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1 Avertissement

Le propos de ce document n’est pas de décrire ’ensemble des notions et des défi-
nitions nécessaires a la construction des éphémérides de position des corps célestes.
Pour cela on se reportera a 'ouvrage Introduction aux éphémérides astronomiques
publié par le Bureau des longitudes [BdI97] ainsi qu’aux diverses références citées
dans ce document. L’objectif est ici de présenter les constantes et les définitions
mises en ceuvre dans les calculs d’éphémérides proposés sur le serveur Web du Bu-
reau des longitudes (http://www.bdl.fr/ephemeride.html). On notera également que
ce document est treés largement inspiré du chapitre 2 de [Ber97].

2 Introduction

Avant d’étre en mesure de calculer des éphémérides de corps célestes, il est
nécessaire de définir le cadre du probleme en présentant les systemes de références
d’espace et de temps dans lesquels sont exprimées les positions et les mouvements
des astéroides, des planetes et des étoiles. Nous nous contenterons ici d’en rappeler
les grands principes avant de présenter les algorithmes de calculs d’éphémérides.
Nous nous attacherons dans le méme temps a estimer la précision avec laquelle
sont calculées les positions des corps célestes. Une étude détaillée des systemes de
référence et des calculs d’éphémérides des corps célestes pourra étre obtenue en
consultant, entre autre, [BdI97] et [Sei92].

3 Repere et systeme de coordonnées célestes

3.1 Repere céleste de référence

Un repere de référence est a distinguer d’un systeme de référence qui est le
concept théorique de la définition et de la construction des systemes de coordonnées
spatiales et temporelles. Le repéere de référence est la matérialisation a I’aide d’objets
astronomiques du systeme de référence. Pour le construire il est nécessaire de choisir
des corps de référence (planetes, étoiles, sources extra-galactiques, ...), un systéme
de constantes et des théories (précession, nutation, mouvements orbitaux héliocen-
triques, ...). D’un point de vue pratique, nous utiliserons le repere FK5, adopté par
I’Union Astronomique Internationale en 1976, et utilisé a partir de 1984. Il est repré-
senté par les coordonnées équatoriales moyennes et les mouvements propres des 1535
étoiles du catalogue FK5 (Fundamental Katalog 5), pour la date de référence J2000.0
(date julienne 2451545) [F'SL88]. Son plan de référence est voisin du plan équato-
rial moyen J2000 avec une précision de 'ordre de £20 milliemes de seconde de degré
(mas) [ACFL95]; son équinoxe représente I’équinoxe dynamique moyen rotationnel
a J2000 avec une précision de I'ordre de 0°.003 [Fri82]. Les expressions compatibles
avec ce repeére sont, pour la précession, celles de Lieske et al. [LLEM77] et pour le
temps sidéral, celles de Aoki et al. [AGK82] (c.f §5.4). Ces expressions reposent sur
la théorie du Soleil de Newcomb mais introduisent des valeurs des masses différentes.
La valeur de la précession générale en longitude & J2000 est :

pr, = 50290°.966 par millier d’années



avec une indétermination estimée & 3" par millier d’années [CTFM94]. La valeur de
PPobliquité a J2000 associée au repere FIK5 est:

FR5 = 93° 96" 217448

Des déterminations récentes de 'obliquité de I’écliptique dynamique moyen J2000
montrent une différence entre I’écliptique moyen J2000 associé au FKb5 et ’écliptique
dynamique moyen rotationnel J2000 utilisé par exemple dans les éphémérides du Jet
Propulsion Laboratory, DE200/LE200. Cette différence se traduit par une rotation
du plan de Iécliptique dynamique moyen J2000 autour de la direction du point
d’une valeur de [Sta82]:

Aepls = ™% — i =07.0361

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

AERRS = pURS) _ pR) = 07,005 87

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

At = it — el =07.00334

et a:
AEF = EP — D = (".093 66,

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

Dans un premier temps, nous pouvons négliger ces corrections dans la mesure
ou elles sont bien inférieures & la précision habituelle des positions fournies par les
catalogues d’étoiles et la précision des éphémérides des astéroides (c.f §6.1). Ces ap-
proximations sont d’autant plus justifiées que Lindegren et al. [LRST95] ont estimé
les erreurs systématiques sur les positions du FK5 de 'ordre de 100 mas. Cepen-
dant, avec I'arrivée de catalogues tels que Hipparcos (précisions estimées a 1 mas en
position et 1 mas/an en mouvements propres) ou Tycho (précisions estimées a 10
mas et 10 mas/an), ainsi que tous les autres catalogues en usage qui ne manqueront
pas d’étre mis a jour, il est préférable de faire attention a ’écart possible entre les
repeéres des catalogues d’étoiles (définis a partir de I'observation des étoiles) et les
repéres des théories planétaires (définis a partir des mouvements des planétes). Lors
de I'utilisation des catalogues Hipparcos et Tycho, I’homogénéité des reperes dans
lesquels sont calculées les positions des étoiles et des planetes pourra étre assurée
par 'utilisation du repére ICRF (International Celestial Reference Frame) de 'lERS
(International Farth Rotation Service) commun aux deux catalogues et aux éphé-
mérides DE403/LE403 du JPL (Jet Propulsion Laboratory) (c.f §6.1.1).

La théorie UAI 1980 de la nutation étant compatible avec les expressions de la
précession de Lieske [LLEM77], nous ’associerons au repere FIK5 comme théorie de



la nutation. Elle est basée sur le modele de Terre non rigide de Gilbert et Dzie-
wonski [GD75], et assure une précision numérique meilleure que quelques mas. Dans
cette théorie [Sei82], le plan équatorial vrai de la date est le plan perpendiculaire
a la direction du CEP (Celestial Ephemeris Pole), choisie de telle sorte qu’elle ne
présente pas de mouvement forcé quasi-diurne di aux couples extérieurs a la Terre
et a son atmosphere (a la fois dans le repere céleste et dans le repére terrestre). Le
systeme de constantes associé au repere FK5 est le systeme UAT 1976. 11 est en outre
compatible avec la théorie UATI 1980 de la nutation.

Les diverses sources d’erreurs du FK5 sont estimées a £50 mas pour 'orientation
de son pole relativement au pdle moyen a J2000.0 [ACFL95], a 80 mas pour 'origine
des ascensions droites [ACFL95], et & 100 mas pour les erreurs systématiques sur
les positions comme il I’a été dit plus haut. L’ICRE est quant a lui donné avec pour
écart entre son pole et le poéle moyen a J2000.0, —18.0 £ 0.1 mas dans la direction
12" et —5.3 4+ 0.1 mas dans la direction 18", et comme écart entre son origine et
I’équinoxe moyen de ’époque J2000, 78+ 10 mas [ACFL95]. Le lien entre le repere de
DE403 et celui de 'ICRF est estimé par Folkner et al. [Fol93] a £3 mas [SNWF95].

3.2 Systemes de coordonnées célestes

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

[IER96], [CTFM94], [Sei92], [KHSSS9].

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



parallaxe! trigonométrique de 1’objet.

Une autre représentation en usage est celle des coordonnées sphériques, qui dans
les repéres définis précédemment s’expriment par ’ascension droite a (équivalent
d’une longitude dans le plan de référence) et la déclinaison & (équivalent d’une la-
titude par rapport au plan de référence). Mais I’emploi d’une telle représentation
n’a d’intérét que parce qu’elle est la représentation de la sphere céleste la plus natu-
relle pour I'lhomme (concept, observation) et parce qu’elle peut conduire & certaines
simplifications dans les calculs d’éphémérides. Nous préférerons & la trigonométrie
sphérique lalgebre vectorielle dont la mise en ceuvre est souvent plus compacte et
évidente. Les coordonnées sphériques des corps célestes ne seront calculées qu’en
derniere opération des calculs d’éphémérides pour leur lien avec ’observation ter-
restre.

4 Repere et systeme de coordonnées terrestres

De méme qu’un repere de référence céleste matérialise un systeme de référence cé-
leste, un repere terrestre est associé a un systeme de référence terrestre. Mais notre
propos étant d’étudier les mouvements des corps célestes relativement a la Terre et
ses observateurs, nous ne nous attacherons ici qu’a définir les systemes de coordon-
nées terrestres nécessaires a notre étude, et a leurs liens avec le repere céleste FK5.
On pourra trouver les définitions des systemes et reperes de référence terrestres en
consultant [IER96], [KM89], ou [vKS86].

