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Prologue

ArRMI les thémes en plein essor de I'astronomie contemporainecterche de planétes
extrasolaires souleve un enthousiasme qui dépasse langéaneommunauté des astro-
phyisiciens. Chacun se sent concerné par cette quéte ginigmon seulement aux origines de
la vie sur Terre, mais aussi a I'existence spéculative ddames I'Univers. Grace aux spectacu-
laires progres des sciences et techniques, nous dispagonschui d’instruments permettant
la détection de ces planétes, et bientot I'analyse appdadote leurs propriétés physiques et
de leur composition atmosphérique. Depuis la découverta geelmiére planete extrasolaire
autour d’'une étoile analogue au Soleil en 1995, la liste debgets n'a cessé de s’allonger jus-
gu’'a dépasser la centaine récemment. Ce succes alimenteniddble élan qui se traduit en
qguantité de travaux théoriques et de projets instrumerdassgi bien au sol que dans I'espace.
C’est dans ce cadre que je souhaite inscrire cette thése.

Les études que j'ai menées se concentrent autour de deudaek : d’une part la photo-
métrie dans la partie visible du spectre en relation avecisagion spatiale COROT, et d’autre
part 'interférométrie a trés longue base depuis le sol dlmadsmaine infrarouge. La détection
et la caractérisation d’exoplanétes réunit ici ces deunrtiggies autour d’'un objectif commun
qui profite de leur complémentarité.

Le manuscrit est organisé en dix chapitres appartenanisagasties. La premiére partie
s’ouvre sur un bref historique de la détection des planéteasolaires (chap. 1), puis je décris
I'état des connaissances sur ces objets en apportant eng@ittparticuliere a la classe des pla-
nétes appelées Pégasides (chap. 2). Enfin, je présentesiéssyg doubles en toute généralité,
ce qui me permet de regrouper dans un méme formalisme ldssthanaires et les systémes
étoile-planéte (chap. 3).

La deuxiéme partie est consacrée a la recherche photooeétligxoplanétes par la mé-
thode des transits. Apres un chapitre donnant un apercuajaescette technique (chap. 4),
jexpose mon travail sur la prédiction des performancesadaission COROT (chap. 5), puis
sur l'utilisation d’une photométrie en plusieurs coule(aisap. 6).

Dans la troisieme partie, je traite de I'interférométrierambuge, puis de sa combinaison
avec la vélocimétrie radiale pour la caractérisation ceéteptle systemes binaires. Cette par-
tie débute par une introduction sur 'interférométrie diatpielle je rapporte des mesures de
diamétres angulaires d’étoiles (chap. 7). J'expose entaproblématique de I'étalonnage en
interférométrie ainsi que la constitution d’'un catalogi&alles de référence pour cette tech-
nigue (chap. 8). L'avant dernier chapitre concerne le ddmment instrumental de fibres mo-
nomodes dans l'infrarouge thermique, ainsi que son intaés le cadre de la détection de
planetes (chap. 9). Enfin, le manuscrit se cl6t sur 'usad@derférométrie couplée a la véloci-
métrie radiale pour I'observation d’étoiles binaires spescopiques et de Pégasides (chap. 10).
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2 Prologue

Le lecteur trouvera en annexe des formules de changemerdalddonnées qui auraient
inutilement alourdi le corps du texte, un descriptif ded@ithme de Levenberg-Marquardt,
les parametres stellaires standards pour les étoilesatrgeantes, la liste des sigles et des
symboles employés dans le manuscrit, la liste des pulditeiuxquelles j'ai collaboré et cing
publications significatives de mon travail.



Premiere partie

De nouveaux mondes






1
Une quéte astrophysique et metaphysiqgue

« Existe-t-il plusieurs mondes ou n’en existe-t-il qu'un&t€ question est sans
doute I'une des plus nobles et des plus exaltantes que sdidéwde de la Nature. »

Albert le Grand, théologien et philosophe allemand du ¥HlI

1.1 L'Univers infini

1 LA QUETE des planétes extrasolaires est tellement excitante, gégse qu’elle est intime-
ment liée a un questionnement d’ordre fondamentale et mgsaque : y a-t-il de la vie
ailleurs dans I'Univers? Et si oui, de quelle sorte de vieit'4@
Au cours des siecles passés, nombre de penseurs prirenbdipgsit le sujet. Au contraire
d’Aristote dont I'univers est fini, centré sur la Terre et h@rnisé, celui d’Epicure explose en un
espace infiniment grand et infiniment peuplé. N'écrivit-isgans saettre a Hérodoté :

« Ce n’est pas seulement le nombre des atomes, c’est celmatedes qui est
infini dans I'Univers. Il y a un nombre infini de mondes sembdaldu notre et un
nombre infini de mondesfiiérents [...] On doit admettre que dans tous les mondes,
sans exception, il y a des animaux, des plantes, et tousésscite nous observons
[...]»?

Lorsqu’elles se heurterent a la pensée établie, de tdliemations ne furent pas dénuées
de risque. Elles colterent par exemple la vie & Giordano Brauteur ddInfini, I'Univers et
les Mondeg1585), qui fut bralé sur le blcher de I'Inquisition le 17 fi&r 1600 a Rome. Ce-
pendant, il se trouva toujours des hommes pour soutenisteEnxce d’autres mondes, comme
Bernard le Bouyer de Fontenelle daastretiens sur la pluralité des mondégss86), ou Chris-
tiaan Huygens (1629-1695) qui écrivit :

« N’hésitons pas, nous, a admettre avec les principaux Pppies de notre
temps, que la nature des étoiles et celle du Soleil est la mBina résulte une
conception du monde beaucoup plus grandiose que celle gespond aux vues
antérieures plus ou moins traditionnelles. Car qu’estecempéche maintenant de
penser que chacune de ces étoiles ou Soleils a des Planitessdielle et que ces
planetes a leur tour sont pourvues de Lunes? »

1. Les citations de cette section sont extraites du livre dgdviet Frei (2001).
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6 Chapitre 1. Une quéte astrophysique et métaphysique

Pourtant, méme prononcés par de grands scientifiques comyguyehk) ces mots ne sau-
raient convaincre les sceptiques car ce ne sont en défigiivele pures spéculations. En rupture
avec les siécles précédents, le XXiécle a vu se développer des outils susceptibles d’apporte
un début de réponse étayé par des preuves observationnelles

1.2 Lachasse aux planetes géantes

1.2.1 Les tentatives astrométriques

Si les planétes, peu lumineuses par nature, échappent aexvabons télescopiques di-
rectes, elles exercent sur leur étoile une force d’ataagravitationnelle dont lesfiets sont
susceptibles de trahir leur présence. L'étoile accomplimouvement de révolution autour
du barycentre du systeme étoile-planete. Ce mouvemengsegoompose avec le mouvement
propre du systéme, peut étre observé en projection sur ll@aigvu qu’'on soit capable de
mesurer précisément la position de I'étoile au cours du ser@fest I'objet de I'astrométrie,
technique sur laquelle s’est batie la mécanique céleste.

En 1844, Friedrich Bessel détecta par cette méthode un @mopanvisible a Sirius, trop
massif pour étre une planete et dont la nature resta longtemygtérieuse. Dix-huit ans plus
tard, les contemporains de Bessel durent cependant entaglfaetalité apres son observation
directe réussie par Alvan Clark. On sait aujourd’hui que aest naine blanche de magnitude
8,5, soit dix mille fois plus faible que Sirius.

Avec I'amélioration des instruments, il devint possiblemliisager la recherche d’objets
moins massifs. Piet Van de Kamp (1901-1995), un astronontenlalis, se lanca dans 'aven-
ture. Il s'attacha en particulier a suivre a partir de 1938 tmivement de I'étoile de Barnatd
située a 5,9 al du Soleil et dont le mouvement propre recoethatQ5”/an. Il suspecta d’abord
la présence d’une, puis de deux planetes en orbite autowstteeraine rouge (van de Kamp,
1963, 1969). Cependant, cette découverte fut sérieusemsmen doute en 1973 par Gatewood
et Eichhorn. Van de Kamp demeura seul a y croire jusqu’a la feedgours. Pour le reste de la
communauté scientifique, I'astrométrie classique sigsamaéchec a détecter des planétes.

1.2.2 Les planetes du pulsar

En 1970, David Richards constata une anomalie dans la péitiédu signal en provenance
du pulsar du Crabe, découvert un an plus tot. Il en proposadxplications: un et de pre-
cession, une vibration du pulsar ou une perturbation liéeeplanete de période 11 jours.
L'hypothése de vibration fut jugée la bonne. En revanchestdien la découverte d’'une pla-
néte autour de PSR 1829-10 qu’Andrew Lyne publia en 1991 ta daobservations ffectuées
avec le radiotélescope de Jodrell Bank.

Double coup de théatre en janvier 1992 : le méme jour, Lynactetrsa découverte, un
artefact lié a la non prise en compte de I'excentricité deblte terrestre, alors qu’Alexander
Wolszczan annonga deux planétesitour de PSR 125712 ! Cette fois, les observations de
Wolszczan a Arecibo furent confirmées par Dale Frail au VLA (\&ksin & Frail, 1992). De

2. Edward Emerson Barnard (1857-1923), astronome amricai
3. De période 67 j et de massg 3/, pour la premiére, de période 90 j et de mas8d\2;, pour la seconde.



1.2. La chasse aux planetes géantes 7

plus, I'étude du systéme permit de mettre en évidence une@aése gravitationnelle 3:2 entre
les deux planétes. L'existence de ces planetes semblaitiden réelle.

Ces planetes ne peuvent pas soulever 'enthousiasme des.f&n €et, on imagine mal
comment la vie puisse se développer sur un corps en orbibeiradtl résidu compact de I'ex-
plosion d’'une étoile en supernova. Cependant, cette décieua le mérite de montrer que des
planetes peuvent se former dans un environnement fiééreint de notre Systéme Solaire.

1.2.3 Les succes de la spectroscopie

Par dfet Doppler-Fizeau, la lumiére émise par une étoile en moumnepst décalée vers
le bleu, resp. vers le rouge, si elle s’approche, resp. igiédy de I'observateur. Cetfet est
généralement trop faible pour étre mesuré photométrigneameartir de la seule couleur de
I'étoile, mais on sait trés bien mesurer le décalage en lemgd’onde de raies spectrales par
spectroscopie. On accede ainsi aux mouvements le long dgnkadie visée de I'observateur,
c’est-a-dire perpendiculairement au plan du ciel. Le mowemt périodique de révolution d’'une
étoile autour du barycentre du systéme étoile-compagnarageit donc par un déplacement
périodique des raies de son spectre. Ainsi en 1889, Edwakdritig mit en évidence par spec-
troscopie que Mizar AJ{ UMa A) est en fait une étoile double trés serrée, baptisée {eétoi
double spectroscopique ».

