme concerne uniquement les �etoiles binaires (et syst�emes multiples) dontles composantes pr�esentent un mouvement non-lin�eaire par rapport au centre desmasses, qui lui, peut être mod�elis�e par un mouvement lin�eaire dans le temps parrapport au rep�ere barycentrique avec un bon degr�e d'approximation. Il est �a noterque les catalogues de r�ef�erence FK5 ou Hipparcos ne prennent pas en compte cetype d'erreur par la nature même des observables ayant contribu�e �a les cr�eer. Ene�et, les mesures de syst�emes multiples inclues dans le FK5 repr�esentent les mou-vements �a longues p�eriodes (le FK5 comprend plus d'un si�ecle d'observations) dela composante la plus brillante par rapport au centre de masse du syst�eme. Tandisque pour Hipparcos, les mesures traduisent les positions et les mouvements propres"instantan�es" des syst�emes d'�etoiles multiples, n'incluant pas le mouvement orbitaldes composantes du syst�eme, mais seulement leurs positions "�g�ees" �a l'�epoque der�ef�erence [Wie95].La direction barycentrique d'une �etoile exprim�ee dans le rep�ere FK5 �a l'�epoquede r�ef�erence du catalogue t0 se d�eduit des coordonn�ees �equatoriales (�, �) fourniespar le catalogue �a l'aide des relations :~eb(t0) = 0B@ cos � cos �sin � cos �sin � 1CA (16)Le vecteur vitesse barycentrique de l'�etoile peut se calculer en d�erivant par rapportau temps le vecteur position de l'�etoile r � ~eb(t0), r �etant la distance barycentriquede l'�etoile (r = 1= sin p o�u p est la parallaxe de l'�etoile). On obtient (en rad./si�ecle) :~eb0(t0) = 0B@ � �� cos � sin� � �� sin � cos� + vp cos � cos��� cos � cos� � �� sin � sin � + vp cos � sin �� �� cos � + vp sin � 1CA (17)o�u v est la vitesse radiale de l'�etoile (en UA/si�ecle), (��, ��) sont les mouvementspropres en ascension droite et d�eclinaison (en rad./si�ecle) et p est la parallaxe tri-gonom�etrique de l'�etoile (en rad.). La position g�eom�etrique de l'�etoile rapport�ee aucentre des masses de la Terre est alors calcul�ee �a une date julienne t (TDB) quel-conque au moyen de l'expression :~eg(t) = ~eb(t0) + (t� t0) ~eb0(t0)� p ~Tb(t) (18)o�u t et t0 sont exprim�ees en si�ecles juliens, et o�u ~Tb(t) est la position barycentriquede la Terre �a la date t [Ast95]. 22



6.2 Positions astrom�etriquesLes positions astrom�etriques d'un astre sont depuis 1984 6 les coordonn�ees, rap-port�ees �a un �equateur et un �equinoxe �xes dont on pr�ecise l'�epoque, de la directionTerre-astre obtenue en retranchant les coordonn�ees g�eom�etriques barycentriques dela Terre �a la date t aux coordonn�ees g�eom�etriques barycentriques de l'astre �a la datet � � : ~pgast:(t) = ~pb(t� �)� ~Tb(t) (19)� est le temps de lumi�ere Terre-astre. Il est calcul�e par approximations successivesselon un processus it�eratif, dont la convergence est assur�ee rapidement (en g�en�eraldeux ou trois it�erations su�sent) par le fait que les astres et en particulier les objetsdu syst�eme solaire ont des vitesses petites devant la c�el�erit�e de la lumi�ere c. Ils'exprime par : � = k ~pg(t) kc (20)o�u ~pg est successivement la position initiale de l'objet puis les positions corrig�ees �achaque it�eration. Le choix de la tol�erance de convergence (di��erences � � � 0 entredeux it�erations) d�epend de la pr�ecision �nale d�esir�ee. Pour obtenir une pr�ecision del'ordre du mas, cette tol�erance doit être de 10�8 jours [KHSS89]. On peut am�eliorerla pr�ecision en ajoutant au temps de lumi�ere le d�elai suppl�ementaire dû au