4.1 Coordonnées géocentriques

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

Ainsi définies, ces coordonnées expriment la position d’un observateur par rap-
port a une Terre supposée rigide, en parfaite rotation autour de son centre des
masses. Mais la Terre n’est pas un corps rigide, et est soumise a des modifications
périodiques et séculaires de sa forme et donc de sa distribution des masses. En
pratique, la Terre est modélisée par une surface ne présentant globalement que des
déformations (les résultantes des mouvements de rotation et de translation de chaque
élément de surface rapportées a la surface totale sont nulles). Cela revient a consi-
dérer la croite de la Terre comme composée d’un nombre fini de plaques rigides
mobiles (plaques tectoniques), et cela permet de réaliser des repéres terrestres en
adoptant des positions et des mouvements de référence pour un ensemble de points

1. le General Catalogue of Trigonometric Stellar Parallazes de 1’Observatoire Universitaire de
Yale contient dans sa 4°¢ édition 8 112 étoiles ; le catalogue Hipparcos fournit maintenant 118 218

mesures de parallaxes trigonométriques.



de référence (stations a la surface de la Terre). Il s’ensuit que les coordonnées défi-
nies précédemment se rapportent a un repere standard pour une date de référence tg,
différent du repere vrai de la date ¢t dans lequel se situe instantanément un observa-
teur. La transformation entre les deux reperes se fait en évaluant les déformations
de la croite terrestre dues aux marées terrestres, a 'action des marées océaniques
et aux variations de pression de "atmosphere [CTFM94]. D’apres Boucher [Bou89],
IPamplitude des premieres est de 'ordre de 30 centimetres, et celles des deux autres
de 'ordre de quelques centimetres. La vitesse due au déplacement de la plaque tec-
tonique est quant a elle de 'ordre de 10 cm par an [BouR9]. Evaluées en tant que
distance angulaire a la surface de la Terre, ces corrections sont de ’ordre de 10 mas
pour les plus importantes, et de 3 mas par an pour la vitesse. Rapportées a la sphere
céleste, cela correspond a des corrections inférieures a la microseconde de degré. Ces
corrections sont négligeables pour les calculs d’éphémérides des corps célestes, ainsi
nous ne les prendrons pas en compte et adopterons un systeme standard, compa-
tible avec le repere FK5, celui de 'TERS 92 pour les constantes se rapportant a la
définition de la Terre [McC92] (rayon équatorial, coefficient d’aplatissement).

Nous avons défini les coordonnées géocentriques dans un repere dont ’'axe Oz est
dirigé suivant I’axe de rotation de la Terre. Or 'observation de la distance zénithale
du pole céleste a différentes époques et différents lieux de la Terre a montré que ’axe
de rotation de la Terre n’était pas fixe, mais décrivait un mouvement autour de ’axe
de moment d’inertie maximum de la Terre. Rapporté au repere céleste, cet axe décrit
autour de ’axe de rotation une courbe complexe rendant impossible la prédiction
des positions dans le temps du pole céleste. L’étude des mouvements du pole a mis
en évidence deux composantes majeures dans ses déplacements sous la forme d’une
composante annuelle du mouvement et d’une composante de 14 mois (Chandler).
L’observation a par ailleurs montré que "amplitude du mouvement quasi-circulaire
du poéle variait de 07.05 & 07.25 selon un cycle de six ans.

Pour prendre en compte cette séparation entre les deux poéles, on repere les po-
sitions dans le temps du poéle céleste vrai par ses coordonnées rectangulaires (2, yp)
dans le plan tangent a la sphere céleste au pole terrestre conventionnel. z, est mesu-
rée par rapport a la direction du méridien origine (méridien de Greenwich) orientée
positivement vers Greenwich, et y, est mesurée selon la direction perpendiculaire
orientée positivement vers l'ouest. Pour transformer les coordonnées géocentriques
(%0, Yo, 2,) rapportées au pole terrestre en des coordonnées rattachées au repere cé-
leste dont le pole est le pole céleste vrai, on applique successivement les deux rota-
tions Ra(z,) et Ri(y,). Les coordonnées (z¢, yS, 25) dans le repere céleste s’expriment
alors & partir des coordonnées géocentriques au moyen de la relation :

C

$O Lo
Yo | = Rayp) Balwp) | Yo (1)
Zg Zo

Pour compléter le passage au repere céleste de référence, on doit exprimer les co-
ordonnées obtenues précédemment par rapport a l'origine du repere, I’équinoxe,
et transformer les coordonnées rectangulaires équatoriales vraies de la date en des
coordonnées rectangulaires équatoriales moyennes de la date de référence du re-
pere céleste. Pour cela, nous savons que la position du méridien de Greenwich par
rapport a ’équinoxe vrai de la date est définie par le temps sidéral vrai de Green-



wich GST (§5.4). De plus les transformations entre les coordonnées se font comme
nous l’avons vu précédemment (§3.2) & I’aide des corrections pour la précession et la
nutation. Finalement, on peut exprimer les coordonnées géocentriques (x5, ySr, z57)
d’un observateur dans un repere céleste de référence a I’aide de la relation :

xgr Lo
v | = Ri(yy) Ra(2p) R3 (~GST)N P | y, (2)
Zgr Zo

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

Les coordonnées du pdle (z,,y,) et le temps universel UT'1 exprimé a travers
les différences UT1 — TAI et UT1 — UTC, permettent de fixer a chaque instant la
position du repere terrestre par rapport & un repere céleste donné. Ils portent le
nom de parametres d’orientation de la Terre EOP (Earth Orientation Parameters).
On trouvera dans les bulletins de 'lERS (Weekly Bulletin A, Weekly Bulletin B,
rapport annuel) les parametres d’orientation de la Terre permettant de passer du
repere FK5 aux reperes I'TRE (International Terrestrial Reference Frame). Dans ce
cas, il faudra aussi apporter les corrections nécessaires a la théorie UAI 1980 de la
nutation pour prendre en compte les imperfections de la modélisation géophysique
de la Terre. On trouvera ces corrections soit sous la forme de corrections empiriques
a appliquer aux coefficients, soit sous la forme de corrections numériques globales
valables sur un court intervalle de temps.

4.2 Coordonnées géodésiques

A un repere terrestre est associé un ellipsoide de référence (ou géoide) dont la
surface représente une approximation de la surface terrestre. Cet ellipsoide de révolu-
tion est centré au centre des masses de la Terre (celui défini par le repere terrestre),
et ses axes coincident avec les péles du repere. La position d’un observateur a la
surface de cet ellipsoide est définie par les coordonnées géodésiques suivantes: la
longitude A depuis le méridien origine (égale & la longitude géocentrique), la lati-
tude ¢ de la direction de la normale a Dellipsoide de référence, et Daltitude h au
dessus de Dellipsoide suivant la normale a Dellipsoide. Les mémes conventions de
signes que pour les coordonnées géocentriques sont adoptées pour ces quantités. Les
coordonnées géodésiques sont les coordonnées habituellement employées pour définir
les positions des lieux a la surface de la Terre. Nous les emploierons pour localiser
les observateurs a la surface de la Terre. Nous choisirons comme algorithmes de
conversion des coordonnées géocentriques en coordonnées géodésiques et vice versa
I’algorithme de Borkowski, dont un apercu est fourni en annexe A. Il est & noter que
d’autres méthodes de conversion existent, telles que les méthodes par approximations
successives ou la méthode de Bowring [McC92].

4.3 Coordonnées géographiques

La dénomination coordonnées géographiques est utilisée lorsqu’on se réfere a des
coordonnées terrestres déterminées par I’observation astronomique. Elles sont rap-
portées a ’équateur vrai de la date d’un repere céleste et a ’intersection de ce plan



avec le méridien origine du repere terrestre. Elles sont calculées pour une altitude
donnée au-dessus du niveau moyen de la mer. Ces coordonnées sont parfois appelées
coordonnées astronomiques ou coordonnées terrestres.

Le méridien astronomique auquel se rapportent ces coordonnées est le plan défini
par les directions de la verticale locale et de ’axe de rotation de la Terre. La verticale
locale est donnée en un lieu par le champ gravimétrique, affecté localement d’anoma-
lies dues aux influences combinées des champs gravitationnels du Soleil, de la Lune
et des océans. Les coordonnées géodésiques rapportées a la normale a I’ellipsoide
different donc des coordonnées géographiques. La longitude géographique est égale
a la différence observée entre le temps sidéral local et le temps sidéral de Greenwich.
L’inclinaison entre la verticale locale et la normale a ’ellipsoide est donnée sous
la forme de déviations en longitude et latitude. Les différences correspondantes in-
duites entre les coordonnées géographiques et géodésiques peuvent atteindre 1’ soit
environ 1 mille nautique ou 1852 m [Ast95]. On passe d’un systeme de coordonnées
a l’autre au moyen des relations [CTFM94]:

L+X = —n—(z,sin A4y, cos A)tan¢ (3)
p—¢ = E4xpcos A—y,sin A

ou (&, n) sont respectivement les déviations de la verticale en latitude et en longitude,
(xp,yp) sont les coordonnées du pole définies au §4.1, (L, ¢) sont les coordonnées
géographiques et (A, ¢) sont les coordonnées géodésiques. Les mouvements du pole
provoquent des différences entre les coordonnées pouvant atteindre 0.3. Notons que
les marées journalieres induisent des variations sur la verticale locale jusqu’a 'ordre
de 10 mas.

L’altitude des lieux terrestres est généralement calculée comme la hauteur au
dessus d’un niveau moyen représentant le géoide terrestre (niveau moyen des mers).
Cette surface est déterminée comme étant une surface équipotentielle particuliere
(voisine du niveau moyen des mers) dans le champ de gravité de la Terre. L’altitude
géographique differe donc de 'altitude géodésique des variations de la topographie
locale par rapport a la surface du géoide de référence. Ces différences, connues sous
le nom d’ondulations du géoide, sont fournies par la géodésie et sont comprises entre
-108 m et 78 m. A ces différences peuvent s’ajouter celles provenant de la séparation
entre le géoide et le niveau moyen des mers. Leur ordre de grandeur est au plus de 1 m
en valeur absolue. Pour étre encore plus précis, on peut aussi prendre en compte les
variations d’altitude dues aux marées terrestres. Elles induisent sur les coordonnées
un déplacement radial variant d’environ 6 cm & 12 c¢m, et un déplacement horizontal
(vers le nord) inférieur & 3 cm [MRS9].