Plus on suit de raies a la fois, et plus la mesure du déplademngpius exactement de la
vitesse radiale, la vitesse projetée sur la ligne de vissieprécise. Cette idée, proposeée par
Peter Felgett en 1953, ne fut mise en ceuvre qu’une quinzaaméés plus tard par Roger
Griffin (1967). La précision sur la mesure de vitesse passa aingielgues kms' a quelques
centaines de ms. Si l'instrument de Gifin révolutionna le domaine, il n’était pas encore apte
ala chasse aux planétes : c’est une vitesse d’amplitude 18seslement que Jupiter induit sur
le Soleil!

Plusieurs équipes s’engagerent a la suite déi@Grnotamment celle de Michel Mayor qui
construisit avec André Baranne a I'observatoire de HautedPiae plusieurs instruments dont
CORAVEL en 1977 (Baranne et al., 1979), puis ELODIE en 1993 (Baatral., 1996). La
précision d’ELODIE qui bénéficia de la révolution informatigatteignit les quelques ms
requis.

Finalement en 1995, leurdferts furent couronnés de succes : Michel Mayor et son éttidian
Didier Queloz annoncérent la découverte d’'une planéte g&mbebite autour de 51 Pegasi,
une étoile de type solaire. Cette planéte surprit tout ledearar elle n’obéissait pas aux ca-
nons de la théorie en vigueur : un analogue de Jupiter « call@,®5 UA de son étoile, baptisé
pour cette raison « Jupiter chaud ». La découverte fut pouctanfirmée par une équipe amé-
ricaine concurrente, celle de Marcy & Butler, qui s’empeed®nnoncer a son tour deux autres
planetes, 47 UMa b (Butler & Marcy, 1996) et 70 Vir b (Marcy & Bart 1996).

1.2.4 La confirmation photométrique

Malgré les découvertes qui s’enchainaient a un rythme saunviron 12 par an), il de-
meurait un doute sur la réalité de ces planetes. N'étaiteg-@lie des mirages provoqués par la
pulsation de leur étoile, comme le pensa David Gray (1997) ougedfut définitivement levé
en 1999 lorsque Charbonneau et al. (2000), puis Henry et@0j2observerent I'occultation



8 Chapitre 1. Une quéte astrophysique et métaphysique

partielle de I'étoile HD 209458 par sa planéte, un autre «tduphaud ». Cette occultation,
ou transit, permit de mesurer précisément le rayon de la planéte etitimson de son orbite.
Avec la connaissance de la courbe de vitesse radiale, leersass déduisit sans ambiguite et
donc la densité : il s’agissait d’'une planete géante gazgéeiseasse 63 M;, de rayon 27 R,

et de densité 0,38 (Charbonneau et al., 2000). Cette confinmiati précieuse car la méthode
photométrique est indépendante et complémentaire de lzosh&spectroscopique.

La méthode des transits peut aussi étre utilisée pour décale/nouvelles planétes. La
diminution d’éclat due au passage d’un Jupiter devant stmileéest de I'ordre de 1 %, une
précision tout a fait accessible depuis le sol. De nombreoxpgs de par le monde ont entrepris
des campagnes d’observation. Le relevé OGLE est celui quirsuderplus de succeés a ce jour,
bien que dans I'abondante moisson de candidats (plus demtaioe), seulement deux ou trois
semblent étre des planetes (Konacki et al., 2003).

L'avenir de cette technique consiste certainementfdraizchir de I'influence perturbatrice
de I'atmospheére terrestre en allant dans I'espace. Dansubaéire partie de ce manuscrit, je
traiterai en détails de la mission spatiale COROT dont I'us dieux objectifs est précisément
la détection d’exoplanetes par photométrie a tres hautésia.

1.3 Objectif Terres!

A I'heure actuelle (été 2003), 116 planétes appartenanisyftémes ont été découvertes
par vélocimétrie radiale (Schneider, 2003). Ce sont todéssplanétes géantes dont les plus
légeres ont des masses comparables a celle de Saturne. Dhapitee suivant, je ferai le point
sur ces découvertes et sur les connaissances actuellestierenda distributions statistiques
liées aux exoplanetes géantes.

A plus long terme, I'objectif ambitieux que beaucoup powsat est la détection de pla-
netes de type terrestre avec I'espoir d’y mettre en éviddasesignes de vie. Au-dela du défit
instrumental, cela pose de nombreuses questions dontledfeléfinition de laie. Une science
en émergence, baptisérobiologieou bioastronomietente d’apporter des réponses en fédérant
les dforts de biologistes, chimistes, géophysiciens et astresolexploration des coins recu-
Iés de notre planéte, comme les fosses océaniques, foemiedseignements précieux quant
aux conditions extrémes dans lesquelles la vie parvientdégelopper ou a s’adapter. Dans
notre Systeme Solaire, la bioastronomie s’intéresse mampbe a la chimie complexe a I'ceuvre
dans I'atmosphere de Titan, au carottage de la subsurfaddadsou a la mise en évidence d’'un
océan sous la surface gelée d’Europe.

L'explorationin situa I'aide de sondes automatiques ne pouvant étre envisagékp@xo-
planétes, y compris les plus prochet faut bien se reposer sur critéres de détection a distance
Comme il est dficile de chercher ce que I'on ne connait pas, les critereopasgusqu’a pré-
sent se fondent sur les propriétés de la vie proche telle@ula connaissons. Ainsi, la mission
européenne Darwin cherchera-t-elle en 2015-2020 les sigsatpectroscopiques de la vapeur
d’eau, du gaz carbonigue et de I'ozone (traceur de I'oxypdaas I'infrarouge moyen autour
de 10um.

4. Les plus proches confirmées, Gliese 876 b et c, se trouvesfiiezd 15 al de la Terre.
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1.4 Etablir le contact?

Le probleme de I'existence des civilisations extra-tdressfut formalisé au début des an-
nées 60 par Frank Drake qui fut a I'origine du premier prograndcoute radio visant a capter
des signaux intelligents en provenance de I'espace (Dr&ikd,)1Drake proposa que le nombre
N de civilisations intelligentes de la Galaxie pat s’exprimmemme le produit de facteurs

N = T* X fp| X nhabx fvie X f|nt X fcom X d, (1.1)

our, estle taux de formation d'étoiles dans la GalaXjg)a fraction d’étoiles possédant des
planetesnna, le nombre de planétes habitables par étdijg,la fraction de planétes habitées,
fint [a fraction de formes de vie intelligente dont une fractfgg, émet des signaux pendant une
duréed.

Notre connaissance de chacun de ces facteurs est bien sinégate. Si le taux de for-
mation d’étoiles dans la Galaxie est relativement bien cogingue 'on commence a avoir
des idées sur la proportion d’étoiles possédant un cortizgeaire (voir le chapitre suivant),
le nombre de planétes habitables est tres incertain etlli@ian des facteurs restants releve
d’un pari personnel. C’est pourquoi « I'équation » de Drakepiss utilisée pour amorcer une
discussion sur le sujet que pour calcuede maniere réaliste.

L'examen de (1.1) suggére deux approches:

— directe: on fait I'hnypothese que > 1 et on lance un programme d’écoute. C’est le choix
des participants aux programmes de type SETI (Search foa Egtrestrial Intelligence) ;

— progressive : on ne se prononce pawiori et cherche a déterminer successivement cha-
cun des termes de I'’équation.

Bien que la premiere approche ait son intérét (la possatalavoir une réponse a la question
poseée d’ici quelques décennies s'’il existe des civiliseti@mettrices), I'astrophysicien lui pré-
fere en général la seconde qui permet d’approfondir nottaaissance de I'Univers aftiérents
niveaux. Ainsi ce manuscrit est-il consacré a nos connaigsasur les planetes extrasolaires et
a différentes techniques permettant de les améliorer.
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Les exoplanetes géantes

'oBJET de ce chapitre est de faire un bilan rapide des connaissancdes exoplanetes
géantes. Aprés avoir réfléchi a la maniére de définir une majepasserai en revue les
principaux résultats issus de la vélocimétrie radiale. &migqulier, la connaissance des distri-
butions statistiques associees a la masse et a la périalatdes dans la deuxieme partie de
ce manuscrit. Enfin, je consacrerai une section a la praégamtées modeéles d’atmosphere de
Pégasides qui constitueront nos cibles privilégiées dadstiniere partie.

2.1 Qu’est-ce qu'une planete?

C’est principalement la masse (dans une moindre mesurent@asition chimique) qui
gouverne la physique et la luminosité d’'un objet isolé: keitest d’autant plus chaud qu’il
est massif, et d’autant plus lumineux qu’il est chaud. Loestp masse est supérieure a 89 M
(0,08 M,), la température au coeur est assez haute pour que se prausme gein la fusion de
I'hnydrogene en hélium: on a alorgtaire a une2toile Les objets dont la masse est comprises
entre 13 et 80 Mne sont capables que de la fusion du deutérium; on les apeties brunes
C’est en dessous de 13;u’on trouve leplanétesLl’incapacité a fusionner le deutérium peut
donc leur servir de définition (Oppenheimer et al., 2000). ileeta’'est pas un bon critére car
le rayon d’une naine brune n’est pas tré@atent de celui d’'une planéte géante comme Jupiter.
Ces objets sont tous les deux équilibrés par la pression giendéescence quantique, et non
par la pression du gaz parfait comme dans les étoiles. Lerkgu masse augmente, ils ont
tendance a se contract& ¢« M~%/3), contrairement aux étoiles faiblement massives de la séri
principale® dont le rayon est approximativement proportionnel a la m@s M).

Une définition alternative repose sur le processus de foomakes planetes. Le scénario
standard (Pollack et al., 1996) prévoit que des grains deglade poussiere commencent par
s’agglomérer au sein du disque entourant la proto-étoilaslearégion externe du disque, la ou
la température est la plus basse, les grains de glace pagvenmtdenser et former par collisions
successives des objets de plus en plus gros, appkléstésimauxieur croissance sfiectue
en quelques millions d’années jusqu’a ce que leur massgragtenviron 10 M. A ce stade,
ils sont sdifisamment massifs pour accréter le gaz contenu dans le disSqu#hénomene, trés
rapide, conduit a la formation des planetes géantes compigedPlus tard, dans la partie

5. On dit aussi « de la séquence principale ».

11
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intérieure du disque, la ou la température est trop hautequmiles especes volatiles puissent
se condenser, des grains de silicates donnent naissanpkaagates tellurigues comme la Terre.