champgravitationnel du Soleil. Cet e�et est de l'ordre de quelques dixi�emes de mas dansle cas le plus d�efavorable (plan�ete proche du limbe solaire et donc non observ�ee),et apporte des corrections de l'ordre de quelques microsecondes de degr�es sur lescoordonn�ees angulaires [KHSS89].Cette correction de temps de lumi�ere r�esulte de la composition de la vitesse �niede la lumi�ere et de la vitesse orbitale (barycentrique) des astres. Dans le cas des�etoiles, cette aberration de la lumi�ere provient de la vitesse spatiale des �etoiles au seinde la galaxie, impliquant que le mouvement propre de l'�etoile �a une date quelconquen'est pas tout �a fait �egal �a son mouvement propre donn�e par un catalogue. Lapartie correspondant au mouvement du Soleil est connue sous le nom d'aberrations�eculaire, et a �et�e trait�ee par Schwarzschild en 1894 [Sch94]. De mani�ere g�en�erale, lesvitesses radiales des �etoiles sont au plus de l'ordre de 100 km/s. Ainsi les di��erencesdues au temps de lumi�ere entre les mouvements propres r�eels et ceux fournis par lescatalogues sont au plus de quelques mas par an (la correction de temps de lumi�erepour l'�etoile de Barnard est de l'ordre de 3.7 mas/an). D'autre part, les mouvementspropres des catalogues incluent la partie principale de cet e�et [Stu85], impliquantque les erreurs de positions sont bien plus petites. C'est pourquoi nous n'en tiendronspas compte, et d�e�nirons les positions astrom�etriques des �etoiles par les vecteurspositions et vitesses ~eb(t0) et ~eb0(t0) pr�ec�edents. La position et la vitesse corrig�ees del'e�et de temps de lumi�ere d'une �etoile pourront être obtenues en consultant [Stu85].6.3 Positions apparentesLa position apparente d'un corps c�eleste est la position de ce corps sur la sph�erec�eleste g�eocentrique d�e�nie par l'�equateur vrai de la Terre et l'�equinoxe vrai de la6. Avant cette date, ces coordonn�ees �etaient nomm�ees coordonn�ees astrographiques, et les co-ordonn�ees astrom�etriques incluaient la correction d'aberration elliptique (due �a l'excentricit�e del'orbite de la Terre). 23



date d'observation. On la calcule �a partir de la position astrom�etrique en prenanten compte la d�eection des rayons lumineux (symbolis�ee par D(:::)), l'aberration dela lumi�ere (A(:::)) et les corrections de pr�ecession (P (t)) et de nutation (N(t)). Soit~pgapp:(t) la position apparente d'un corps, on peut l'�ecrire sous la forme :~pgapp:(t) = N(t)P (t)A [D [ ~pgast:(t)]]: (21)o�u ~pgast:(t) peut être remplac�e par ~eg(t) dans le cas des �etoiles.L'expression exacte de la transformation de coordonn�ees astrom�etriques en coor-donn�ees apparentes est assez complexe, c'est pourquoi il est d'usage de proc�eder par�etapes successives traitant chaque partie du probl�eme. Cet algorithme est pr�esent�epar Kaplan et al. [KHSS89]. Nous ne d�ecrirons ici que les corrections de d�eectiondes rayons lumineux et d'aberration de la lumi�ere, les corrections de pr�ecession etde nutation �etant d�ecrites par exemple dans [CTFM94].6.3.1 D�eection des rayons lumineuxLorsque les photons provenant d'un objet c�eleste traversent le syst�eme solaireavant d'être per�cus sur Terre, ils subissent l'inuence du champ gravitationnel duSoleil, et dans une moindre mesure ceux des plan�etes et de la Terre elle-même. L'e�etinduit correspond �a une d�eviation de la direction de l'objet vu depuis le centre de laTerre (ou de tout autre point), ind�ependante de la distance de l'objet au Soleil surune ligne