5 Les arguments de temps des éphémérides

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



5.1 Le Temps dynamique barycentrique TDB

Pour calculer la position d’une planete ou d’une étoile par rapport au barycentre
du systeme solaire, on emploie le Temps dynamique barycentrique (TDB). Cette
échelle de temps est celle associée au Systéme de référence barycentrique (BRS), et
est déterminée & partir du Temps dynamique terrestre? (TDT). La transformation
entre les deux peut étre obtenue avec une précision de 1 ns a l’aide des expressions
de L. Fairhead et P. Bretagnon [FFB90]. Pour notre propos nous utiliserons la forme
plus simple et suffisante dans la plupart des cas [SF92]:

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

ol T est 'intervalle de Temps terrestre écoulé depuis I’époque J2000.0 exprimé en
siecles juliens. Il découle de la volonté de définir le TDB par rapport au TDT en
ne conservant que les termes périodiques de leurs différences, que la seconde sp
associée a I’échelle TDB est différente de la seconde SI du TDT, tel que: sp =
% s, avec ng = 1 — 1.550506 10~% et sz 1'unité de seconde locale [SF92]. Il en
résulte que la longueur du metre mp associée a I’échelle TDB est de méme plus long
que celle du metre terrestre my, (unité de metre locale), et donc que le choix de
la valeur des constantes astronomiques dépend du systeme de référence considéré,
géocentrique ou barycentrique, et de son utilisation. Cet inconvénient est maintenant
évité en utilisant les échelles TCB, TCG et TT en lieu et place de TDB et TDT.
Actuellement, on estime [Moi96] la différence entre les échelles TDB et TCB a (en
secondes) :

TCB - TDB = 1.5505197604 x 10~ (JD — 2443144.5) 86400

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

5.2 Le Temps terrestre TT

Par définition, le Temps terrestre (TT) est argument temporel de référence des
éphémérides géocentriques apparentes. 1l est défini tel que:

- les différences entre TT et TCG sont représentées par un facteur d’échelle
constant de maniere unique;

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

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

2. désignation du Temps terrestre T'T entre 1977 et 1991.
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La réalisation pratique de I’échelle TT est liée au TAIL. De maniere précise, T'T peut
étre calculé a partir du TAI au moyen de la relation :

TT =TAI +32°.184 (5)

Le Temps terrestre est alors interprété comme un temps atomique idéal dont 'unité
est la seconde SI telle qu’on la réalise & la surface du géoide terrestre. Entre 1977
et 1990 on a estimé que TT (=TDT) ne s’était pas écarté de TAI de plus de +10us
environ [Sei92].
L’échelle TT est par ailleurs liée au temps-coordonnée TCG par le facteur d’échelle
(en secondes) :

TCG —-TT = Lg x (JD — 2443144.5) 86400

oll Lg peut étre pris égal & 6.96929023 x 10719 [TER96].

5.3 Le Temps universel coordonné UTC

Pour étre en mesure de rapporter un événement de la sphere céleste a la position
terrestre d’un observateur, nous nous devons d’effectuer un changement de repére im-
pliquant la transformation de ’échelle T'T en une échelle de temps homogene a la
rotation de la Terre, le Temps universel (UT ou TU). Tout lieu d’observation y est
intimement lié. Malheureusement, cette échelle de temps n’est pas uniforme. Elle
dépend de termes périodiques saisonniers®, de fluctuations irrégulieres de caractere
aléatoire et d’un ralentissement séculaire de la rotation de la Terre*, rendant tres
difficile la détermination a priori du temps universel. Pour ces raisons, on a créé a la
fin des années 1960 une échelle de temps dite du Temps universel coordonné (UTC).
Elle possede les qualités d’uniformité du temps atomique grace a l'introduction de
sauts de secondes appropriés permettant de maintenir en phase la rotation de la
Terre et les horloges des laboratoires. Ainsi, on a depuis le 1 janvier 1972:

TAI —UTC = n secondes (6)
Uurl1-uvrc < 40°.9

ol n est un nombre entier déterminé tel que UTC ne s’écarte pas de plus de 0°.9 de
UT1, UT1 étant le temps universel calculé a posteriori par 'IERS. Depuis le 1 juillet
1997 et certainement jusqu’au 31 décembre 1998, on a n = 31°. En introduisant la

définition du Temps terrestre (eq. 5) on a alors comme différence entre les échelles
TT et UTC depuis le 1 janvier 1972:

TT —UTC = n + 32°.184, (7)

soit TT — UTC = 63°.184 depuis le 1 juillet 1997, et ce jusqu’au prochain saut de
seconde (qui devrait avoir lieu le 1 janvier 1999), dont la responsabilité incombe a

IIERS.

Il est & noter que les calculs d’éphémeérides proposés ici emploient ’échelle du
Temps universel coordonné comme argument de temps dans toute détermination de
la position d’un observateur terrestre relativement au repere céleste (dont I’échelle

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

11



de temps est TT). Rigoureusement, on ne peut utiliser cette échelle de temps que
pour des époques postérieures & sa création, le 1 janvier 1972, et antérieures a la
connaissance du moment de la différence T — UTC'. Pour ce qui est des époques
antérieures a 1972, on peut exprimer les différences entre TT et UTC a l'aide de
fonctions dépendant de I’époque et dont les coeflicients ajustent au mieux la dérive
entre les deux échelles. Ainsi, nous pouvons faire cette estimation dans le passé
jusqu’au 1 juillet 1670. Pour les époques antérieures a cette date les deux échelles
seront considées comme équivalentes et aucune correction ne sera appliquée. Il en
est de méme pour le futur car nous ne pouvons pas connaitre plus d’une année a
I’avance quand aura lieu le saut de seconde. 1l est alors préférable de réaliser tous
les calculs de positions des corps célestes dans I’échelle TT, c’est a dire dans un
repere géocentrique. L’utilisation de UTC peut s’envisager raisonnablement sur une
période futur de 1 & 3 ans selon que 'on se donne comme précision 1° ou 2° de temps
sur la détermination de la position de "observateur dans le repere céleste.

Si 'objectif poursuivi est de réaliser des éphémérides sur de longues périodes de
temps (plusieurs siecles) et que le Temps universel est requis, il existe des fonctions
permettant d’estimer la différence entre TT et UT. Une bonne représentation peut
étre obtenue en utilisant la formulation de Morrison et Stephenson [MS82], qui méme
si elle présente un écart de plus de 30° avec la valeur actuelle de TT' — UTC' n’en
reste pas moins une bonne approximation de cette différence sur de longues périodes
de temps:

TT —UT = —15° + (32°.54 2%) * (t — 0.1)? (8)

ol ¢t est exprimé en siecles a partir de 1800 (cf. annexe B).

5.4 Le temps sidéral

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

GMST =UT + Rs — 12"

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

GMST = F(d,) + Rs(T.) 9)
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dans laquelle F(d,) est la partie décimale de d, exprimée en heures et tel que:
dy =JD(UT) — 2451 545,

ott JD(UT) est la date julienne UT et Rs(7,) I’ascension droite, augmentée de 12",
du Soleil fictif de la définition du Temps universel, égal a [AK83]:

Rs(T,) = 18"41™50°.548 41 4 8 640 184°.812 866T,, — 0°.093 10472 — 6.2 1075773

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

T, = d.
36 525
Le temps sidéral d’un lieu quelconque se déduit du temps sidéral a Greenwich en
IPaugmentant de la longitude géographique L du lieu par rapport a Greenwich, ce
qui s’exprime en tenant compte des conventions de signes (L positif vers ['ouest) :

LMST = GMST — L (10)

On distingue le temps sidéral vrai (GST) et le temps sidéral moyen (GMST)
selon que 'on se réfere a I’équinoxe vrai de la date ou a I’équinoxe moyen de la date.
La transformation de 'un a 'autre s’opere en ajoutant au temps sidéral moyen
I’équation des équinoxes [AKS83]:

GST = GMST + Atpcose +0.002 64 sin Q7 + 0.000 063 sin 207, (11)

ot les termes en 7, (longitude moyenne du noeud de la Lune rapportée a I’équi-
noxe moyen de la date) sont du deuxieme ordre des quantités de la nutation. Az
représente la nutation en longitude et ¢ 'obliquité de I’écliptique moyen de la date.
Les termes prépondérants de la nutation en longitude étant —17.1996 et —1".3187,
on peut envisager de négliger les termes en {2 de ’équation précédente. Aoki et
al. [AGK™82] rappellent que cette équation (11) doit étre I’équation des équinoxes
intervenant dans la transformation entre le temps sidéral vrai de Greenwich et le
temps sidéral moyen de Greenwich.

Le calcul du temps sidéral futur d’un lieu implique de connaitre a priori le
Temps universel a cette époque. Or nous 'avons vu, cette échelle de temps n’est
pas uniforme. Cela conduit, si nous voulons la remplacer par une échelle de temps
?prédictible”, a la substituer par le Temps universel coordonné qui, lui, est uniforme.
L’erreur commise représente alors une erreur temporelle de quelques secondes pro-
venant de la non prise en compte des sauts de seconde successifs pouvant avoir lieu
dans le futur. Rapportée a la surface terrestre, cela correspond a une approximation
de la position de 'observateur pouvant atteindre 500 m. Exprimée en distance an-
gulaire sur la sphere céleste (située & 1 UA), cela représente une déviation inférieure
a 0.7 mas.