En résumé, une planéte se formerait par accrétion de ptamatéx dans le disque protos-
tellaire. Toutefois, ce scénario est remis en questiongsatravaux récents de Boss (2002) qui
privilégient une formation par instabilité gravitatiohleecomme pour les étoiles. En raison de
ce désaccord et du fait que I'observation d’'une planéte nseigne pas clairement sur son
mode de formation, il est plus aisé d’établir une classificatcertes un peu arbitraire, a partir
de la limite de fusion du deutérium.

2.2 Panorama des découvertes

C’est la vélocimétrie radiale qui a fourni I'essentiel désngtes extrasolaires connues a ce
jour. Dans le chapitre suivant, je reviendrai en détails stilecechnique. Pour le moment, il
sufit au lecteur de savoir qu’elle permet de mesurer trois gransdghysiques importantes: la
période orbitaldl (ou de maniéere équivalente le demi-grand axe de I'oditéexcentricitée
et une valeur minimale de la masse de la plangte M, sini. La masse réell&l, ne peut s’en
déduire que si I'inclinaisondu plan de I'orbite sur le ciel est connue. Il se trouve quer ples
raisons statistiques, cette incertitude n’est pas tropgde conséquences (83.4.2).

Les diférents relevés en cours ont pour cibles environ 2000 étadees de la série prin-
cipale ayant des types spectraux F, G, K et M. A I'exceptionédeies M, cela représente la
plupart des étoiles de magnitude< 8 a moins de 50 pc du Soleil. Apres une dizaine d’années
de mesure, il semble qu’environ 10 % de ces étoiles possédsnplanetes dans l'intervalle
0,05-5 UA. La majorité des planétes trouvées ont des magses2 M; et des excentricités
élevées (Marcy et al., 2003; Santos et al., 2002).

Il'y a plusieurs raisons de croire qu'’il reste nombre de plesa découvrir. Dans 50 % des
systémes connus, une dérive de la vitesse radiale sugdgmésence de planétes supplémen-
taires a longue période. Ce genre de dérive s’observe égatatans environ 10 % des étoiles
autour desquelles il n’y a pas encore eu de détection. Emfiiro® 80 % des étoiles a moins de
50 pc sont des étoiles de type M qui ne sont mesurables a ucisipréde 3 ms! qu’avec les
télescopes de la classe des 10 m. Le télescope Keck n’a papkxentrepris cette recherche
gue depuis 3 ans.

2.3 Distributions statistiques

L'étude des distributions statistiques associées a laenask période et a I'excentricité
fournit des renseignements essentiels pour I'étude derlardique et des processus de forma-
tion des systemes exoplanétaires.

2.3.1 Histogramme des masses

On observe une forte augmentation du nombre de planétesgaustites masses (Fig. 2.1).
Cet exces de petites planetes pourrait méme étre plus aéanfait de leur faible détectabilité
par vélocmiétrie radiale. Jorissen et al. (2001) ont mocdrément obtenir I’histogramme des
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Fic. 2.1 —L’histogramme représente la distribution observée des massesiale. La courbe en
trait discontinu représente la distribution en masse réafees correction du biais statistique
dd a I'inclinaison. Figure extraite de Santos et al. (2002).

vraies massebl, a partir de I'histogramme em,. L’histogramme corrigé ne ffere pas signi-
ficativement de I'histogramme initial (Fig. 2.1). Dans leurjon&é, les planétes connues ont
donc des masses inférieures a 19dvec une queue de distribution qui s’étend jusqu’a 20 M
Au-dela, tout I'intervalle jusqu’a 50lyest si peu peuplé qu’il est habituellement désigné sous le
nom dedésert des naines brundsn raison de la valeur élevée des masses, ce « désert » ne peut
étre dd a un biais instrumental. On pense donc plutdt qu’iésgnte une frontiere entre deux
populations aux modes de formation distincts (croissaaos dn disque d’accrétion otfen-
drement gravitationnel d’'un nuage de gaz). La valeur de 1@ddirrait donc servir de masse
limite pour les planétes en accord approximatif avec latérdictée par la fusion du deutérium
(82.1).

2.3.2 Histogramme des demi-grands axes

Cet histogramme trahit une accumulation de planétes aecdistance, 0,1 UA ou moins,
et un relatif dépeuplement autour de 0,3 UA (Fig. 2.2). Au deladmbre de planétes semble
augmenter régulierement jusqu’a 3 UA, une distance a patiaguelle I'échantillon devient
tres incomplet en raison de la trop courte durée d’activé®rellevés actuels.

La présence de planétes géantes a courte distance est pooimie suprenante. Dans le
cadre du scénario standard que j'ai évoqué plus haut (824 planetes ne peuvent se former
a cet endroit: la condensation des glaces est impossilla’gta pas assez de matériaux pour
constituer des planetes géantes. L'explication qui s’ise@ujourd’hui invoque I'existence d’un
processus dmigrationde I'extérieur vers l'intérieur du systeme par interactimec le disque
ou avec d'autres planetes (Trilling et al., 1998, par ex.)teCe#téorie sofire cependant d’'un
défaut majeur: elle prévoit une tres rapide migration qaa ri’empéche jusqu’a I'engloutis-
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Fic. 2.2 —Histogramme des demi-grands axes (Marcy et al., 2003).

sement de la planéte dans I'étoile! Des mécanismes ont g@gi#e pour expliquer l'arrét de
cette migration a proximité de I'étoile (Kuchner & Lecar,G2) par ex.), mais il reste aussi a
comprendre pourquoi les planétes a longue période comnitedajnt pas migreé...

D’apres I'étude statistique de Zucker et Mazeh (2002), masg&riode ne sont pas des
grandeurs indépendantes: on constate que les planetewesass > 2 M;) sont en déficit
relatif a courte périodel( < 40j) et en exces relatif a longue période. Cette corrélgimurrait
indiquer que plus une planéte est massive et moins elle magidement.

2.3.3 Etude de I'excentricité

Au contraire de ce que prévoient les scénarii de formatiomplde®tes dans un disque (dont
lissue est fortement conditionnée par ce qu’on sait duegstSolaire), beaucoup d'orbites
observées sont tres excentriques. Le diagramme de I'exagnén fonction du demi-grand axe
(Fig. 2.3) montre une grande dispersion et il n'apparait padifterence notable vis-a-vis de la
distribution associée aux étoiles. Comment expliquer dansas que leur mode de formation
soit différent? La réponse pourrait provenir de mécanismes d’tttereavec le disque ou avec
d’autres planetes qui accentueraient I'excentricité ausdu temps (Goldreich & Sari, 2003;
Chiang et al., 2002).

Portons de nouveau notre attention sur la population a ealistance dont on remarque
gue I'excentricité est nulle. Ce phénomeéne s’explique Iieés par I'existence de forces de
marees qui, par dissipation d’énergie, finissent par reledrerbites circulaires et les rotations
synchrones avec les révolutidhs

6. C'est le cas du systéme Terre-Lune par exemple
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Fic. 2.3 —Diagramme excentricité-distance orbitale (Santos et al., 200&s exoplanétes sont
représentées par des pentagoney, (es étoiles binaires par des disques plei#s les planetes
géantes du Systéme Solaire par des étoiteset la Terre par son symbole habituel)(

2.3.4 Influence de la métallicité

Qu’en est-il des propriétés des étoiles a planetes ou « £ioiéges » ? Relativement aux
autres étoiles, elles semblent plus riches en élémentdddéig. 2.4). Il est possible que la
proportion élevée de ces éléments favorise la formationatepesimaux. Pourtant, on observe
guelques étoiles-meres (tel HD 6434) dont la métallicitéréstfaible. L'apparente richesse en
métaux pourrait alors étre due a la migration incontréléméee au §2.3.2 : la photosphére de
I'étoile-mere est enrichie par les matériaux constituddéda planéte engloutie (Israelian et al.,
2001).

2.4 Lafamille des Pégasides

Dans la perspective de la troisieme partie de ce manusa#t important de faire le point
sur les propriétés physiques et spectrales des planétetegéhu type de 51 Peg b. Sudarsky
et al. (2003) ont établi une classification des planetestgéam cing catégories fondée sur la
températureféective. Les planétes de type |, dans la gamme de températurgiter, sont les
plus froides, tandis que celles de type V, dans la gamme deéeture de 51 Peg b, sont les
plus chaudes.

Le type V bénéficie depuis quelques années d’'une attentivicydaere de la part des théo-
riciens. Ces derniers cherchent a reproduire les parasn@iaeroscopiques issus des observa-
tions, en particulier la masse et le rayon pour un age doregohservateurs sont intéresses par
leurs prédictions sur la luminosité, I'albédo et plus géfement le spectre de ces objets. En
outre, ils attendent des théoriciens des indications suolbservations permettant de faire une
discrimination entre les fférents modéles, comme par exemple la recherche de telldl®u te
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Fic. 2.4 —Influence de la métallicité [Fel] d’aprés Santos et al. (2002). A gauche : distribution
des étoiles avec planétes (histogramme plein) et sans plénétegramme creux). A droite::
répartition des étoiles a planétes en fonction de la méigdlic

signature spectrale.

2.4.1 Propriétés générales

Suivant en cela Tristan Guillot de I'observatoire de la Gdiezur, j'utiliserai le terme de
Pégasidé de préférence a « Jupiter chaud » pour désigner les planédeseg sur des orbites
circulaires a moins de 0,1 UA de leur étoile (Table 2.1). Bietogucalcule pour 51 Peg b
une températurefkective de 1250 K, dix fois plus élevée que celle de Jupiter,|@uét al.
(1996) ont montré que son intégrité n’est pas menacée pap#ation de Jeafu par les
pertes par la photodissociation due au rayonnement wtedvointain. En outre, il n'y a pas a
craindre de transfert de masse vers I'étoile car 'atmospté cette planéte est bien en-deca
de son lobe de Roche. Par conséquent, les Pégasides natspasieles objets éphémeres. I
faut cependant tempérer cett@ranation par les observations récentes de Vidal-Madjar.et al
(2003) qui tendent a montrer que I'’hydrogene de I'atmosplkerHD 209458 b s’échapperait
en formant une sorte de « queue comeétaire ».

Dans le cas de 51 Peg b, on prévoit que rotation et révolutimnseynchrones du fait
d’une durée de synchronisation 2 10° ans) bien inférieure a I'age de I'étoile (L0*° ans). En
conséquence, une important&éience de température entre 'hémisphere jour et I'héréigph
nuit (300 K ou plus) doit étre a I'origine de violents ventsiaax et méridionaux (1 kméou
plus) participant a une redistribution globale de I'éner@howman & Guillot, 2002).