s'�etendant radialement depuis le Soleil, et proportionnelle �a la s�eparationangulaire h�eliocentrique entre la Terre et l'astre,  [KHSS89] :� = g1 tan( 2 )avec g1 = 0":004 07. Cet e�et repr�esente une d�eviation sur la direction de l'objetd'environ 50 mas �a 10� d'�elongation au Soleil, moins de 2 mas �a la quadrature etmoins de 1 mas �a 27� de part et d'autre de l'opposition. Un algorithme de correctionde cet e�et est propos�e par Yalopp [Ast84], adapt�e de Murray [Mur81], et corrige laposition d'un corps de la d�eection des rayons lumineux due au champ gravitationneldu Soleil uniquement. Il est le suivant :D(~pg) = ~pg + g1g2 � (~̂pg � ~̂ph) ~̂Th � (~̂Th � ~̂pg) ~̂ph � j~pgj (22)avec g1 = 2k2c02j~Th(t)j ; g2 = 1 + ~̂ph � ~̂Tho�u l'indice h indique la position h�eliocentrique et g la position g�eocentrique ; ~p et ~T�etant respectivement les positions de l'objet et de la Terre ; ^ d�esignant le vecteurnorm�e. k est la constante de Gauss et c0 est la c�el�erit�e de la lumi�ere exprim�ee enUA/jour. Cette formulation de la d�eection des rayons lumineux est le r�esultat d'und�eveloppement au premier ordre dont les termes n�eglig�es valent au plus 0:5 maspour un objet observ�e dans la direction du limbe solaire [KHSS89]. Les champs gra-vitationnels des plan�etes agissent de mani�ere similaire, et produisent une d�eviationplus petite d'un facteur proportionnel au rapport de la masse de la plan�ete �a celledu Soleil (1=1047 pour Jupiter). Le champ gravitationnel terrestre induit pour sapart un e�et de l'ordre de quelques dixi�emes de mas pour un observateur au sol.24



6.3.2 Aberration de la lumi�ereA cause de la vitesse �nie de propagation de la lumi�ere, la position apparented'un corps c�eleste d�epend des mouvements de l'objet et de la Terre durant l'inter-valle de temps n�ecessaire aux photons pour parcourir la distance entre les deux corps.L'aberration provoqu�ee par le mouvement orbital de la plan�ete est l'aberration pla-n�etaire (x6.2) prise en compte lors du calcul des positions astrom�etriques �a partirdes positions g�eom�etriques. L'aberration provoqu�ee par le mouvement dans l'espacede l'observateur (mouvement orbital de la Terre, environ 30 km/s, et mouvement derotation diurne de l'observateur, environ 0:5 km/s �a l'�equateur) est l'aberration stel-laire. Elle se d�ecompose suivant ces deux mouvements pour former respectivementl'aberration annuelle et l'aberration diurne. Cette derni�ere �etant un e�et interve-nant uniquement dans le calcul des positions topocentriques, nous le traiterons auparagraphe suivant.Pour corriger les positions des objets de l'aberration annuelle dans un cadre re-lativiste, Murray [Mur81] propose un algorithme fournissant une pr�ecision de l'ordrede 1 mas. Si ~̂qg repr�esente la direction euclidienne g�eocentrique d'un corps c�eleste,la direction corrig�ee de l'aberration annuelle peut se formuler par [Ast95] :A(~qg) = j~qgj " ��1~̂qg + (1 + ��1)�1 (1 + ~̂qg � ~V ) ~V1 + ~̂qg � ~V # (23)avec ~V = ~T 0bc ; ��1 = �1� v2� 12o�u ~T 0b repr�esente la vitesse barycentrique de la Terre dans le rep�ere barycentrique(BRS), et v = j~V j.6.3.3 Cas topocentriqueLa direction apparente d'un astre observ�e depuis la surface terrestre 7 di��ere desa direction apparente g�eocentrique du fait que l'observateur ne poss�ede pas exac-tement les mêmes position et vitesse que le centre des masses de la Terre dans lesyst�eme solaire. L'�ecart entre les directions topocentrique et g�eocentrique dû �a la