6 Calculs d’éphémérides

La premiere chose & respecter lors du calcul des positions d’un corps céleste
relativement & un autre est ’homogénéité des reperes tant spatiaux que temporels
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dans lesquels sont exprimées ces positions. Ainsi, nous veillerons a prendre en compte
dans toute transformation de repéere toutes les corrections nécessaires pour atteindre
une précision de quelques mas. Certaines approximations seront néanmoins réalisées
apres discussion. Bien qu’il existe des valeurs récentes de certaines constantes astro-
nomiques, nous ne les emploierons qu’avec parcimonie. Les constantes primaires sont
celles du systeme UAI 1976, excepté pour la vitesse angulaire moyenne de rotation
de la Terre pour laquelle nous prenons la valeur de Aoki et al. [AGKT82]. Le rayon
équatorial de la Terre ainsi que son coefficient d’aplatissement sont ceux du systeme
IERS 1992. Les masses des planetes associées aux théories planétaires sont, selon le
cas, celles du systeme UAI 1976 pour DE200 et BdI82 et celles du systeme TERS
1992 pour DE403 et VSOPS8T.

Les paragraphes qui suivent décrivent les différents types d’éphémérides généra-
lement calculées. Les algorithmes de calculs sont ceux de Kaplan et al. [KHSS89].
Ils sont définis dans les reperes décrits précédemment et prennent en compte tous
les effets systématiques jusqu’a 'ordre du mas. Le systeme solaire y est modélisé
par un systeme conventionnel quasi-inertiel ; il permet de décrire les observables
(positions, directions) par de petites corrections apportées aux lois classiques. Ce
sont les approximations post-newtoniennes. La difficulté actuelle pour exprimer les
calculs d’éphémérides dans un contexte entierement relativiste provient essentielle-
ment du fait qu’il n’existe pas de référentiel privilégié dans le cadre de la relativité
générale. Cela a pour conséquence de rendre complexe la résolution et I'interpréta-
tion des lois physiques ainsi que la notion de solide de référence. D’autres difficultés
sont aussi liées a la géométrie non-euclidienne utilisée en relativité. C’est pourquoi,
actuellement, tous les éléments ne sont pas réunis pour construire des théories plané-
taires des corps étendus entierement relativistes. Toutefois, il est déja envisageable
de calculer la position d’une planéte (ou d’un astéroide) dans un cadre relativiste
en étudiant les géodésiques décrites par les particules ponctuelles lors de leur mou-
vement dans le systeme solaire tout en négligeant les intéractions entre la matiere
qui les composent et le mileu interplanétaire. On peut enfin envisager de prédire
les positions des corps célestes en étudiant les géodésiques isotropes décrites par les
photons lumineux, depuis la planete jusqu’a ’observateur.

6.1 Positions géométriques
6.1.1 Théories planétaires

Les positions géométriques des planetes sont calculées a partir des théories plané-
taires VSOP8&2 [Bre82], DE200/LE200 ([Sta82], [Sta90b]), DE403/LE403 [SNWF95]
ou VSOPS87 [BF8&8]. Toutes ces théories se rapportent a un repére moyen a 1’époque
J2000 proche du repere FK5. Principalement, les différences entre les reperes pro-
viennent du fait que DE200/LE200 est définie dans un repére tournant, que VSOP82
et VSOPS8T sont définies dans un repere inertiel et que DE403/1LE403 est définie
dans un repere cinématiquement non-tournant (repere ICRF de I'IERS [IER96]),
alors que I’écliptique moyen J2000 associé au FK5 differe de ’écliptique dynamique
moyen rotationnel. Nous avons vu au §3 quelles étaient ces différences. En premiere
approximation, nous considérerons toutes ces théories comme homogenes au FK5,
et nous définirons les corrections suivantes pour exprimer les positions géométriques
par rapport au plan fondamental (équateur) et & I’équinoxe du FK5. Si p., désigne
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la position d’une planete dans le repere de la théorie "xxx”, alors sa position ppxs
dans le repere FK5 est:

ﬁFK5 = RZ(AEEKE’) Rx(AégKg))ﬁDmoo
AeERs = 07.0361
AEEFRS = 07.0059
Dris = Rz(AEfKE))Rx(Gé)ﬁVSOP_ (12)
e = 23°26'21".4091
AEFFs = —07.0995
{ Pris ~  Ppraos

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

La précision des positions géométriques des planetes telluriques, obtenue a partir
des théories VSOP8&2 et DE200, peut étre estimée comprise entre quelques dizaines
de mas & quelques mas sur les longitudes et les latitudes écliptiques et quelques 1078
A quelques 10719 unités astronomiques sur le rayon vecteur [Bre82]. La précision
interne de la théorie VSOP8T pour ces mémes planetes est de quelques mas pour
Mercure, Vénus et la Terre, et 23 mas pour Mars [BF88]. La précision de DE403 est
quant & elle de I'ordre de 20 mas pour ces planetes [Bre96].

En ce qui concerne les planétes géantes (de Jupiter & Neptune), les théories
VSOP82 et DE200 montrent des différences importantes provenant de I'utilisation de
masses planétaires différentes, conduisant a modifier les perturbations de Jupiter et
surtout de Saturne et de Neptune. Standish présente une approximation des erreurs
de DE200 pour ces planeétes en les comparant avec la solution DE202 [Sta90a]. D une
maniere générale, il estime ces erreurs (en valeurs absolues) entre 0".1 et 1.0 & notre
époque pour les plandtes Jupiter, Saturne, Uranus et Neptune, et plus de 37.0 &
la fin du siécle pour Pluton. Les précisions internes de VSOP82 et DE202 sont
estimées respectivement & quelques dizaines de mas et & 0°.05. La précision interne
de la théorie VSOPS7 pour I'intervalle 1900-2100 est de 0°.020 pour Jupiter, 0°.100
pour Saturne, 0.016 pour Uranus et 0°.030 pour Neptune [BF88]. La comparaison
de DE403 avec DE245 pour ces planétes fournit des différences de lordre de 0.1
[Bre96].

6.1.2 Cas des astéroides

Les positions géométriques des astéroides sont obtenues par intégration numé-
rique du probleme perturbé par les neuf planetes principales. L’algorithme de calcul
est celui de Bulirsch et Stoer ([BS66], [SB80]). Les positions et les masses des pla-
netes perturbatrices sont calculées a I’aide des théories décrites précédemment. Les
conditions initiales des astéroides sont données par les éléments osculateurs tirés des
”Ephemerides for Minor Planets” [BS95], ou d’autres bases de données astéroidales
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comme ”The Asteroid Orbital Elements Database” de T. Bowell [Bow96], ou les
bases "IRAS Minor Planet Survey” [ET92] ou ” Asteroids 11" [ET88].

Les éléments osculateurs des astéroides sont exprimés dans le repere écliptique
FK5 J2000. On en déduit les positions et les vitesses initiales des astéroides dans
ce repere [BC61], auxquelles on applique la correction d’obliquité de 1’écliptique
FIK5 J2000 pour obtenir des coordonnées rectangulaires rapportées a ’équateur FK5
J2000. Les positions successives des astéroides sont alors obtenues par intégration
numérique a partir de cette condition initiale, en prenant soin de corriger le repere de
la théorie planétaire utilisée (si besoin est) pour obtenir des positions et vitesses
des astéroides dans le repere FKb5. La précision des positions géométriques ainsi
calculées dépend donc de la précision avec laquelle 'orbite osculatrice est définie,
de la précision interne de 'intégrateur, et du lien entre les théories planétaires et le
repeére de référence (c.f §3, §6.1.1).

La précision d’une orbite osculatrice peut se définir a partir de la précision indi-
viduelle de chacun des six éléments osculateurs a, e, 7, w, Q2 et ly qui la définissent.
Les incertitudes sur ces éléments proviennent pour l’essentiel des erreurs commises
lors de I'ajustement des orbites sur les observations astrométriques (erreurs observa-
tionnelles et théoriques) et sur le degré de corrélation entre les parametres orbitaux
qui en découle. Ainsi chaque élément osculateur est déterminé avec une précision
donnée, et chaque orbite admet ses propres incertitudes. Pour estimer globalement
la précision des orbites des astéroides, nous pouvons choisir arbitrairement les in-
certitudes des éléments oscultateurs a partir du degré de troncature des bases de
données. Cela correspond pour la base EMP-96 (exprimée en degré pour les angles
et en UA pour Aa) a:

Aa  Ae Al Aw  AQ Al
1072 10-® 10-% 10-% 10-% 10-°

TAB. 1 — Précision des éléments osculateurs de la base EMP-96.

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

Az x—%tab Hx+ Kz
Ay = y—%ty Aa/a + Hy+ Ky Ae +
Az z—%té Hz+ K z
(13)
0 4z -y Ay, T /n
-z 0 +z Ay, | + | ¥/n | Al

ol les 2, ¥ et Z représentent la vitesse orbitale du corps, n est le moyen mouvement,
t est lintervalle de temps depuis une époque arbitraire exprimé en unité de pas
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d’intégration, et ou H et K sont les fonctions:

r—a(l+e?)
ae(l —e?) ’

rr r
K= 1
a2n26( + a(l— 62))7
r étant le rayon vecteur héliocentrique et © sa dérivée par rapport au temps. L’in-
fluence des erreurs provenant des angles Az, Aw, et AQ est ici interprétée comme

un écart de orientation de 'orbite dans 'espace euclidien et est modélisée par les
trois rotations A, A, A, selon les axes z, y et 2.