7. La tradition astronomique désigne dfeesouvent les objets d’apres & teprésentant découvert pour leur
type. Un exemple bien connu est celui des Céphéides.

8. Au sommet de I'atmosphére, les molécules dont la vitegsartipnt a I'extrémité haute de la distribution de
Maxwell s’échappent dans I'espace.
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Nom m(M;) a(UA) T() e
OGLE-TR-56b (9 0.023 1.2 -

HD 73256 b 1.85 0.037 255 0.04
HD 83443 Db 0.41 0.040 2.99 0.08
HD 46375 Db 0.25 0.041 3.02 0.04
HD 179949 b 0.84 0.045 3.09 0.05
HD 187123 Db 0.52 0.042 3.10 0.03
T Boo b 3.87 0.046 3.31 0.02
BD -10r3166 b 0.48 0.046 349 O
HD 75289 b 0.42 0.046 351 0.05
HD 209458 b ®9 0.045 352 0.0
HD 76700 b 0.20 0.049 397 0.0
51Pegb 0.46 0.051 4.23 0.01
vAndb 0.69 0.059 4.62 0.01
HD 49674 b 0.12 0.057 4.95 O.
HD 68988 b 1.90 0.071 6.28 0.14
HD 168746 b 0.23 0.065 6.40 0.08
HD 217107 b 1.28 0.070 7.11 0.14
HD 130322 b 1.08 0.088 10.7 0.05

Tas. 2.1 —Liste des Pégasides triées par période croissante d’aprksé&der (2003). La masse
m, désigne soit la valeur minimale obtenue par vélocimétrie raglisoit la valeur vraie )
pour les planetes dont I'inclinaison est connue par la méehdes transits.

La Pégaside la mieux connue est incontestablement HD 209468tHes transits ont été
observés depuis le sol (Charbonneau et al., 2000; Henry e0@D) 2t avec le télescope spatial
(Brown et al., 2001). En comparaison de Jupiter, elle posseqidus grand rayon malgré une
masse plus faibleR = 1,42 R; pour M = 0,69 M; (Cody & Sasselov, 2002). Ce phénoméne
n'est pas le résultat d’'une dilatation thermique due aurBpybnnement issu de I'étoile, mais
plutot I'effet du ralentissement par ce rayonnement de la contracttaretia du coeur convectif

de la planéte. Cette explication implique que la phase deatiig ait été assez rapide (Burrows
et al., 2000).

2.4.2 Modéles d’atmosphere et spectres

D’apres Guillot et al. (1996), deux phases se succedent damdution d’'une planéte entie-
rement convective : (i) une contraction rapide caracténs¥ une augmentation de la tempéra-
ture dfective, suivie de (ii) un refroidissement lent accompagnéelbaisse de cette tempéra-
ture. Aux orbites tres courtes, la forte insolation rédugiadient thermique entre les couches
externes et internes, provoquant le développement d’'une externe radiative. Le profil ther-
mique d’'une Pégaside est donc tre§éient de celui d’une planete jovienne (a 5 UA ou plus).
Par exemple, les modéles de Goukenleuque et al. (2000) seydisnt par I'absence d’inversion
du gradient thermique. En outre, ce cffage par rayonnement ralentit la contraction gravita-
tionnelle naturelle de la planete en maintenant son eiopgrne €levée. Ainsi, le rayon d’une
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Pégaside est plus grand que celui d'une planéte isolée derdgenet de la méme masse.

Toutefois, les modeles existants peinent a reproduirealedyrayon observeé pour HD 209458 b.
Il faut invoquer une source d’énergie supplémentaire. lisepen compte des forces de ma-
rée (circularisation et synchronisation de I'orbite) fiYent pas une solution satisfaisante du
fait gu’elles n’dfectent pas I'évolution durablement,. Showman et Guillot (3@0R2 proposé
gu’une faible fraction du flux stellairex(1 %), convertie en énergie cinétique, soit transportée
par la circulation atmosphérique vers les couches intgonasy étre transformée en énergie
thermique.

En premiére approximation, le spectre d’'une Pégaside esindadans sa patrtie infrarouge
par une émission de corps noir, et dans sa partie visibleegar{ stellaire réfléchi. Pour cette
raison, la températurdfective ne fournit pas une bonne indication du flux bolomeégidur ce
spectre se superposent les raies d’absorption des especegles et moléculaires dont ffet
est trés important. Citons en particulier les raies desumékcalins (sodium et potassium) dont
les trés larges ailes font chuter I'albédo dans la partibMsiu spectre. Dans le domaine infra-
rouge, on trouve en particulier des bandes du monoxide d¢@wear(CO), la forme dominante
de carbone a haute température, et de I'ea®D(Hla troisieme espéce la plus abondande apres
le dihydrogéne (k) et I'hélium (He). A plus basse température, des raies du anétiCH,)
font leur apparition (Fig. 2.5).

2

T
cH, cH, cH,

M1 1w 1 "

log,, F, at 10 pe [mJy]
log,, F, at 10 pe [mJy]

] Class V EGP
Class [V EGP

T, ~ 1500 K |
T,, ~ 1000 K

' 2vlavelength [miacrons] ! ° I EWavelength [m:iicrons] ' )
Fic. 2.5 —A gauche : spectre d’une exoplanéte géante de classe IV. @mnetle spectre visible
est dominé par les raies du sodium (0/&9) et du potassium (0,7i/m). Dans l'infrarouge,
I'absorption due a CO est trés intense a 2j8 et dans la bande 4,4-5/n, tandis que la raie
vz du méthane apparait a 3;8n. En outre, 'absorption induite par les collisions de bffecte

le proche infrarouge. A droite : spectre d’une exoplanétargé de classe V. A cette température,
tout le carbone se trouve sous forme de CO, et des nuages réfléots de silicates et de fer a
haute altitude augmentent significativement I'albédo (Sskiaet al., 2003).

Les nuages de poussiere, formés de particules de silicaths fer, constituent aussi un
ingrédient incontournable de ces modeéles. La compositionique et I'altitude de ces nuages
déterminent (i) la profondeur de pénétration du rayonnermians I'atmosphére, et donc ffet
de ce rayonnement sur I'intérieur de la planéte (Baret al., 2003) ; (ii) 'albédo dont la valeur
varie par exemple de 0,15 a 0,42 dans le modéle de Goukenleuaglu€2€00).

Au vu du travail théorique présenté dans cette section, e@ndra qu’au-dela de la mesure
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des parametres macroscopiques des Pégasides, c’'est lamésalence d’'especes chimiques
qui permettrait de réellement tester les modeéles. Cetteerebe est en cours et a déja donné un
résultat spectaculaire avec la détection du doublet dwsofiCharbonneau et al., 2002) et de
la raie Lymanr (Vidal-Madjar et al., 2003) dans I'atmosphere de HD 209458 b .

Dans l'infrarouge, on voit qu’il sfiit en théorie d’'une résolution spectrake~ 10 pour
mettre en évidence la large bande de CO (observation en bardmosphérique), et de ~
100 pour détecter la raie du méthane,a3n (observation en bande L atmosphérique). En
pratique, malheureusement, la planéte n’est pas angulaiteséparée de son étoile par un
télescope monolithique, méme de la classe des 10 m. Le défistemlors a isoler le spectre
de la planéete dans le spectre total dominé par I'étoile, a@chue lecontraste c’est-a-dire
le rapport de flux=, /F,, est de I'ordre de 10(Fig. 2.6). Cette recherche est facilitée par la
connaissance de la courbe de la vitesse radiale de I'étoilpagmet de soustraire le spectre
de I'étoile corrigé du décalage Doppler-Fizeau (Cameror.efi899). Jusqu’'a présent, cette
méthode n’a pas fourni de résultats concluants.

e e . S e e e e

T T e, WA

HD 209458b (0.045 AU)

1 1 1 1

Favelength [microns]

1 2 3 4 B

Wavelength [microns]

Fic. 2.6 —En haut: spectres calculés de HD 209458 a et b. En bas: coetexdte la planéte
et I'étoile moyenné sur la phase (Sudarsky et al., 2003).

A défaut, la mesure du contraste dan$é&entes bandes photométriques fournirait une avan-
cée extrément significative. Dans le chapitre 10, je proposéétudierai une methode de détec-
tion directe utilisant I'interféerométrie a trés longue éakwns l'infrarouge. Comme le contraste,
obtenu par division du spectre de la planéte par celui deiléevarie avec la longueur d’onde
(Fig. 2.6), certaines bandes photométriques sont pré&&sabb’autres pour des observations
en bande large. Par exemple, la bande L (3,2¢83 semble bien indiquée. Le contraste varie
également avec lphase orbitalede la planéte. D’aprés des calculs récents de France Allard
(CRAL), le contraste dans certaines bandes pourrait ateih@? a certaines phases. C'est
donc maintenant aux observateurs de jouer...
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3

Des compagnons planétaires aux
compagnons stellaires : les systemes
doubles

3.1 Introduction

A DETECTION de planétes extrasolaires est un objectif ambitieux paredeyirs faibles masses
et luminosités les placent a la limite des capacités ingniates actuelles. Cependant,
dans la classe des compagnons des étoiles, il existe uratigrade cibles de diculté crois-
sante sur lesquelles on peut tester instruments et te@mmhservationnelles : planétes tellu-
riques, planétes géantes, naines brunes et étoiles n@ameagbe croissante. Le couple étoile-
compagnon forme un systeme a deux corps, ou systéme doulblpewf s’étudier en toute
généralité. C’est ce que je vais faire dans ce chapitreailerti le cas des étoiles doubles dont
I'étude a historiquement permis de dégager tous les canggpm’intéresseront par la suite.

De quoi parle-t-on exactement? On appélieile doubleou binaire un couple d’étoiles en
interaction gravitationnelle. On ne considere pas ici ledex doubles visuelles pour lesquelles
la proximité entre les composantes n’est qu'apparentesatteed’'un éfet de projection sur le
ciel. La composante la plus lumineuse (et généralemenuarpassive) du couple est désignée
sous le nom derimaire, et la moins lumineuse sous le nomskxondaireLa distance qui les
sépare, et par conséquent la période de révolution du sgsygut varier considérablement :
de moins d’'un jour a des milliers d’années. Lorsque la séjparast comparable aux rayons
stellaires, les forces de marée déforment les étoiles quigre échanger de la matiére via leurs
lobes de Roche, une éventualité dont je ne me préoccuperaiphorsque la distance est tres
grande, la force gravitationnelle est faible et le systestgeu li€. Il ne ressemble plus alors a
un couple étoile-planéte et ne rentre pas dans le cadretéectedie. Pour fixer les idées, Jupiter
orbite a 5,2 UA en 12 ans environ, et Neptune, la derniere @ayerante, a 30 UA en 165 ans
environ. Les systémes a plus courte période présenterdiel gvantage de pouvoir étre étudiés
en un temps réduit.