dif-f�erence de position est la parallaxe g�eocentrique, dont l'e�et est d'autant plus grandque l'objet est proche de la Terre (loi en 1=r o�u r est la distance g�eocentrique).La �gure 2 pr�esente deux histogrammes des fr�equences relatives et cumulatives desparallaxes horizontales �equatoriales des 6160 ast�ero��des de la base EMP-96 �a la datedu 13 novembre 1996 (�epoque des �el�ements osculateurs). La parallaxe horizontale�equatoriale repr�esente la parallaxe g�eocentrique d'un astre apr�es avoir consid�er�e quela Terre est sph�erique et que les distances g�eocentrique et topocentrique sont proches�a l'�echelle du syst�eme solaire. On la calcule �a partir de la parallaxe du Soleil �� �al'aide de la relation � = ��=� o�u � est la distance g�eocentrique du corps. La dis-tance g�eocentrique des ast�ero��des �a cette �epoque est aussi pr�esent�ee (�g. 3). Il enressort que les parallaxes g�eocentriques sont de l'ordre de 2 �a 3 secondes de degr�epour la majorit�e de ces ast�ero��des (repr�esentatifs de la ceinture principale), et que7. dans le cas hypoth�etique d'une Terre sans atmosph�ere.25
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o�u �0 et z0 sont les distances z�enithales "vraies" et observ�ees des corps c�elestes et nest l'indice de r�efraction atmosph�erique, n0 �etant cet indice au niveau de l'observa-teur [YP95]. Ainsi, si les variations de l'indice de r�efraction en fonction de l'altitude
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Fig. 4 { D�eviation des rayons lumineux dans l'atmosph�ere terrestre. z0 est la dis-tance z�enithale observ�ee, �z l'angle de r�efraction et �0 la distance z�eni-thale "vraie".sont connues dans la direction vis�ee, alors cette �equation est int�egrable et permetde calculer l'angle de r�efraction correspondant �a la distance z�enithale observ�ee. Ce-pendant la mod�elisation de l'atmosph�ere terrestre en un lieu et �a une date donn�eeest fort complexe, d�ependant des conditions m�et�eorologiques, des saisons, de la g�eo-graphie du lieu, etc..., ce qui rend di�cile l'expression des variations de l'indice der�efraction atmosph�erique. Pour le calculer, on mod�elise g�en�eralement l'atmosph�erepar deux composantes �a sym�etrie sph�erique, la troposph�ere (de 0 �a environ 11 km) etla stratosph�ere (jusqu'�a environ 100 km 8), s�epar�ees par la tropopause (d'�epaisseurn�egligeable mais pour laquelle l'indice de r�efraction pr�esente une discontinuit�e). Onconsid�ere de plus que l'atmosph�ere est en �equilibre hydrostatique et qu'elle ob�eit auxlois des gaz parfaits [Sei92]. Dans de telles conditions, on peut mod�eliser la courburedes rayons lumineux dans l'atmosph�ere par un pro�l exponentiel, correspondant auxvariations observ�ees de la r�efractivit�e de l'atmoph�ere en fonction de l'altitude. La loide la r�efraction s'exprime alors sous la forme classique de la loi de Laplace [Bdl97] :�z = A tan z0 +B tan3 z0 (26)o�u z0 repr�esente la distance z�enithale observ�ee, et o�u A et B sont soit des constantes,soit d�ependent des conditions atmosph�eriques du lieu d'observation et de la longueurd'onde des signaux observ�es. Ces param�etres sont g�en�eralement exprim�es sous laforme : A = �� (1� �)B = �� (� � �2 )8. au del�a, la r�efraction atmosph�erique pour les longueurs d'ondes optiques est de l'ordre dequelques micro-secondes de degr�e [Gre85]. 28