Pour estimer la précision avec laquelle sont définies les orbites des astéroides, étu-
dions statistiquement (histogrammes de distributions) les valeurs des Az, Ay, et Az
de I’équation (13) obtenues a ’époque de référence des éléments osculateurs (le 13
novembre 1996 0" TT, soit ¢ = 0), pour les valeurs des écarts sur les éléments oscu-
lateurs données au tableau 1, et pour les 6160 astéroides de la base EMP-96. Les ta-
bleaux 2 et 4 résument les résultats obtenus. La premiere partie du tableau 2 fournit

Ax Ay Az
51075 | 0.3% 0.7% 1.3%
31075 | 91 % 91 % 66 %
11076 | 271 % 26 % 19 %
L1077 | 15 % 13 % 10 %
95% 3.4107% | 3.5107° | 4.4107°
by 6.10-¢ | 7.10% | 7.107°

IN N IN IV

TaAB. 2 — Ecarts sur les coordonnées rectangulaires exprimés dans le repére éclip-
tique héliocentrique FK5 a U'époque de référence des éléments osculateurs
de la base EMP-96. Lunité est l'unité astronomique (UA).

les fréquences cumulatives (approximatives) des événements: Az, Ay, Az > 5.107%;
Az, Ay, Az <3.107%; Az, Ay, Az < 107% et Az, Ay, Az < 1077, La deuxieéme par-
tie du tableau fournit les taux d’erreurs des positions correspondants a 95% des cas
cumulés dont I’erreur est inférieure ou égale a la valeur indiquée. La derniere ligne du
tableau présente une borne supérieure approximative des taux d’erreurs que peuvent
atteindre les positions initiales de certains astéroides.

Nous en déduisons une estimation globale de la précision des positions initiales
des astéroides dans le repeére héliocentrique (écliptique) de 1'ordre de 3.1076 UA,
soit environ 500 km sur chaque coordonnée. Pour un petit nombre d’astéroides, ces
erreurs peuvent atteindre 7.107% UA, soit environ 1000 km. On remarque aussi que
les écarts sur ’axe z sont systématiquement plus grands que ceux obtenus dans le
plan de I’écliptique (coordonnées z et y). Ceci peut s’expliquer par le fait que la
coordonnée perpendiculaire a I’écliptique dépend directement de ¢ et € qui sont
moins bien connues. D’autre part, ’étude des erreurs relativement aux distances
héliocentriques résumée dans le tableau 3 montre que la précision sur les positions
initiales dépend fortement de la précision des éléments angulaires de 'orbite (tableau
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Az/r Ay/r Az/r
95% | 1107° 110=°% | 1.410°°
75% | 0.8107° | 0.8107° | 1.3107°
50% | 0.6107° | 0.6107° | 0.910°
bs 1.5107% | 2.5107% | 2.5107°

TAB. 3 — Fcarts sur les coordonnées relatives exprimés dans le repére écliptique
héliocentrique FK5 a Uépoque de référence des éléments osculateurs de
la base EMP-96. r est la distance héliocentrique.

1). Comme dans la réalité toutes les orbites ne sont pas connues avec une telle
précision, il s’ensuit que dans de nombreux cas les erreurs sont plus importantes, et
que cette estimation n’est qu’une estimation idéale, que ’on peut considérer comme
représentative de ce que 'on fait de mieux de nos jours. Rapportés a la sphere céleste

AN | Ag || Ar

<0730 | 99% | 99% || 99% | < 4.1078
<020 | 43% | 50% || 62% | < 2.1078
<0.02| 0% | 6% 28% | < 1.107%

99% 10730 | 0°.30 || 6 km 99%
b, 0".35 1 0°.30 || 10 km by

TaAB. 4 — Ecarts sur les coordonnées sphériques héliocentriques des positions ini-
tiales des astéroides de la base EMP-96. AX est la différence en longitude
ecliptique, AP est la différence en latitude écliptique et Ar est la diffé-
rence entre les normes des rayons vecteurs (en UA).

héliocentrique, ces écarts se traduisent sur les coordonnées sphériques écliptiques
des astéroides par des différences inférieures & 0.3 dans 99% des cas (tableau 4).
Les différences des longueurs des rayons vecteurs sont quant a elles de 'ordre de
quelques kilometres a une dizaine de kilometres au plus. Rapportées a la sphere
céleste géocentrique, ces erreurs peuvent étre ou non amplifiées selon le degré d’erreur
de la détermination de la position de la Terre par rapport au Soleil et selon la
configuration géométrique entre le corps considéré, la Terre et le Soleil.

Une autre maniere d’estimer la précision sur les positions initiales des astéroides
consiste a étudier les résidus des ajustements ayant permis le calcul des orbites.
Donnés sous la forme de RMS (Root Mean Square) ou de résidu maximum dans la
base EMP-96, nous voyons figure 1 que pour la plupart des orbites (95% des cas) les
incertitudes sont comprises entre 0°.5 et 3". Si ’on ne considére que les orbites pour
lesquelles un RMS est donné, c’est a dire les orbites les mieux connues car ajustées
sur un échantillon suffisamment grand d’observations, on voit qu’une bonne estima-
tion des incertitudes se situe aux alentours de 1". Cela implique que la précision des
éléments osculateurs est moins bonne que 10~ comme nous ’avons estimée précé-

demment, et que la précision sur les positions initiales est dans la majorité des cas
de lordre de 17.
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Il est assez difficile de calculer exactement ’erreur accumulée au cours d’une
intégration numérique [BC61]. La théorie générale de propagation des erreurs four-
nit une solution en montrant qu’apres n pas d’intégration, I’erreur probable d’une
intégration numérique est:

€ =0.1124n3/? (14)

exprimée en unités de la derniere décimale significative [BC61]. Cet estimateur im-
plique que 50% des erreurs sont supérieures a € et que les autres 50% sont inférieures
a €. On ne peut donc pas en déduire erreur réelle apres intégration numérique. Ce-
pendant, on peut en déduire le nombre de décimales significatives des coordonnées
des astéroides apres n pas d’intégration. Par exemple, si on intégre sur 365 jours
avec un pas de un jour, on obtient € >~ 784 unités de la décimale considérée. Donc si
on désire une précision numérique de 'ordre de 1 mas sur la position des astéroides,
soit 5.1079 radian, alors comparée & ’erreur probable de 784.107? il est nécessaire
de considérer que les composantes (z, y, z) décrivant les positions successives des
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astéroides doivent étre significatives jusqu’d l'ordre de 10712, Avec un pas de 10
jours, cette précision significative est ramenée  I'ordre de 10710 (€ ~ 25), et avec un
pas de 40 jours, le nombre de décimales significatives doit étre celui de la précision
désirée (5.107%; ¢ ~ 3). Cet estimateur nous montre donc que pour un intervalle
de temps considéré il est possible de trouver un pas d’intégration minimisant les er-
reurs finales. Par conséquent on peut considérer que les erreurs apres calcul sont du
méme ordre de grandeur que celles des données initiales, quel que soit I'intégrateur
numérique utilisé a la condition qu’il soit adapté au probleme planétaire et que le
pas soit bien choisi.

L’intégration numérique du probleme perturbé par les planetes impose le choix
d’une fonction perturbatrice, et donc le choix d’un jeu de masses pour les planetes
perturbatrices. Ainsi, il est intéressant de pouvoir estimer les écarts sur les positions
dans 'espace dis au choix de deux jeux de masses planétaires différents et des posi-
tions des planetes perturbatrices. Pour cela, étudions de nouveau statistiquement les
écarts sur les positions des astéroides de la base EMP-96 obtenus en comparant les
positions calculées a partir des théories planétaires DE200 et DE403, dont les jeux
de masses planétaires sont respectivement UAI 1976 et IERS 1992. Les tableaux 5 et
6 résument les résultats obtenus. L’étude statistique est basée sur les histogrammes

Az Ay Az
< 4.1078 99% 99%
< 3.1078 96% 96% 100%
<1.10°8 50% 45% 87%
99% 4.107% | 4.107% | 22108
bs 6.5107% | 6.,5107% | 3.107®

TAB. b — Fcarts sur les coordonnées rectangulaires exprimés dans le repére éclip-
tique héliocentrique FK5, et calculés a partir de la moyenne des écarts
obtenus sur 440 jours avec un pas de 40 jours (N = 11). L’unité est
Dunité astronomique (UA).

de distributions des valeurs moyennes de ces écarts pour chaque astéroide sur une
période de 440 jours. Le repere des coordonnées est I’écliptique FK5 J2000, les coor-
données rectangulaires sont exprimées en UA, et les coordonnées sphériques sont en
radian. Cette étude nous montre que le choix entre deux jeux de masses planétaires
(DE200 et DE403) agit sur les positions des astéroides a l’ordre de quelques milli-
secondes de degré sur une période moyenne de 220 jours. On remarque aussi que le
choix de la théorie planétaire agit plus sensiblement sur les coordonnées dans le plan
de référence que selon 'axe z. Ceci est naturel car choisir un jeu de masses plané-
taires plutot qu’un autre revient a modifier quelque peu la direction et la norme de la
force perturbatrice appliquée a l'astéroide a chaque itération de I'intégration numé-
rique. Et comme les astéroides ainsi que les planetes contribuant aux perturbations
sont proches de I’écliptique, la modification de la direction de la force perturbatrice
induite se produit principalement dans le plan de I’écliptique. Ces erreurs peuvent
étre complétées par celles dues a la non prise en compte des perturbations mutuelles
entre les astéroides, modifiant de 'ordre de quelques mas les positions des astéroides
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AX AB Ar
< 151078 | 94% 100% || 93% | < 2.01078
<5.0107° 55% 96% 60% | < 1.51073
<25107° 26% 82% 6% | < 1.01078
99% 8 mas | 2 mas || 4 km 99%
by 10 mas | 3 mas || 6 km by

TAB. 6 — Fcarts sur les coordonnées sphériques exprimés dans le repere écliptique
héliocentrique FK5, et calculés a partir de la moyenne des écarts obtenus
sur 440 jours avec un pas de 40 jours (N = 11). AX est la moyenne des
différences en longitude écliptique, AB est la moyenne des différences en
latitude écliptique et Ar est la moyenne des différences entre les normes
des rayons vecteurs (en UA).

perturbés.