21
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3.2 Intérét astrophysique

Les étoiles binaires méritent notre attention ne seragfueeparce que 40 a 60 % des étoiles
appartiennent a des systemes doubles ou multiples (Cox)).2B0es présentent un intérét
supplémentaire fort car elles constituent la seule pojumat étoiles dont on peut mesurer la
masse : il n’existe aucun moyen de mesurer directement laendian objet isolé, au mieux
peut-on I'estimer a partir de sa luminosité a condition deefaonfiance a un modéle. Comme
on le verra plus loin, I'application de la troisieme loi degfer a un systéme double permet de
relier les masses a la séparation et a la période. Dans le sdsrdéres a éclipses (83.5), le
plan de l'orbite est orienté par rapport a 'observateuredle sorte que les étoiles s’occultent
partiellement au cours de leur révolution. On peut alors meede rayon de chaque étoile. Avec
le rayon et la masse, ainsi que la température et la composihimique obtenues par spectro-
scopie, tous les ingrédients sont réunis pour contraingicaeement les modeles stellaires. Si
on fait I'hnypothese supplémentaire (raisonnable) que éesxdomposantes se sont formées a la
méme époque, elles ont donc le méme &ge. Dans le cas ou lesmasskeux étoiles fiérent
significativement, elles évoluent a des vitessékrBntes, par exemple 'une quittera la série
principale avant I'autre, ce qui fournit un test intéresgaur les modéles d’évolution stellaire.

3.3 Description dynamique

3.3.1 Mouvement du compagnon dans le plan orbital

SoitR, = (P, Xy, Y« ) le repere cartésien centré sur la primaire, notée P. Enchavec les
lois de Kepler, la trajectoire de la secondaire S autour denB#&l, est donnée par les équations
(Landau & Lifchitz, 1988, chap. Ill, §15)

X(§) = a(cost —e) (3.1)
Vi) = aVvl-é€%sing (3.2)
2r (t(&) - To) = T(£-esing) (3.3)

ou a est le demi-grand axe de I'ellipse son excentricité] la péeriode de révolution €k, la
date de passage au périastre (voir plus bas). Le paramédesdeption de I'orbit& est appelé
anomalie excentriqueéPouré € [0, 2], une orbite compléte est parcourue en un teffipka
derniere équation peut se réécrire alternativement

21 O(¢) = € — esiné, (3.4)

ou® € [0, 1] est laphase orbitalelu compagnon définie par

(3.5)

(Dd_éf. (t—To)/T mod 1 tZTo
- [(t—To)/T mOd]]-i—l, t<To.

Les points remarquables de I'orbite sonpleriastrell et I'apoastreA qui sont respective-
ment le point le plus proche et le plus éloigné de la priméaiaedroite (AIT) s’appelle laigne
des apsides
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Fic. 3.1 —Ellipse képlérienne et grandeurs associées.

On retrouve I'équation de I'ellipse en coordonnées camésis en éliminard, ce qui donne

2 2
—(X*azc) +o1, (3.6)
avecc = aeeth = aVvl- €. Il s’agit bien d’'une ellipse de demi-grand aagde demi-petit
axeb et dont les foyers sont a une distarecdu centre (Fig. 3.1). Alternativement, on peut
décrire I'orbite en coordonnées polaires qui seront beguiatilisées par la suite. En conservant
I'origine en P, le point S a pour coordonnégs,.) ouv, est appel@nomalie vraieL’équation
de I'ellipse s’écrit sous forme paramétrique,

{ px = a(l-ecost)

_ _cosi—e (3.7)
Ve = arctar{ Vi-e& sin.f] ’

soit en éliminank,
a(l-é)

") 3.8
1+ ecosv, ( )

px(vx) =

3.3.2 Mouvement du compagnon dans le plan du ciel

L'observateur terrestre ne voit pas I'orbite telle que jend de la décrire : il en voit la pro-
jection sur le ciel, ce qui complique les choses. On assimdaléement la sphére céleste a son
plan tangent appelglan du ciel Dans ce « monde en deux dimensions », la position de la se-
condaire est usuellement repérée par un jeu de coordonak®p p, 6) d’origine P. Dans ce
qui suit, je commencerai donc par expliciter le repére adqte repere «\,Vv) »), puis je ré-
soudrai le probléme consistant a déduire I'orbite vraieéatbite apparente, et réciproguement.
Ainsi, le formalisme permettant de calculer les paramétigsigues du systeme a partir des
observations sera établi.
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v (Nord)
S 0. T 5
P f
u (Est) Q

-

a

Fic. 3.2 —Définition du repéreg(u, v) dans le plan du ciel, ainsi que des coordonnées de la
secondaire S vis-a-vis de la primaire P : les coordonn(@e8) sont I'ascension droite et la dé-
clinaison, tandis que les coordonnggpesf) sont la séparation angulaire et I'angle de position.

Définition des coordonnéegu, v, w)

SoitRy, = (P, u,v,w) le repére centré sur P pour lequel le planuR®) est le plan du ciel, et
la direction (Rw) correspond a la ligne de visée de I'observateur. En réesume,
1. L'axeu a une direction Est-Ouest et est orienté suivant les asegendioites ¢) crois-
santes, c’est-a-dire vers I'Est;

2. Laxev a une direction Nord-Sud et est orienté suivant les décinai$) croissantes,
c’est-a-dire vers le Nord ;

3. L'axew, imposé par la contrainte du repere direct, a pour diredtidigne de visée de la
primaire et est orienté de I'observateur vers le ciel.

Pour ce qui est des coordonnées polaires de S, on précise que
1. p est appel&éparation angulairet s’exprime en seconde d’anglé pu en milliseconde
d’angle (mas) suivant les cas. La séparation linéaire (ensJ#) déduit pourvu que la
distance ou Iparallaxe’ @ du systéme soit connu@{mas)= w(mas)x p(UA);
2. 0 est appel@ngle de positiort s’exprime en degrés, comptés depuis I'axiord) dans
le sens direct.
Et s’il est nécessaire de passer en coordonnées cartésienne

PS=Aau+ Adv
Aa = psing (3.9)
A6 = p cosd

ol u etv sont des vecteurs unitaires sans dimension, état A§ sont des angles.

Du plan orbital au plan du ciel

Il suffit de trois angles pour déterminer complétement I'orieatatle I'orbite dans I'es-
pace (Fig. 3.3). Lusage a consacré une version astronondigsiangles d’Eulerutilisés en
mécanique pour décrire en particulier le mouvement gynusce.

9. La parallaxe est la taille angulaire de I'orbite terregfr UA) vue & la distance de la binaire.
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ligne des
l noeuds

périastre
\

plan de 'orbite

plan du ciel

Fic. 3.3 —Projection de l'orbite sur le plan du ciel et définition desgdes d’Euler.

A moins que l'orbite ne soit vue de face, l'intersection eritr plan orbital et le plan du
ciel est une droite appeléigne des nceud<ette ligne coupe I'orbite en deux points appelés
respectivememaoeud ascendagt et nceud descendafs. Par définition, le compagnon passe
au nceud ascendant lorsqu’il s’éloigne de I'observateury etcaud descendant lorsqu’il s’en
approche.

1. Lorientation de la ligne des nceuds dans le plan du ciebpstrée par éngle de position
du noeud ascendamiotéQ. Si ce noeud n'a pas été determiné, on prend polarvaleur
contenue dans [A80C];

2. On appellangle d'inclinaison notéi I'angle existant entre le plan orbital et le plan du
ciel. Si le compagnon décrit son orbite apparente dans Ie des angles de position
0 croissantj € [0,90°] sinoni € [90, 18C]. Linclinaison est nulle (ou égale a 180
lorsque le plan de I'orbite se confond avec le plan du ciel.3@ncas, |'orbite est vue de
face et on ne peut pas défidrqui est alors souvent choisi nul. Lorsque I'orbite est vue
par la tranche, l'inclinaison vaut 99

3. Il reste a positionner l'ellipse dans le plan orbital. £eét fait en utilisant léongitude
(ou 'argument) du périastrenotéw, angle entre la ligne des noeuds et celle des apsides
et orienté dans le sens du mouvement depuigersil. De méme que pou®, si on n'a
pas déterminé quel nceud étaif on prend la valeur contenue dans180’]. Si I'orbite
est circulaire ou trés faiblement elliptique £ 0), on ne peut pas ou trés mal défiir
qui est alors choisi égal a zéro.

Le passage du repef®, au repereR, se fait donc par une transformation qui est la composée
des 3 rotations suivantes:

1. Une rotation d’angle-Q autour de I'axe de visée (R) ;
2. Une rotation d’angleautour de la ligne des nceuds;

3. Une rotation d’angle» autour de I'axe (Pz,).
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Apres quelques manipulations algébriques (annexe A), ontiabox relations

{ p = ps V1 = Sirfi sirf(v, + w) (3.10)

0 = arctan| cosi tan(, + w)] + Q.

Points remarquables

Par définition, les anomalies vraies @eet 7§ sont respectivememt, = —w etv, = 7 — w.
Comme ces deux points sont communs aux plans de |'orbite eietiton en déduit immédia-
tement leurs coordonnégs ¢) sur le ciel: p,(-w), Q) et (o, (7 — w), Q + 7).

3.4 Vélocimétrie radiale

J'ai déja évoqué le principe de la vélocimétrie radiale aapdine 1. C’est de loin la tech-
nique de détection d’exoplanétes qui a remporté le plusdmesyjusqu’a présent, et j'ai résumé
au chapitre 2 les principales avancées qui lui sont dues. Bettes section, je vais dériver les
eéquations de la vélocimétrie radiale et préciser les parasierbitaux qu’elle permet de mesu-
rer. Dans la suite de ce manuscrit, le lecteur verra commenibiceer ces informations avec les
mesures issues d'autres techniques afin de caractérisptatement les systémes doubles.