o�u � et � repr�esentent le mod�ele atmosph�erique et � un terme correctif permettantde prendre en compte l'aplatissement de la Terre et par cons�equent des couchesatmosph�eriques. � se calcule comme le rapport entre la gravit�e mesur�ee au niveaude l'observateur et celle mesur�ee au niveau moyen des mers �a l'�equateur ; � = 1:0pour une terre sph�erique [Sto96]. Pour des conditions standard de temp�erature et depression (0�C, 1013.25 mb) et sans prendre en compte la longueur d'onde, ces para-m�etres sont pris �egaux �a 0:001254 pour � et 60":37 pour �, fournissant les constantesde la r�efraction A = 60":2943 et B = �0":06687 [Kov90]. Pour des conditions dites"normales" (15�C, 1013.25 mb, pv = 0 mb 9, � = 0:59�m), les constantes de lar�efraction sont A = 57":085 et B = �0":0666, d�eduites des Tables de la r�efraction�edit�ees par l'observatoire de Pulkovo en 1985 [Aba85]. Pour tenir compte de condi-tions atmosph�eriques et de longueurs d'ondes particuli�eres, ces param�etres peuventêtre exprim�es comme des fonctions de la temp�erature, de la pression, de la pres-sion de vapeur s�eche et de la longueur d'onde tel que : � = n0 � 1 repr�esente lar�efractivit�e de l'atmosph�ere au niveau de l'observateur et � = H0=r0 repr�esente lerapport de la hauteur �equivalente d'atmosph�ere homog�ene sur le rayon g�eocentriquede l'observateur [Sto96]. Cette formulation de la r�efraction permet d'obtenir unepr�ecision meilleure que 40 mas pour toute distance z�enithale inf�erieure �a 70�, �a lacondition que la temp�erature ambiante soit connue �a �0:1�C, la pression �a �0:3 mmet que le degr�e d'humidit�e relative soit d�etermin�e �a �12% [Sto96]. Cette expressionde la r�efraction a cependant pour inconv�enient de calculer l'angle de r�efraction �apartir uniquement de la distance z�enithale observ�ee (z0). Ainsi, dans le cas o�u l'onveut estimer l'angle de r�efraction �a partir des coordonn�ees apparentes (c'est le caslorsqu'on r�eduit une observation astrom�etrique), on introduit une approximationsuppl�ementaire en consid�erant la distance z�enithale "vraie" (�0) plutôt que celle ob-serv�ee dans l'�equation (26). Ce probl�eme est r�esolu en utilisant la formulation del'angle de r�efraction propos�ee par Haojian Yan et bas�ee sur l'utilisation de fonctionsdites de "mapping" mod�elisant les variations de l'indice de r�efraction en fonction del'altitude ([YP95], [Yan96]). L'angle de r�efraction s'exprime alors sous la forme :�z = 10�6N0 sin �0m0(�0) (27)o�u N0 = 106 (n0 � 1) est la r�efractivit�e de l'atmosph�ere au niveau de l'observateur,�0 est la distance z�enithale "vraie" et m0(�0) est la fonction dite de "mapping" dela r�efraction faisant intervenir, comme la r�efractivit�e, les param�etres de temp�era-ture, de pression et de pression de vapeur s�eche du lieu d'observation ainsi que lalongueur d'onde du signal observ�e [Yan96]. Cette formulation assure une pr�ecisionsur l'angle de r�efraction de l'ordre de 100 mas jusqu'�a des distances z�enithales de 80�.Ces expressions de la r�efraction se basent sur l'hypoth�ese que l'atmosph�ere ter-restre peut être mod�elis�ee par une sym�etrie sph�erique dont les param�etres sont d�e-termin�es �a partir d'un certain nombre de donn�ees m�et�eorologiques moyennes. Celaimplique que la d�eviation des rayons lumineux ne d�epend que de la distance z�eni-thale et est ind�ependante de l'azimut de la direction vis�ee. Cela implique aussi quecette d�eviation est ind�ependante des conditions atmosph�eriques r�eelles au moment del'observation et tout le long du chemin parcouru par les photons dans l'atmosph�ere.Or dans la pratique, les conditions atmosph�eriques peuvent être tr�es di��erentes des9. pv est la pression de vapeur s�eche. 29