A la vue de ces résultats, nous pouvons estimer globalement la précision des
calculs d’éphémérides des astéroides & quelques 0.1 de maniére trés optimiste, et
plus généralement aux alentours de 075 a 1.

6.1.3 Cas des étoiles

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

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

— la précision externe, ou précision des positions et mouvements propres a I’époque
de 'observation.

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

B 5(t) = B3 5(to) + B, i, (to) - (= to)? (15)

ol E2 5(to) et E?_ (lo) représentent les erreurs en position et mouvements propres
de I’étoile a I’époque de référence. R. Wielen a développé une méthode plus complete
et rigoureuse pour déterminer la précision d’un catalogue [Wie95]. Cette méthode

est basée sur I’étude statistique des différences d’un nombre suffisant de positions et

5. basée sur I’hypotheése d’un mouvement linéaire dans le temps des centres des masses des étoiles
et des systémes d’étoiles par rapport au barycentre du systéme solaire.
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de mouvements propres fournis par deux catalogues astrométriques indépendants. 1l
en ressort que l'idée de base généralement admise pour modéliser le mouvement des
étoiles dans le repere barycentrique comme un mouvement linéaire dans le temps
du centre de masse des étoiles (ou systeme d’étoiles) peut s’avérer peu précise
et conduire & introduire des erreurs de quelques dizaines de mas, supérieures par
exemple a la précision interne des catalogues FK5 et Hipparcos [Wie95]. En fait
ce probleme concerne uniquement les étoiles binaires (et systéemes multiples) dont
les composantes présentent un mouvement non-linéaire par rapport au centre des
masses, qui lui, peut étre modélisé par un mouvement linéaire dans le temps par
rapport au repere barycentrique avec un bon degré d’approximation. Il est a noter
que les catalogues de référence FK5H ou Hipparcos ne prennent pas en compte ce
type d’erreur par la nature méme des observables ayant contribué a les créer. En
effet, les mesures de systemes multiples inclues dans le FK5 représentent les mou-
vements a longues périodes (le FK5 comprend plus d’un siecle d’observations) de
la composante la plus brillante par rapport au centre de masse du systeme. Tandis
que pour Hipparcos, les mesures traduisent les positions et les mouvements propres
”instantanés” des systemes d’étoiles multiples, n’incluant pas le mouvement orbital
des composantes du systeme, mais seulement leurs positions "figées” a I’époque de
référence [Wie95].

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

cos « cos &
€ (to) = | sin a cos (16)
sin &

Le vecteur vitesse barycentrique de I’étoile peut se calculer en dérivant par rapport
au temps le vecteur position de ’étoile r - é,(t), r étant la distance barycentrique
de I’étoile (r = 1/sinp ol p est la parallaxe de I’étoile). On obtient (en rad./siecle):

— ppcosésine — psgsindcosa +  vpcosdcosao
&' (to) = facosdcosa — pgsindsina + wpcosdsinw (17)
— pscoséd + wopsiné

ol v est la vitesse radiale de I’étoile (en UA/siecle), (ptq, pts) sont les mouvements
propres en ascension droite et déclinaison (en rad./siecle) et p est la parallaxe tri-
gonométrique de ’étoile (en rad.). La position géométrique de I’étoile rapportée au
centre des masses de la Terre est alors calculée & une date julienne ¢ (TDB) quel-
conque au moyen de ’expression :

& () = éito) + (t — to) &' (to) — p Th(t) (18)

ou t et ty sont exprimées en siecles juliens, et ou T;)(t) est la position barycentrique
de la Terre a la date t [Ast95].
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6.2 Positions astrométriques

Les positions astrométriques d’un astre sont depuis 1984°¢ les coordonnées, rap-
portées a un équateur et un équinoxe fixes dont on précise ’époque, de la direction
Terre-astre obtenue en retranchant les coordonnées géométriques barycentriques de
la Terre & la date ¢ aux coordonnées géométriques barycentriques de ’astre a la date
t—rT1: B

Pgase (t) = pi(t = 7) = T3 (1) (19)
7 est le temps de lumiere Terre-astre. Il est calculé par approximations successives
selon un processus itératif, dont la convergence est assurée rapidement (en général
deux ou trois itérations suffisent) par le fait que les astres et en particulier les objets
du systeme solaire ont des vitesses petites devant la célérité de la lumiere c. 11
s’exprime par:
N AGY o0
c
ou p, est successivement la position initiale de I’'objet puis les positions corrigées a
chaque itération. Le choix de la tolérance de convergence (différences 7 — 7’ entre
deux itérations) dépend de la précision finale désirée. Pour obtenir une précision de
'ordre du mas, cette tolérance doit étre de 10~% jours [KHSS89]. On peut améliorer
la précision en ajoutant au temps de lumiere le délai supplémentaire di au champ
gravitationnel du Soleil. Cet effet est de 'ordre de quelques dixiemes de mas dans
le cas le plus défavorable (planéte proche du limbe solaire et donc non observée),
et apporte des corrections de 'ordre de quelques microsecondes de degrés sur les
coordonnées angulaires [KHSS89].

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

6.3 Positions apparentes

La position apparente d’un corps céleste est la position de ce corps sur la sphere
céleste géocentrique définie par I’équateur vrai de la Terre et ’équinoxe vrai de la

6. Avant cette date, ces coordonnées étaient nommées coordonnées astrographiques, et les co-
ordonnées astrométriques incluaient la correction d’aberration elliptique (due & Pexcentricité de
Porbite de la Terre).

23



date d’observation. On la calcule & partir de la position astrométrique en prenant
en compte la déflection des rayons lumineux (symbolisée par D(...)), ’aberration de
la lumiere (A(...)) et les corrections de précession (P(t)) et de nutation (N (¢)). Soit
Pyapp. () la position apparente d’un corps, on peut I’écrire sous la forme:

Pgap. () = N () P(t) A[D [ Py (D)]]- (21)

ol P,., (t) peut étre remplacé par €;(¢) dans le cas des étoiles.

L’expression exacte de la transformation de coordonnées astrométriques en coor-
données apparentes est assez complexe, c’est pourquoi il est d’usage de procéder par
étapes successives traitant chaque partie du probleme. Cet algorithme est présenté
par Kaplan et al. [KHSS89]. Nous ne décrirons ici que les corrections de déflection
des rayons lumineux et d’aberration de la lumiere, les corrections de précession et
de nutation étant décrites par exemple dans [CTFM94].

6.3.1 Déflection des rayons lumineux

Lorsque les photons provenant d’un objet céleste traversent le systeme solaire
avant d’étre percus sur Terre, ils subissent I'influence du champ gravitationnel du
Soleil, et dans une moindre mesure ceux des planetes et de la Terre elle-méme. L’effet
induit correspond a une déviation de la direction de ’objet vu depuis le centre de la
Terre (ou de tout autre point), indépendante de la distance de I'objet au Soleil sur
une ligne s’étendant radialement depuis le Soleil, et proportionnelle a la séparation
angulaire héliocentrique entre la Terre et I’astre, ¢ [KHSS89]:

¢ = tan(%)

avec g1 = 0.00407. Cet effet représente une déviation sur la direction de I’objet
d’environ 50 mas a 10° d’élongation au Soleil, moins de 2 mas a la quadrature et
moins de 1 mas a 27° de part et d’autre de "opposition. Un algorithme de correction
de cet effet est proposé par Yalopp [Ast84], adapté de Murray [Mur81], et corrige la
position d’un corps de la déflection des rayons lumineux due au champ gravitationnel
du Soleil uniquement. 1l est le suivant :

- = g1 r A -
D(py) = Py + " (Dy = Pp) Th = (Tr-py) Py | 1P (22)
avec
_ V45, -7
= = ) = cdlp
g1 c’2|Th(t)| 92 P

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

24



6.3.2 Aberration de la lumiére

A cause de la vitesse finie de propagation de la lumiere, la position apparente
d’un corps céleste dépend des mouvements de 'objet et de la Terre durant I'inter-
valle de temps nécessaire aux photons pour parcourir la distance entre les deux corps.
L’aberration provoquée par le mouvement orbital de la planete est I’aberration pla-
nétaire (§6.2) prise en compte lors du calcul des positions astrométriques a partir
des positions géométriques. L’aberration provoquée par le mouvement dans ’espace
de 'observateur (mouvement orbital de la Terre, environ 30 km/s, et mouvement de
rotation diurne de I'observateur, environ 0.5 km/s a I’équateur) est I’aberration stel-
laire. Elle se décompose suivant ces deux mouvements pour former respectivement
I’aberration annuelle et ’aberration diurne. Cette derniere étant un effet interve-
nant uniquement dans le calcul des positions topocentriques, nous le traiterons au
paragraphe suivant.

Pour corriger les positions des objets de "aberration annuelle dans un cadre re-
lativiste, Murray [Mur81] propose un algorithme fournissant une précision de I'ordre
de 1 mas. Si (fg représente la direction euclidienne géocentrique d’un corps céleste,
la direction corrigée de I’aberration annuelle peut se formuler par [Ast95]:

BN, + 1+ (144G, V)V

A(G) =17 )L 23
@) =17 e )
avec .
LT .
V=" pl= (1)
C

ol TZ représente la vitesse barycentrique de la Terre dans le repere barycentrique

(BRS), et v = |V|.