3.4.1 Calcul des vitesses radiales

SoitT" le centre de gravité du systeme binaire {P, S}. Les mouves@atP et de S autour
deTl se déduisent du mouvement de S autour de P par les relatictosigtes

def. My
e = SP avec = — 3.11
M1 M1 M.+ M, ( )

def. My
I's = PS avec = — 3.12
H2 M2 M.+ M, ( )

Dans le méme temps que S décrit une ellipse de demi-granc axgour de P, P et S
décrivent autour d& des ellipses de demi-grands axes respeatifs y;aeta, = upa. On
appellevitesse radialda projection de la vitesse sur la ligne de visée, c’estra-dur I'axe
(P, w), et on notey la vitesse radiale dE. Dans le repere barycentrique lié au systeme solaire
(on corrige du mouvement de la Terre), les vitesses radi@ehaque composante sont

dPS-w

R (3.13)
dPS-w

et Vi = y+uo at (3.14)

D’apres les formules de changement de coordonnées (annexe A),

oY S~ pusini sing, +)] = —Sini [, SN +) + ps COSEs +w) v, (3.15)
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or, 'équation polaire de I'ellipse et la loi des aires nopprennent que

o — Cesiny, 27'[&2
{ p; . a®)  avec C=—V1-¢, (3.16)
Py Vx = T
d’ou on déduit que
v, + (-1)'K; (cosp, + w) + ecosw) avec K 2r 3 sini je{12.| (3.17)
ni =y + (1)K xtw i= = ; ,2}. :
T Vi-e

K; représente I'amplitude de la modulation de la vitesse ladiae au mouvement orbital. On
déduita; sini deKj, mais on remarque qu’on ne peut séparer le demi-grand aiadmhison.

En outre, les vitesses radiales sont indépendantes ddd’a@egposition du nceud ascendant
donc cette technique ne donne pas acc@set ne détermine le demi-grand axe qu’au sinus de
I'inclinaison preés.

3.4.2 Exploitation des mesures vélocimétriques
Estimation paramétrique

Comme cette problématique sera au coeur du traitement degekodn chapitre 10, je donne
des a présent un apercu de cet aspect technique. Le modéled8t hon linéaire vis-a-vis des
7 parametregy,K,K;, T, To,e,w} que 'on cherche a estimer a I'aide des mesures. Une méthode
classiquement employée consiste en la minimisation d’anetfon co(t, notég?, qui mesure
la distance entre le modele et les données. En particudilyptithme de Levenberg-Marquardt
(annexe B) est reputé performant pour les modéles non tegaComme c’est une méthode
de recherche locale, I'algorithme peut ne pas convergarleeminimum global si la fonction
colt présente de nombreux minima locaux. Ce risque estatiaptus grand que le nombre
de paramétres a estimer est élevé. Soit on a une bonne idéesdieiion et on est capable de
fournir & I'algorithme des valeurs initiales qui sont presfdes valeurs optimaledifaage de
parameétres), soit on ignore tout de ce que I'on chercheattfaire précéder I'algorithme d’'une
étape supplémentaire. Par exemple, une valeur initialeyppeut étre obtenue en calculant la
moyenne des mesures. Une analyse de Fourier adaptée auwemiestgulierement espacées,
par exemple le périodogramme de Lomb (Press et al., 1997,)8p8rénet de cerner rapidement
T (Fig. 3.4). En dernier ressort, on construit une grille dewes initiales et on sélectionne la
solution correspondant au plus faifécalculé.

Sur lafigure 3.5, on peut voir deux exemples de reconstrudtambite spectroscopique que
jai réalisés a partir de mesures publiées. Il existe desxdeafigure suivant qu’il est ou non
possible d’observer les spectres de chacune des étoiibesgres a deux spectresu seulement
de la plus brillantebinaire & un spectreA gauche, BY Draconis est une binaire a deux spectres
de période 6 jours mesurée par Lucke et Mayor (1980). L'atiyendes courbes est la signature
d’une excentricité élevée. A droite, 51 Pegasi est une tgirsauin spectre dont le compagnon
est une planete de période 4,2 jours. Les mesures sont cellsgaity et al. (1997). Ici au
contraire, la modulation est sinusoidale, ce qui indiqueexcentricité quasi-nulle. Commnae
est mal contraint dans ce cas, on le choisit souvent égal adfdikce travail réalisé, on peut
se pencher sur la détermination des grandeurs qui intétdssglus I'astrophysicien, a savoir
les masses.
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51 Pegasi Périodogramme de Lomb
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Fic. 3.4 —A gauche, on a sélectionné une séquence temporelle de 10lesdswitesse radiale
sur I'étoile 51 Pegasi (Marcy et al., 1997). L'échantillonreagst irrégulier et aucun période
n’est visible & I'eeil nu. A droite, I'analyse de cette séqueepar le périodogramme de Lomb : un
pic trés significatif (taux de fausse alarme31&02°!) apparait a la fréquencé/T = 0,236
correspondant a une période orbitale4,24 j; DSP = densité spectrale de puissance.

BY Draconis 51 Pegasi
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Fic. 3.5 —Exemples de courbes de vitesses radiales. A gauche, BY Dsaesiiine binaire
a deux spectres de période 6 jouss £ —25 km/s, K; = 28 knys, K, = 32 knys, e = 0,3,
w = 229) dont les composantes ont des masses comparables. A droitegasi Rst une
binaire a un spectre de période 4,2 jouss£ 7 m/s, K; = 56 m/s, e = 0,0) dont le compagnon
est une planéte de masse m0,45 M;.
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Binaire a deux spectres

Dans ce ca; etK, sont connus, et on peut calcukesini a partir de la sommg; + K.
Le rapport des masses des étoiles, igpst dans le rapport inverse des amplitudes des vitesses

det. M2 _ Ky

= = 3.18
TR (3.18)
mais la méconnaisance dempéche d'utiliser la troisieme loi de Kepler,
T2 4 2
dl (3.19)

g - G(M1+ Mz)’

comme deuxiéme équation pour boucler le systeme. Il faubstenter des masses au facteur
sin’i prés, soit

M, sin®i G T K, (3.20)

( M, sir® i ): 27 V1 - € (asini)? ( K, ) .

Binaire a un spectre

Ce cas m’intéresse directement puisque c’est celui des agnons faibles comme les pla-
nétes. On ne dispose ici que dgsini. A partir de la définition dé; et de la troisiéme loi de
Kepler, on montre que

(Mzsini)®* T

(M1 + My)2  27G
Le membre de gauche de (3.21) est connu sous le ndonddgon des massePans le cas des
planeted’, il est Iégitime de supposer qié; > M,, ce qui conduit a la formule approchée

K3(1-e°2 (3.21)

(T
M, sini ~ (%) KiMZ® V1-e|. (3.22)

Par conséquent, il est possible d’extraire waéeur inférieurede la masse du compagnon a
condition de faire une hypothese sur la masse de la prinlaargaleur deM; est déduite de
notre connaissance statistique de la masse en fonctiorpdispectral, ou d’'une modélisation
plus fine, propre a chaque étoile, fondée sur une étude ldétdill spectre. Bien que le sinus
puisse prendre n'importe quelle valeur entre 0 et 1, towgevaleurs ne sont pas equiprobables.
En dfet, en supposant que la normale a 'orbite se distribue tné#ment dans le demi-espace
i <90, la probabilité que soit plus grand qui est égale a cds. Ainsi, il y a 71 % de chance
pour quei > 45°. La probabilité que = sini soit supérieur &, vaut (1- y3)*? (Fig. 3.6). On
calcule ainsi qu’il y a 87 % de chance que isswoit supérieur a 0,5. Par conséquent, on ne sous-
estime la masse de plus d’un facteur 2 que dans 13 % des ctesp@xirieté donne fortement
confiance dans le fait que la majorité des candidats pladetgd’inclinaison est inconnue soit
effectivement des planeétes, et non des naines brunes ou roogd®dbite est quasiment vue
de face.

10. On rappelle que Yk 1073 M.
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Statistiques liées a l'inclinaison
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Fic. 3.6 —Fonctions de répartition de y= sini (trait plein) et de y = sin’i (trait poin-

tillé). Par définition, la fonction de répartition est égadela probabilité que y soit plus pe-
tit qu’une valeur ¥y donnée. On en déduit par exemple i@ est inférieur a 0,5, donc que
M, > 2 (M, sini) dans seulement 15%des cas. En revanche, dans les binaires a deux spectres,
M; > 2 (M;sin’i), j € {1,2}, dans~ 40 %des cas.

3.5 Les binaires a éclipses

Les binaires a éclipses, ou binaires photométriques, smétbiles doubles dont les com-
posantes s’occultent (ou s'éclipsent) partiellement aobaévolution. Cela n’arrive que si la
ligne de visée de I'observateur est presque contenue daplanale I'orbite, c’est-a-dire que
I'inclinaison est trés proche de 90Un exemple connu depuis fort longtemps est I'étoile Al-
gol*! (8 Per) dont les variations photométriques restérent longseimexpliquées, et qui est
maintenant considérée comme le prototype des étoiles dass®ecOn connait des milliers de
tels systémes dont la plupart sont en méme temps des bispgesoscopiques.

La courbe qui donne les variations photométriques au cautsrps s'appelle laourbe
de lumiére Elle présente deux minima par période dont les profondsoms dans le rapport
des surfaces stellaires multipliées par les puissancesi@uas des températureffertives.
L'intervalle de temps entre ces deux minima rapporté a laogérde révolution renseigne sur
I'excentricité du systeme. Lorsque I'éclipse est totadefond des minima est plat (Fig. 3.7a),
tandis gu'il prend une forme en V si I'éclipse est rasantg.(Bi7b). La forme de la courbe est
donc indicative de l'inclinaison.

Si le compagnon est peu lumineux, une planéete par exemptépbgeerve qu’un seul mini-
mum par période. L'étude de ce cas et sa mise en applicationl@oecherche d’exoplanetes
seront I'objet de la deuxieme partie de ce manuscrit.

11. Le nom d’Algol provient de I'arabAl Ghul, le « démon ».
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(a) occultation totale (b) occultation partielle
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Fic. 3.7 —Courbes de lumiére d’une binaire a éclipses pour deux valdusarameétre d'impact

p (en unités du rayon de la primaire). A gauche, 'occulta@shtotale et les minima sont & fond
plat. A droite, 'occultation est partielle et les minima preamt une forme en V. Dans les deux
cas, les minima sont régulierement espaceés en phase, ce gifiesgye I'orbite est circulaire.
Simulations pour une primaire de type G2Vi{T = 5800 K R; = 1 R,) et une secondaire de
type M2V (g2 = 3500 K R, = 0,5 R,). L'effet d’assombrissement centre-bord est ignoré.
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La méthode des transits ou la quéte des
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4

La science des transits

A METHODE des transits permet la mesure du rayon de la planéete et @érlarson de son
L orbite. Conjuguée a la vélocimétrie radiale, elle fourmiewaleur exacte pour la masse
dont on déduit la densité et donc la nature gazeuse ou roelieug planete. Avec des don-
nées stfisamment précises, on peut méme envisager la détectionedar®iou de satellites.
Contrairement a la spectroscopie, la photométrie peutaggper sur de grands champs. On
maximise ainsi les chances de détection et on accede a tisscias portant sur un nombre
important d’objets en un temps réduit. Avec cette méthodeespére déterminer la fréquence
des étoiles possédant des planétes en fonction de leurpggptral, age et métallicité, ainsi que
les distributions en taille et distance orbitale de cesétles

4.1 Principe et grandeurs caractéristiques

Le principe se réduit a celui d’une binaire a éclipses (83a&j)sdaquelle le compagnon
est une planéte. On appeliansit le passage de la planéte devant son étoile. En premiére
approximation, on peut négliger le flux de la planéte devahiiae I'étoile et la considérer
comme un disque, parfaitement obscur et opaque, qui oquattellement le disque stellaire
(Fig. 4.1).