conditions moyennes ayant d�etermin�e le pro�l atmosph�erique de la loi de r�efractionutilis�ee. En outre, la d�eviation des rayons lumineux ne se produit pas uniquementselon la verticale et on observe une d�eviation horizontale a�ectant la pr�ecision despositions mesur�ees �a l'ordre du mas (en interf�erom�etrie optique par exemple). Pourcalculer la r�efraction avec cette pr�ecision, A. Y. Yatsenko a d�evelopp�e une solutionanalytique compl�ete des �equations de propagation de la lumi�ere dans un espace eucli-dien. Cette th�eorie permet de calculer �a partir d'un mod�ele a�erologique arbitraire lar�efraction verticale et horizontale pour toute distance z�enithale et pour tout azimut[Yat95]. Il reste n�eanmoins di�cile de d�eterminer avec pr�ecision la structure exactede l'atmosph�ere en un lieu et une date donn�es, et seule une bonne connaissance desconditions m�et�eorologiques mesur�ees en di��erents points de l'atmosph�ere entourantl'observateur (de 100 m �a 82 km d'altitude) peut conduire �a une pr�ecision sur lar�efraction astronomique �a l'ordre du mas.6.4.2 Syst�emes de coordonn�ees de l'observationL'observation astronomique, �a but astrom�etrique, fournit une carte d'une portionde la sph�ere c�eleste �a la surface d'un r�ecepteur, CCD ou photographique par exemple.Cette surface est consid�er�ee comme plane et est l'image du plan focal du t�elescope(exception faite pour les t�elescopes de Schmidt qui corrigent la courbure du planfocal). En premi�ere approximation, le champ observ�e est le plan tangent �a la sph�erec�eleste dans la direction de l'axe optique du t�elescope (�g. 5). On d�e�nit dans ce planles coordonn�ees tangentielles (ou coordonn�ees standards) dans un rep�ere orthonorm�edont le centre est le point tangent et dont les axes sont dirig�es respectivement endirection des ascensions droites croissantes (positive vers l'est sur la sph�ere c�eleste)et en direction du pôle c�eleste nord. Elles sont d�e�nies �a partir des coordonn�ees�equatoriales par les relations [Gre85] :� = cos � sin(�� �0)sin � sin �0 + cos � cos �0 cos(�� �0)� = sin � cos �0 � cos � sin �0 cos(�� �0)sin � sin �0 + cos � cos �0 cos(�� �0) (28)o�u (�, �) sont les coordonn�ees �equatoriales mesur�ees et o�u (�0, �0) sont les coordon-n�ees �equatoriales du point tangent, corrig�ees ou non de la r�efraction astronomique(i.e. coordonn�ees observ�ees ou coordonn�ees vraies ou apparentes). Ce rep�ere se pro-jette dans le plan focal selon des axes anti-parall�eles et centr�es au point d'intersectionde l'axe optique et du r�ecepteur, d�e�nissant les coordonn�ees observ�ees (X ,Y ) sou-vent exprim�ees en pixels ou en millim�etres. Dans le cas id�eal d'un t�elescope dont lacon�guration optique est parfaite, on a :� = X� = Yo�u l'unit�e de X et Y est la longueur focale du t�elescope. La r�eduction astrom�etriquedes observations consiste alors �a d�eterminer la transformation entre les deux rep�eresdue aux erreurs observationnelles et th�eoriques, prenant en consid�eration les d�efautsde la con�guration optique du t�elescope, du r�ecepteur, et les param�etres observation-nels tels que les conditions atmosph�eriques et la longueur d'onde des astres observ�es(choix des param�etres de la r�efraction). 30