6.3.3 Cas topocentrique

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

7. dans le cas hypothétique d’une Terre sans atmosphére.
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Fi1G. 2 — Fréquences relatives et cumulatives de la parallaze horizontale équatoriale
des astéroides de la ceinture principale (6160 astéroides issus de la base
EMP-96). L’époque des calculs est le 13 novembre 1996 0" TT.

pour environ 86% d’entre eux la parallaxe est inférieure & 5 alors que pour 10%
d’entre eux elle est inférieure 4 2. Pour les planetes, la parallaxe géocentrique atteint
1° pour la Lune, et jusqu’a quelques secondes de degrés pour les planetes proches

(Vénus, Mars).

La différence entre les directions topocentrique et géocentrique due a la vitesse
de 'observateur (la vitesse de rotation sidérale d’un observateur & ’équateur vaut
aw = 0.465 km/s) est connue sous le nom d’aberration diurne. Cet effet est en tout
point similaire a celui de ’aberration annuelle. Comme cette derniere, I’aberration
diurne est indépendante de la distance de 'objet, mais pas de sa direction. Elle
représente un effet pouvant atteindre 0.32 lorsque la direction de I’objet est ortho-
gonale au vecteur vitesse de I'observateur [Sei92].

La solution la plus simple pour calculer la position topocentrique apparente d’un
corps céleste consiste a calculer sa position apparente (§6.3) tout en considérant la
position de 'observateur dans le repére barycentrique (BRS) plutét que celle du
centre des masses de la Terre. Ceci s’obtient en ajoutant la position et la vitesse
géocentrique de I'observateur rapportées au repere céleste (§4.1), au vecteur posi-
tion /vitesse barycentrique de la Terre:

a, = Ty(t) + (1)
4 = T+ .

puis & remplacer dans les équations précédentes (Eq. 18, 19 et 21, 22, 23) les vecteurs
Ty et 1] par les vecteurs o0y, et 0. D’un point de vue relativiste, cette transformation
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F1G. 3 — Parallaze horizontale équatoriale (en seconde de degré) et distance géo-
centrique (en UA) de chaque astéroide & ’époque du 13 novembre 1996
0" TT. On remarque que ces astéroides sont représentatifs de la ceinture

principale, leur distance étant comprise entre les distances de Mars (1.6

UA) et Jupiter (5.7 UA).

n’est pas complete, puisqu’elle ne prend pas en compte le lien entre les reperes géo-
centrique (GRS) et barycentrique (BRS) [Bru91]. Cela introduit une approximation
en 1/c? sur la position barycentrique de la Terre, soit environ 10~® radian ou 2 mas
d’indétermination sur la position barycentrique de I'observateur (sans compter les
approximations éventuelles sur sa position géocentrique, telle que par exemple la
transformation du TRS au GRS).

6.4 Positions observées
6.4.1 La réfraction atmosphérique

La principale différence entre la position apparente d’un corps céleste et sa po-
sition observée depuis la surface de la Terre provient de la présence de 'atmosphere
terrestre. Cette derniere a pour conséquence de provoquer une déflection des ondes
électromagnétiques et un retard sur les signaux électromagnétiques (figure 4). Ainsi,
avant d’étre captés par un récepteur, les photons lumineux traversent des couches
d’air progressivement plus denses correspondant a un indice de réfraction de plus en
plus grand, et sont déviés graduellement vers la verticale. [’effet induit est I’observa-
tion d’une distance zénithale plus petite que la distance zénithale ”vraie” de 'objet
(i.e. 8’il n’y avait pas d’atmospheére). La différence entre les distances zénithales, ou
angle de réfraction, est donnée a partir du principe de Fermat par la relation :

Azzso—zO=/°
1

tan z

dn (25)

n
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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 'observa-
teur [YP95]. Ainsi, si les variations de I'indice de réfraction en fonction de I'altitude

Zénith

source
lumineuse

limite supérieure de
I'atmosphere

. |

observateur
terrestre

Fi1G. 4 — Déviation des rayons lumineuzr dans l’atmosphére terrestre. zg est la dis-
tance zénithale observée, Az 'angle de réfraction et &y la distance zéni-
thale "vraie”.

sont connues dans la direction visée, alors cette équation est intégrable et permet
de calculer I'angle de réfraction correspondant a la distance zénithale observée. Ce-
pendant la modélisation de I’atmosphere terrestre en un lieu et & une date donnée
est fort complexe, dépendant des conditions météorologiques, des saisons, de la géo-
graphie du lieu, etc..., ce qui rend difficile 'expression des variations de l'indice de
réfraction atmosphérique. Pour le calculer, on modélise généralement ’atmosphere
par deux composantes a symétrie sphérique, la troposphere (de 0 & environ 11 km) et
la stratosphére (jusqu’a environ 100 km®), séparées par la tropopause (d’épaisseur
négligeable mais pour laquelle Iindice de réfraction présente une discontinuité). On
considere de plus que "atmosphere est en équilibre hydrostatique et qu’elle obéit aux
lois des gaz parfaits [Sei92]. Dans de telles conditions, on peut modéliser la courbure
des rayons lumineux dans I’atmosphere par un profil exponentiel, correspondant aux
variations observées de la réfractivité de I’atmophere en fonction de laltitude. La loi
de la réfraction s’exprime alors sous la forme classique de la loi de Laplace [Bd197]:

Az = Atan zo + B tan® z (26)

ou zp 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)
o

B = ra(f-3)

8. au dela, la réfraction atmosphérique pour les longueurs d’ondes optiques est de l'ordre de
quelques micro-secondes de degré [Gre85].
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ol « et § représentent le modele atmosphérique et x un terme correctif permettant
de prendre en compte D'aplatissement de la Terre et par conséquent des couches
atmosphériques. & se calcule comme le rapport entre la gravité mesurée au niveau
de D'observateur et celle mesurée au niveau moyen des mers a I’équateur; k = 1.0
pour une terre sphérique [Sto96]. Pour des conditions standard de température et de
pression (0°C', 1013.25 mb) et sans prendre en compte la longueur d’onde, ces para-
meétres sont pris égaux & 0.001254 pour 3 et 60".37 pour «, fournissant les constantes
de la réfraction A = 60°.2943 et B = —0".06687 [Kov90]. Pour des conditions dites
"normales” (15°C, 1013.25 mb, p, = 0 mb® X = 0.59um), les constantes de la
réfraction sont A = 57.085 et B = —0".0666, déduites des Tables de la réfraction
éditées par 'observatoire de Pulkovo en 1985 [Aba85]. Pour tenir compte de condi-
tions atmosphériques et de longueurs d’ondes particulieres, ces parametres peuvent
étre exprimés comme des fonctions de la température, de la pression, de la pres-
sion de vapeur seche et de la longueur d’onde tel que: @ = ng — 1 représente la
réfractivité de 'atmosphere au niveau de l'observateur et § = Hy/ro représente le
rapport de la hauteur équivalente d’atmosphere homogene sur le rayon géocentrique
de l'observateur [Sto96]. Cette formulation de la réfraction permet d’obtenir une
précision meilleure que 40 mas pour toute distance zénithale inférieure a 70°, a la
condition que la température ambiante soit connue a £0.1°C', la pression a £0.3 mm
et que le degré d’humidité relative soit déterminé a +12% [Sto96]. Cette expression
de la réfraction a cependant pour inconvénient de calculer ’angle de réfraction a
partir uniquement de la distance zénithale observée (zp). Ainsi, dans le cas ot 'on
veut estimer I’angle de réfraction a partir des coordonnées apparentes (c’est le cas
lorsqu’on réduit une observation astrométrique), on introduit une approximation
supplémentaire en considérant la distance zénithale ”vraie” (&) plutot que celle ob-
servée dans I’équation (26). Ce probleme est résolu en utilisant la formulation de
I’angle de réfraction proposée par Haojian Yan et basée sur 'utilisation de fonctions
dites de "mapping” modélisant les variations de l'indice de réfraction en fonction de
laltitude ([YP95], [Yan96]). L’angle de réfraction s’exprime alors sous la forme:

Az =10"%Nysin & m (o) (27)

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

Ces expressions de la réfraction se basent sur I’hypothese que I’atmosphere ter-
restre peut étre modélisée par une symétrie sphérique dont les parametres sont dé-
terminés a partir d’un certain nombre de données météorologiques moyennes. Cela
implique que la déviation des rayons lumineux ne dépend que de la distance zéni-
thale et est indépendante de "azimut de la direction visée. Cela implique aussi que
cette déviation est indépendante des conditions atmosphériques réelles au moment de
I’observation et tout le long du chemin parcouru par les photons dans I’atmosphere.
Or dans la pratique, les conditions atmosphériques peuvent étre tres différentes des

9. p, est la pression de vapeur seéche.
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conditions moyennes ayant déterminé le profil atmosphérique de la loi de réfraction
utilisée. En outre, la déviation des rayons lumineux ne se produit pas uniquement
selon la verticale et on observe une déviation horizontale affectant la précision des
positions mesurées a I'ordre du mas (en interférométrie optique par exemple). Pour
calculer la réfraction avec cette précision, A. Y. Yatsenko a développé une solution
analytique compléte des équations de propagation de la lumiére dans un espace eucli-
dien. Cette théorie permet de calculer a partir d’un modele aérologique arbitraire la
réfraction verticale et horizontale pour toute distance zénithale et pour tout azimut
[Yat95]. Il reste néanmoins difficile de déterminer avec précision la structure exacte
de ’atmospheére en un lieu et une date donnés, et seule une bonne connaissance des
conditions météorologiques mesurées en différents points de "atmosphere entourant
l'observateur (de 100 m & 82 km d’altitude) peut conduire a une précision sur la
réfraction astronomique a 'ordre du mas.