4.1.1 Variation photométrique

Dans sa progression devant I'étoile, la planéte passe p&equ@sitions remarquables, ap-
pelées habituellemendf’, 2€, 3¢ et 4 contact(Fig. 4.1). Entre le & et le Z contact, le
flux F, baisse rapidement, c’est la phasgrghersion Symétriquement, la phasedhersiorse
situe entre le 8 et le £ contact. Si on néglige le phénomene d’assombrissemerneeeoitd
(84.2.2), le fond de la courbe de transit est plat entréletde 3 contact, et a pour profondeur

relative
der. AF,  (Ro\
= =1 . 4.1
e (R) @4.1)

Pour une planéte jovienne, ~ 1072, tandis que pour une planéte tellurique~ 107 Le
premier cas de figure est tout a fait accessible a un photerdepuis le sol, mais pas le second

35
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Fic. 4.1 —Définition des grandeurs caractéristiques d’'une courbe degit : la variation maxi-
male de flux esAF, ; les rayons de I'étoile et de la planete sont respectivemgnetR, ; la
hauteur du transit sur 'équateur de I'étoile est pRry4 et 7o3 sont respectivement les inter-
valles de temps séparant leSf'let 42, et les 2 et 3 contacts. La durée définie par (4.3)
correspond au cas simplifié d’'une planéte ponctuelle powrdég = 714 = 3.

pour lequel plusieurs missions spatiales sont en préparati

4.1.2 Durée

Afin de calculer simplement la durée caractéristique d’ungitaje vais supposer que l'or-
bite de la planéte est circulaire, ce qui est le cas pour ugadtge (82.4). Le parametre d’'impact
du transit, 0< p < 1, est lié a I'inclinaison de I'orbite par la relation

PR, = acosi. 4.2)

La corde suivie par la planéte devant I'étoile a pour longues 2R, /1 — p2. A la vitesse
v = 2ra/T, le temps nécessaire pour parcourir cette longueur estl/v. En utilisant la
troisieme loi de Kepler (3.19), on peut exprimeen fonction dea ou deT seulement. A
condition d’exprimerr en heures] en jours,a en UA, R, et M, en unités solaires, on trouve
que

R, R,
7~1304/1- pZMl/2 a’? ou 7~18+1- p2W T3, (4.3)
* *

Par application immédiate de (4.3), on calcule que la Tertel@ b pour passer devant le Solell
si le transit est équatoriap(= 0).



4.2. Exploitation d’'une courbe de lumiére 37

4.1.3 Probabilité géométrique

Un transit ne se produit que si la ligne de visée est presquemoa dans le plan de
I'orbite. En supposant la planéte ponctuelle, la condison I'inclinaison de I'orbite s’écrit
i > arccosR,/a). Autour d’'une étoile solaire, cela correspond:284,7° pour une Pégaside a
0,05 UA et ai > 89,7° pour une planéete Terre a 1 UA.

gy

Fic. 4.2 —Un transit n’a lieu que si la ligne de visée de I'observateutreeive dans I'angle
solideQ.

L'angle solideQ sous lequel on peut observer un transit (Fig. 4.2) est prioporl a I'aire
d’un cylindre de rayom et de hauteurR,, et inversement proportionneldd, c’est-a-dire que
Q = 47 R, /a. Si on considere que la normale a l'orbite se distribue umitament dans I'espace,
la probabilité géomeétrique qu’un transit soit observaksle e

9 _R

Py = n- a (4.4)

En reprenant I'exemple précédent, on troev&0 % pour la Pégaside, mais seulemei@5 %
pour la Terre.

4.2 Exploitation d’une courbe de lumiere

L'objet de cette section est de montrer comment on mesuigytenrde la planéte a partir
d’une courbe de transit bien échantillonnée et a haut ragjmpral a bruit (3B).

4.2.1 Premiere approche

Afin d’aborder simplement ce probleme, je commence par s@pppson dispose du rayon
et de la masse de I'étoile. AtFL ordre, la mesure de la courbe de lumiére fougnit et T a
condition d’avoir observé au moins deux transits conséclEnsuite, on calcule

1. R, avecR, ete en utilisant (4.1) ;

2. aavecM, etT en utilisant (3.19) et 'approximatiokl, > Mp;
3. pavecR,, M,, T etr en utilisant (4.3);

4. i avecR,, aetp en utilisant (4.2).
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On voit que la précision suR, dépend directement de celle $r. Malheureusement, il n’est
pas facile d’obtenir la masse et surtout le rayon de I'étavlec une grande précision. En ef-
fet, la classe de luminosité et le type spectral n’en fogams que des valeurs statistiquement
représentatives.

4.2.2 Modélisation fine

Une autre stratégie consiste a estirRgra partir des mesures en utilisant plus finement la
courbe de lumiére. J'en ai déterminé la forme théorique ppasant que I'étoile est un disque
de brillance uniforme et que la planéte est un disque nogeaSoitf, le flux émis par I'étoile
et normalisé a sa valeur hors transit. En désignant;pet, les dates des®l et 2 contacts, la
phase d'immersion peut étre décrite par

1, t<ty
f) =1 1-[(26, —sinW1) — (20, —sinW,)] /2, L <t<t, (4.5)
1- &g, t> tz,

sachant que les anglésetd, s’obtiennent par

r’+R2 — r’+R2-R2
—*Rs et 00392 — L
2rR, 2rR,

(M)thcoszil.

C0SsH; =

avec r?(t) = a

La variabler représente la distance entre les centres des disqugedstla date du point mi-
lieu de I'occultation. On peut par exemple contrainBgavec une équation supplémentaire
exprimant la durée de 'immersion

déf.
T2 = -1 =

%[\/(R* + Ry —a2cogi — \[(R. ~R,2 -~ acogi|.  (4.6)
D’aprés ce modéele, la courbe de transit est d’abord plate,d®&droit rapidement pendant I'im-
mersion pour se stabiliser & une valeur inférieure (la pHasgaersion est symétrique). Cepen-
dant, 'examen d’'une courbe réelle montre que le minimumeaforme arrondie (Fig. 4.3).
Cette complication additionnelle est due &t d’assombrissement centre-bord : la brillance
du disque de I'étoile n’est pas uniforme mais décroissanteettre vers le bord. On en tient
habituellement compte a l'aide d’une loi a un ou plusieurfogents suivant le degré de so-
phistication souhaité (Hestier, 1997, par ex.). J'y reviendrai au 87.4.2. Cela introduit une
dépendance vis-a-vis de la longueur d’onde et cela fainhd@parameétres supplémentaires a
estimer.

12. En raison de la sphéricité de la surface stellaire, Eolegeur voit des couches plus profonde au centre qu’au
bord & profondeur optique donnée. Comme la températureiéwec I'altitude dans la photosphére, le centre du
disque apparait plus brillant que sa périphérie.
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4.2.3 Mesure des parametres stellaires

Avec une étude spectroscopique minutieuse, on peut mdadoeninosité absolug, (cor-
rigée du rougissement interstellaire), la températtiiextve T, la gravité de surface log) et
la métallicité [F¢H] (Mazeh et al., 2000, par ex.). Avag et T munis de leurs incertitudes,
on définit une boite-cible dans le diagramme de Hertzprurgs®ydiagramme HR). Ensuite,
un modele numérique d’évolution stellaire est utilisé paterminer le rayon, la masse et I'age
qui donne un chemin évolutif aboutissant dans la boite (@&gasselov, 2002). En outre, les
codficients d’assombrissement centre-bord sont tabulés entidande T, log(g) et [FgH]
(Claret, 2000, par ex.).

On notera que la masse et le rayon ne sont pas des quantitgsiadétes, puisque pour
une étoile F-K de la séquence principale par exenifle; kM28, otk est une constante (Cox,
2000). Cette relation fournit une équation supplémentarg fermer le systeme. Une solution
compléte en I'absence d’assombrissement centre-borduetyne orbite circulaire a ainsi été
proposée par Seager et Mallén-Ornelas (2003).

Au moins pour les planétes géantes gazeuses, une mesurgepléciayon ne peut étre
correctement interprétée que dans le cadre d’'un modelmd&there qui prend en compte la
dépendance vis-a-vis de la longueur d’'ondeéSelon le modeéle de Hubbard et al. (2001), la
différence entre le rayon apparéty(1) et le rayon a la pression de 1 bar peut atteind%
dans les bandes d’absorption atomiques et moléculairgmrénulier celles de Na et K dans le
visible et celles de kD dans l'infrarouge (82.4.2).

4.3 Succes et ambitions de la photométrie

La recherche de transits est I'objectif d’'une multitude dggis au sol et de missions spa-
tiales en développement ou sur le point d’étre lancées,lddiste compléete est tenue a jour par
Schneider (2003). Outre les succeés scientifiques indisestdBja remportés et dont je vais par-
ler, les programmes en cours sont riches d’enseignementdgmfutures missions spatiales.
Il s’agit en particulier de la mission COROT qui fera I'objat grochain chapitre, ou de ses
successeurs, Kepler pour la NASA (Borucki et al., 2003) et iagidn pour I'ESA (Roxburgh
& Favata, 2003).

4.3.1 Spectaculaire HD 209458

La découverte spectroscopique de nombreuses Pégasidds goobabilité de transit est
élevée, a naturellement motivé plusieurs observateurs$arerie suivi photométrique. En 1999,
deux équipes ont ainsi observé successivement deux gamsih demi-transit de HD 209458 b
(Charbonneau et al., 2000; Henry et al., 2000). Ces travauntfgrgvis de plusieurs études
détaillées en photométrie a plusieurs couleurs (Jha etQflQ)2ce qui permet par exemple la
mesure de 'assombrissement centre-bord, ainsi qu’enrsgeopie depuis le sol (Mazeh et al.,
2000). Grace a la spectroscopie, on sait que les sens denadati’étoile et de révolution de la
planete sont identiques, et que le plan orbital n’est pdsiide plus de 30sur le plan équa-
torial de I'étoile (Queloz et al., 2000). En avril-mai 2000tééescope spatial Hubble a observé
quatre nouveaux transits (Brown et al., 2001). Avec le gaitefgtique en 8 apporté par ces
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derniéres observations (Fig. 4.3), il a été possible de rebbela présence d’anneaux et de sa-
tellites autour de la planéte, puis de mettre en évidenceathéame trés spectaculaire I'existence
de sodium atomique dans son atmosphere (Charbonneau €0f), Eette découverte n’est
pas le fruit du hasard ; elle était guidée par les prédictibésriques (82.4.2).