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AnnexesA Algorithme de BorkowskiLes coordonn�ees cart�esiennes g�eocentriques d'un point quelconque de l'ellipso��dede r�ef�erence terrestre s'expriment en fonction des coordonn�ees g�eod�esiques (�; �; h)�a l'aide des relations suivantes :xo = (N� + h) cos� cos�yo = (N� + h) cos� sin�zo = (N�(1 � e2) + h) sin � (32)o�u e est l'excentricit�e de l'ellipso��dee2 = a2 � b2a2 = f(2� f) (33)avec a le rayon �equatorial de la Terre, b le rayon polaire, f le coe�cient d'aplatis-sement et N� est le rayon de courbure de l'ellipso��de dans le m�eridien local, d�e�nipar : N� = aq1� e2 sin2 � (34)Le passage inverse des coordonn�ees g�eocentriques aux coordonn�ees g�eod�esiques sefait d'une mani�ere pr�ecise en appliquant l'algorithme de Borkowski. Nous ne rappel-lons ici que les relations majeures de cet algorithme, sans rentrer dans les d�etails dela m�ethode. Un point de vue plus complet pourra être obtenu en consultant [Bor89].Les coordonn�ees g�eod�esiques d'un point quelconque de l'ellipso��de s'expriment enfonction des coordonn�ees g�eocentriques (xo; yo; zo) au moyen des relations :� = arctan yoxo� = arctan a (1� t2)2bth = (r� at) cos�+ (z � b) sin� (35)o�u les quantit�es r et t sont donn�ees par les relations :r = px2o + y2ot = sG2 + F � �G2G� E �Gavec E = bZ � (a2 � b2)arF = bZ + (a2 � b2)arP = 43 (EF + 1)Q = 2 (E2� F 2)D = P 3 + Q2� = (pD �Q) 13 � (pD +Q) 13G = 12 (pE2 + � + E)39



Pour des distances au centre de la Terre inf�erieures �a 45 km (D < 0), il est recom-mand�e d'utiliser l'expression �equivalente pour � :� = 2p�P cos (13 arccos( QPp�P ))Pour que cet algorithme puisse être �etendu aux latitudes n�egatives (zo < 0) la valeurde b est remplac�ee par sgn(zo) b.B Les �echelles de tempsLe temps est, et a toujours �et�e, une donn�ee essentielle de l'astronomie car il est unparam�etre incontournable de toute observation et de toute �etude des corps c�elestes.Or de nos jours, sa d�e�nition et sa r�ealisation posent encore des di�cult�es. Ce n'estque depuis une cinquantaine d'ann�ees que les physiciens et les astronomes mesurentle temps avec pr�ecision et qu'ils ont d�evelopp�e diverses �echelles de temps utilis�eessimultan�ement. Jusque dans les ann�ees 1950, la rotation diurne de la Terre autourde son axe semblait su�samment uniforme pour qu'on ne d�e�nisse pas d'autressyst�emes m�etrologiques. L'unique �echelle de temps �etait alors le Temps universel,abr�eg�e UT ou TU. En 1952, les astronomes mirent en �evidence diverses irr�egularit�esdans la rotation de la Terre et introduisirent alors, pour le calcul des �eph�em�eridesdes corps du syst�eme solaire, une nouvelle �echelle bas�ee sur la th�eorie du mouvementde la Terre autour du Soleil de Newcomb, le Temps des �eph�em�erides, abr�eg�e TE ouET. C'est alors que les progr�es technologiques permirent en juin 1955 �a L. Essen etJ.V.L. Parry du National Physical Laboratory (NPL, Grande Bretagne) de r�ealiser,sur une id�ee originale de Rabi 10, le premier �etalon de fr�equence au c�esium digne dece nom et d'une pr�ecision remarquable (quelques 10�10). Ces progr�es conduisirent,en 1967, les membres de la treizi�eme conf�erence g�en�erale des poids et mesures �aadopter une nouvelle d�e�nition de la seconde du Syst�eme International d'Unit�es :La seconde est la dur�ee de 9 192 631 770 p�eriodes de la radiation correspondant�a la transition entre les deux niveaux hyper�ns de l'�etat fondamental de l'atomede c�esium 133.On proposa alors en 1970 la construction d'une �echelle de temps bas�ee sur l'observa-tion continue et simultan�ee d'un certain