6.4.2 Systémes de coordonnées de I’observation

L’observation astronomique, a but astrométrique, fournit une carte d’une portion
de la sphere céleste a la surface d’un récepteur, CCD ou photographique par exemple.
Cette surface est considérée comme plane et est I'image du plan focal du télescope
(exception faite pour les télescopes de Schmidt qui corrigent la courbure du plan
focal). En premiere approximation, le champ observé est le plan tangent a la sphéere
céleste dans la direction de I’axe optique du télescope (fig. 5). On définit dans ce plan
les coordonnées tangentielles (ou coordonnées standards) dans un repére orthonormé
dont le centre est le point tangent et dont les axes sont dirigés respectivement en
direction des ascensions droites croissantes (positive vers I’est sur la sphere céleste)
et en direction du pole céleste nord. Elles sont définies a partir des coordonnées
équatoriales par les relations [Gre85]:

cosdsin(a — ap)

& =

sin 0 sin 8o + cos § cos §g cos(a — ap) (28)

sin 0 cos dg — cos d sin dg cos(a — ap)

= sin 0 sin 8o + cos § cos §g cos(a — ap)

ol (a, 0) sont les coordonnées équatoriales mesurées et ou (ayg, dg) sont les coordon-
nées équatoriales du point tangent, corrigées ou non de la réfraction astronomique
(i.e. coordonnées observées ou coordonnées vraies ou apparentes). Ce repére se pro-
jette dans le plan focal selon des axes anti-paralleles et centrés au point d’intersection
de ’axe optique et du récepteur, définissant les coordonnées observées (X,Y) sou-
vent exprimées en pixels ou en millimetres. Dans le cas idéal d’un télescope dont la
configuration optique est parfaite, on a:

& = X
n =Y

ol 'unité de X et Y est la longueur focale du télescope. La réduction astrométrique
des observations consiste alors a déterminer la transformation entre les deux reperes
due aux erreurs observationnelles et théoriques, prenant en considération les défauts
de la configuration optique du télescope, du récepteur, et les parametres observation-
nels tels que les conditions atmosphériques et la longueur d’onde des astres observés
(choix des parametres de la réfraction).
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plan tangem\
sphere céleste

plan focal

Fi1c. 5 — Image d’un corps céleste dans le plan focal du récepteur. f est la
longueur focale du systéme optique, r est le rayon de la sphére
céleste (r =1). & et n définissent le repére tangent; X et Y défi-
nissent le repére des coordonnées observées. A est le point tangent
a la sphére céleste, E la position de l'objet, O le centre du champ
dans le plan focal, S 'tmage de F dans le plan focal et T limage
de E dans le plan tangent. Géométriquement : AT = —? 0s

De maniere plus générale, les coordonnées tangentielles sont utilisées pour définir
les coordonnées d’un corps relativement a un autre. On les utilise sous leur forme
cartésienne (&, n7) pour le lien avec le repeére de l'observation, et sous leur forme
polaire (tand, py) pour décrire la position d’un corps en termes de distance angulaire
(tand) depuis un corps de référence et d’angle de position (p;) par rapport a la
direction du pole céleste nord (fig. 6). Ces coordonnées polaires sont définies & partir
des coordonnées sphériques équatoriales par les relations [WC66] :

[(cos dsin(a — ap))? + (cos 8y sin § — sin 8y cos § cos(a — ap))?] 12
tand = : :
sin &g sin & + cos &g cos d cos(a — ayg)
. B cosdsin(a — ayp)
b= s dpsin & — sin dp cos é cos(a — o)
(29)

ol (a, ) sont les coordonnées équatoriales du corps considéré et ou (ayg, dg) sont les
coordonnées équatoriales du corps central. On a aussi:

& = tandsinpg

n = tand cospy (30)

Si de plus les distances mutuelles sont petites et que 'on peut négliger 'ordre deux
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S (o, 9)

AS

>

R(uo,éo) 3

FiG. 6 — Coordonnées tangentielles du point S (o, 8 ) par rapport au
point R (o, 8 ). P est le pole céleste nord.

en Ao = o — ag et ordre trois en A§ = § — &g, ces relations s’écrivent [WC66] :

§
U

Ao cosd
Ad

d sin py
d cos py

o~ o~
~ ~
o~ o~
~ ~

(31)

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

A Algorithme de Borkowski

Les coordonnées cartésiennes géocentriques d’un point quelconque de ellipsoide
de référence terrestre s’expriment en fonction des coordonnées géodésiques (A, ¢, h)
a ’aide des relations suivantes :

t, = (Ng+h) cospcosA

Yo = (Ng+h)cosgsinA (32)
zo = (Ng(1 — €?) + h) sin ¢
ou e est ’excentricité de ’ellipsoide
a2 _ b2
= fe-p (33)

avec a le rayon équatorial de la Terre, b le rayon polaire, f le coefficient d’aplatis-
sement et Ny est le rayon de courbure de I’ellipsoide dans le méridien local, défini
par:
Ny= ————— (31)
1 —e2sin? ¢
Le passage inverse des coordonnées géocentriques aux coordonnées géodésiques se
fait d’une maniere précise en appliquant ’algorithme de Borkowski. Nous ne rappel-
lons ici que les relations majeures de cet algorithme, sans rentrer dans les détails de
la méthode. Un point de vue plus complet pourra étre obtenu en consultant [Bor89].
Les coordonnées géodésiques d’un point quelconque de ellipsoide s’expriment en
fonction des coordonnées géocentriques (z,, Yo, 2,) au moyen des relations:

A = arctan 22
xO
a(l-1) (35)
= t _
10} arctan ——-

h = (r—at) cosg+ (z—>b) sing
ou les quantités r et t sont données par les relations:

= VTR

F—-vG
_ 2 _
t = G +2G—E G
avec
5 - bZ — (a* - b?)
ar
F o bZ + (a? — b?)
ar
4
P = g(EF—I—l)
Q = 2(BE*-1?
D = P3—|-Q2

v = (WVD-Q) - (VD+Q)*
¢ = S WETvEE)
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Pour des distances au centre de la Terre inférieures a 45 km (D < 0), il est recom-
mandé d’utiliser I’expression équivalente pour v :

1 Q
v=2+v—-Pcos(z arccos(——
V=P cos (5 arceos( )
Pour que cet algorithme puisse étre étendu aux latitudes négatives (z, < 0) la valeur
de b est remplacée par sgn(z,) b.

B Les échelles de temps

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

La seconde est la durée de 9192631 770 périodes de la radiation correspondant

a la transition entre les deux niveauz hyperfins de l’état fondamental de l'atome

de césium 133.
On proposa alors en 1970 la construction d’une échelle de temps basée sur I'observa-
tion continue et simultanée d’un certain nombre d’étalons de fréquence. Finalement,
en octobre 1971, la quatorzieme conférence générale des poids et mesures définit la
référence temporelle, le temps atomique international, en ces termes:

Le Temps atomique international est la coordonnée de repérage temporel éta-
blie par le Bureau International de ’Heure sur la base des indications d’hor-
loges atomiques fonctionnant dans divers établissements conformément a la
définition de la seconde, unité de temps du Systéme International d’Unités.

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

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

10. Rab1 suggéra en janvier 1945 d’utiliser les résonances atomiques pour mesurer le temps au
cours d’une lecture de I’American Physical Society.
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- le temps universel, dont 'unité de durée est représentée par le jour solaire défini
le plus uniformément possible ;

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

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

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

A tout systéeme de masses dans ['univers peut étre associ€ un systéme de co-

ordonnées spatio-temporelles centré au barycentre des masses considérées et

ne présentant pas de rotation globale par rapport aux galaxies lointaines. La

coordonnée du genre temps de ce systeme est le temps-coordonnée correspon-

dant (TC-), ou le tiret figure a la place d’une lettre caractérisant le systéme

considéré.
Les principales de ces nouvelles échelles de temps sont le temps-coordonnée barycen-
trique (TCB) lié au barycentre du systeme solaire, le temps-coordonnée géocentrique
(TCG) lié au barycentre de la Terre, et le temps-coordonnée topocentrique (TCT) lié
aux systemes de référence topocentriques (TRS). L’aspect théorique de ces échelles
de temps pourra étre étudié en consultant [SF92], [Gui91], [Bru91]. Les différences
entre les principales échelles de temps sont présentées a la figure 7. Elles couvrent la
période 1950 a 2050. Les termes périodiques des échelles TCB et TDB sont amplifiés
100 fois pour les rendre visibles. L’échelle de temps de référence est le TAL

La figure 8 présente les différences entre les échelles T'T et UT sur la période allant

de 1670.5 & 1998.5. La courbe en pointillée représente la formulation de Morrison et
Stephenson (cf. §5.3), tandis que I'autre courbe montre les fluctuations décennales
des différences entre TT et UT. L’aspect parabolique de la courbe en pointillée
traduit la décélération séculaire (terme a longue période) de la rotation de la Terre
qui a pour conséquence d’augmenter la durée du jour de 1.78 ms/siecle [MS82].
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. 7 — Différences entre les échelles de temps TT, TCG, TDB, TCB, UTC,
UT1 et léchelle TAIL La figure en haut a droite présente en détail l'in-
tersection des échelles TT, TCG, TDB et TCB. Les termes périodiques
de TDB et TCB sont amplifiés 100x pour le tracé dans les deux figures.
La figure en bas a droite montre en détail les échelles UT1 et UTC.
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Fi1G. 8 — Différences entre les échelles de temps TT et UT sur la période allant
de 1670.5 a 1998.5. La courbe en pointillée représente la formulation de
Morrison et Stephenson et traduit la décélération séculaire de la rotation

de la Terre [MS82].

43