nombre d'�etalons de fr�equence. Finalement,en octobre 1971, la quatorzi�eme conf�erence g�en�erale des poids et mesures d�e�nit lar�ef�erence temporelle, le temps atomique international, en ces termes :Le Temps atomique international est la coordonn�ee de rep�erage temporel �eta-blie par le Bureau International de l'Heure sur la base des indications d'hor-loges atomiques fonctionnant dans divers �etablissements conform�ement �a lad�e�nition de la seconde, unit�e de temps du Syst�eme International d'Unit�es.Pour construire un syst�eme temporel, on doit d�e�nir deux quantit�es : une unit�e (laseconde, le jour, ...) et une �epoque d'origine. D'une mani�ere g�en�erale, on distinguequatre syst�emes majeurs de mat�erialisation du temps accessibles aux observationsastronomiques et �a la conception th�eorique du mouvement des corps c�elestes :- le temps atomique, dont l'unit�e de dur�ee correspond �a un nombre �ni de transitionsatomiques d'un isotope choisi ;10. Rabi sugg�era en janvier 1945 d'utiliser les r�esonances atomiques pour mesurer le temps aucours d'une lecture de l'American Physical Society.40



- le temps universel, dont l'unit�e de dur�ee est repr�esent�ee par le jour solaire d�e�nile plus uniform�ement possible ;- le temps sid�eral, dont l'unit�e de dur�ee est bas�ee sur la p�eriode de rotation de laTerre par rapport �a un point �xe relativement aux �etoiles ;- le temps dynamique, dont l'unit�e de dur�ee est donn�ee par le mouvement orbitalde la Terre, de la Lune et des plan�etes.Depuis son assembl�ee g�en�erale de Buenos Aires en 1991, l'UAI a red�e�ni les �echellesde temps sur de nouvelles bases issues de la th�eorie de la relativit�e g�en�erale. Letemps newtonien se voit alors substitu�e par les notions de temps-coordonn�ee ettemps propre, sous une forme que l'on peut ainsi exprimer :A tout syst�eme de masses dans l'univers peut être associ�e un syst�eme de co-ordonn�ees spatio-temporelles centr�e au barycentre des masses consid�er�ees etne pr�esentant pas de rotation globale par rapport aux galaxies lointaines. Lacoordonn�ee du genre temps de ce syst�eme est le temps-coordonn�ee correspon-dant (TC-), o�u le tiret �gure �a la place d'une lettre caract�erisant le syst�emeconsid�er�e.Les principales de ces nouvelles �echelles de temps sont le temps-coordonn�ee barycen-trique (TCB) li�e au barycentre du syst�eme solaire, le temps-coordonn�ee g�eocentrique(TCG) li�e au barycentre de la Terre, et le temps-coordonn�ee topocentrique (TCT) li�eaux syst�emes de r�ef�erence topocentriques (TRS). L'aspect th�eorique de ces �echellesde temps pourra être �etudi�e en consultant [SF92], [Gui91], [Bru91]. Les di��erencesentre les principales �echelles de temps sont pr�esent�ees �a la �gure 7. Elles couvrent lap�eriode 1950 �a 2050. Les termes p�eriodiques des �echelles TCB et TDB sont ampli��es100 fois pour les rendre visibles. L'�echelle de temps de r�ef�erence est le TAI.La �gure 8 pr�esente les di��erences entre les �echelles TT et UT sur la p�eriode allantde 1670.5 �a 1998.5. La courbe en pointill�ee repr�esente la formulation de Morrison etStephenson (cf. x5.3), tandis que l'autre courbe montre les uctuations d�ecennalesdes di��erences entre TT et UT. L'aspect parabolique de la courbe en pointill�eetraduit la d�ec�el�eration s�eculaire (terme �a longue p�eriode) de la rotation de la Terrequi a pour cons�equence d'augmenter la dur�ee du jour de 1.78 ms/si�ecle [MS82].
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