1.000 vt

o.asnf

rafgtlive fux

ralabive s

o
o
0
=]

CLBAS

1 PR TR [N ST ST W U S S S [ S W

= P O R L
-1 K- -3 005 o0 .08 010
0 - T, [doysy tima from cenler of transit {days)

Fic. 4.3 —lllustration du gain en 8 apporté par la photométrie spatiale. A gauche : composi-
tage de deux transits observés depuis le sol avec un télestp0 cm. Le bruit dominant est
causé par la scintillation atmosphérique (Charbonneau gt26100). A droite : compositage de
guatre transits vus par le télescope spatial Hubble (Browal e2001).

4.3.2 Candidats du relevé OGLE

OGLE est un relevé photométrique dont le but initial était lehexche d’événements de
type micro-lentille gravitationnelle. La troisieme campa, OGLE-IIl, a cependant été consa-
crée a la recherche de transits dans trois champs situésaddinsction du centre galactique.
Elle a d’abord fourni 46 candidats (Udalsky et al., 2002a)s A8 candidats supplémentaires
apres une nouvelle analyse des données (Udalsky et al., 260)la quasi-totalité d’entre-
eux (94-98 %), il ne s’agit pas de planetes, mais de binairetigsés dont I'occultation est
« rasante ». Les deux objets les plus intéressants, OGLE-TRe&/(er et al., 2003) et OGLE-
TR-56 (Konacki et al., 2003), pourraient étre deux Pégagpdetsculierement proches de leur
étoile : a seulement 5 R, ! La confirmation spectroscopique est cependatfiitcde a obtenir
en raison de la magnitude élevée des étoiles-mé&fes (6,6). Leur distance de 1,5 a 3 kpc
en ferait les plus lointaines planetes connues. En outeedéeouvertes posent a nouveau la
guestion de la durée de vie de ces objets extrémes.

4.4 Algorithmes de détection

Le probléme posé par les relevés qui observent un nombreriampal’étoiles simultané-
ment est le traitementffecace des données. D’'une part, le volume de données est trek. gra
alors quU'OGLE-IIl a enregistré les courbes de lumiére de 56&00es pendant 32 nuits, ce
seront jusqu’a 60 000 courbes de lumiere de 150 jours pour D&Mien plus encore pour
Kepler et Eddington! D’autre part, on cherche a maximisegteur scientifique de I'instrument
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en détectant les signaux les plus faibles possible. L'dibjest double : découvrir des planetes
telluriques et établir des statistiques sur de grandeslatipos. A faible $B, la forme du transit

est insdfisante pour le distinguer d’une variation aléatoire de fléa & I'activité de I'étoile. On
utilise donc urcritéere de répétitivité au moins trois diminutions de flux identiques et séparées
par un méme intervalle de temps sont la signature d’une f@ane

4.4.1 Inconvénients de I'analyse de Fourier

La problématique a laquelle on s’intéresse ici est tres igémét la littérature qui s’y rap-
porte abondante: il s'agit de détecter un signal périodidpi@ériode inconnue dans un bruit
(Max & Lacoume, 1996, par ex.). Une solution qui vient rapidetréel’esprit est I'analyse de
Fourier. Ce n’est pourtant pas une bonne solution en raisda ttes forte localisation tempo-
relle du transit, impliquant que de nombreux harmoniquéesnsoécessaires a la reconstruction
fidele du signal. En d’autres termes, I'énergie est répatireun large spectre de fréquences,
et seule une petite partie se trouve a la fréquence du fondai@inverse de la période de
révolution).

Un développement en séries de Fourier (DSF) permet dirarhifétalement de I'énergie.
On rappelle qud, est le flux stellaire normalisé a sa valeur hors transit. Enstssant conve-
nablement I'origine des temps, le signal de transit a faBie a la forme d’'une encoche de
largeurt centrée dans un intervalle de longdurFig. 4.4). Le rapport/T est indicatif du
confinement temporel de I'occultation. Dans le cas de la PégatD 209458 br = 18425min
etT = 3,524739 ], soitr/T = 3,6 % seulement, alors que la période est courte.
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Fic. 4.4 —Motif périodique et grandeurs caractéristiques d’un sigdaltransit.
Il est plus commode de calculer le DSF sle- 1 — f, qui a le méme contenu spectral au
continu pres (Fig. 4.4):
2eT nr

st) = % + i an cos(n?) ou a,= ?sinc(?), 4.7)

en notant sino() = sin(rx)/(nx).
D’apres le théoréme de Parseval, la puissanceadpour expression

ger. 1 (2 5 -
Psz—f SOPdt= 2+ >

. (4.8)
T =)

INETS
B
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On en déduit que le fondamental ne porte gue % de la puissance, et qu'il faut 23, resp. 56,
harmoniques pour reconstruire 90 %, resp. 95 %, de la puiss@aceonséquent, I'analyse de
Fourier n’est pas un bon outil de détection des transits. Qmrab arguer du fait qu’il sfiit
alors de chercher non pas une raie, mais un peigne de raig$edspectre. C’est exact, mais il
vaut bien mieux travailler dans I'espace direct et éconemamsi le calcul de transformées de
Fourier rapides (TFR).

Il existe un autre inconvénient. Dans une situation réallelurée d'observatiob est finie
et la résolution en fréquence de I'analyse par transforredeodrier discréte (TFD) est limitée
a D71 Si les mesures ne concernent qu’un petit nombre de trapsitsexemple 3 ou 4, le
fondamental est mal localisé : la précision relatiVgD, n’est que dex 30 %, et considérer les
harmoniques n’améliore rien.

4.4.2 Filtrage adapté

Il s’agit d’'une méthode puissante qui s’applique sans foamation préalable des données.
Elle est optimale au sens du maximum de vraisemblance peubrdés additifs et gaussiens.
Bien que des algorithmes plus sophistiqués aient été pésplesfiltrage adapté sert de référence
et c’est lui que j'utiliserai au chapitre suivant pour ladiction des performances de COROT.
Dans cette section, j'en présente le fonctionnement détaill

Intercorrélation avec une courbe-test

Dans le filtrage adapté, on utilise I'informati@npriori sur la forme du signal: la courbe
de lumiere est corrélée avec une courbe de transit idéadasalirbe-testde profondeur unité.
La corrélation est maximale lorsque la courbe-test poskdeonnes caractéristiques : durée
7, périodeT et datety (milieu du 16T transit).

Pour des raisons pratiques, j'utiliserai la formet non f, de la courbe de lumiére. Par
hypothéses est la somme d’un signad comportantk transits consécutifs (Fig. 4.5), et d’'un
bruit b d’origine instrumental et astrophysique :

S(t) = X(t, T, to; t) + b(t). (4.9
En notant’= X(7, T, o ; t) la courbe-test (Fig. 4.5), le produit de corrélati®entresetXx,
Cst = Cxx + Cs, (4.10)

prend une valeur maximale pour, T, f) = (r,T,t). La figure 4.6 montre les courbes re-
présentatives des fonctions de corrélation margin@les Cg(r, T,f), T — C«(r, T, 1) et
T Ck(7, T, to).

Maillage de I'espace de recherche

Concrétement, on calcule des produits de corrélation plague point d’'un maillage de
I'espace fmins Tmaxd X [Tmin> Tmax] X [to.mins tomad- POUr une mission de durd®, la nécessité

déf. r+

13. On rappelle quE,(6) =" [ X(t) y*(t - 6) dt.
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x5, I,1;1)

1¥gs
.

Fic. 4.5 —Courbe de transit en I'absence de bruit (x) et courbe-t&}kt (

d’avoir au moins trois transits impo3g..x = D/2, tandis quel i, est fixé par la plus petite
distance physiqguement acceptable entre la planete etsite &'aprés les candidats du relevé
OGLE, on auraifl i, ~ 1,2 j. L'équation (4.3) permet d’en déduire l'intervalle pauen fonc-
tion des caractéristiques de I'étoilesa. =~ 1,8R,(D/M,)¥3. La duréer devant comporter un
minimum de points de mesure,, ~ 1 h semble raisonnable. Les variablegst r ne sont pas
tout a fait indépendantes, mais elles ne sont que faiblelgesten raison de la méconnaissance
de l'inclinaison et de I'excentricité de I'orbite. Enfin, @ntrivialement o min, tomax] = [0, T].
Pour déterminer la densité du maillage, on impose que d'umt po suivant, le caécient de
corrélationp entre les courbes-tests soit inférieur a une valeur domagesxemple 75 % (Jen-
kins et al., 2002a). En ne faisant varier qu’un parametre ai$ajfai trouvé pour les dférents
pas:

At T(l-p)=1/4
{ AT = 2t(1-p)/(k-1)=1/(2k-2) (4.11)
Aty = 7(1-p)=1/4,

ou le nombrek de transits figurant dans la courbe-test est égal a la patiere deD/T. On
note au passage que le pas en période n’a pas une progressairel Je propose le schéma
suivant pour I'exploration du maillage :

1. Oninitialise I'algorithme & = tiyjn, T = Tiyin €ttg = 0;

2. On calculeCg en incrémentarty deAtg tant quety < T

3. Onincrémentd& deAT, puis on recommence I'étape 2 tant qU& T yax;
4. Onincrémente deAr, puis on reprend les étapes 2 et 3 tant quer yax.
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Fic. 4.6 —Courbes de corrélation marginales.
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A partir de ce schéma, jai évalué numériquement le nombrprdduits de corrélation pour
une étoile solaire appartenant & un champ de la mission CORGTIGO0 j) anc ~ 10°.

Analyse statistique

A ce stade, on obtient un ensemble de prodGiis dont on voudrait savoir si la valeur
maximale est significative d'une détection. Autrement ¢fgut calculer un seuil de détection
associé a la statistique des produits de corrélation eegpondant a un taux de fausse alarme
choisi. Le taux de fausse alarme, nétéest égal a la probabilité qu’au moins un prodtuy dé-
passe le seuil de détection, ngtéc, sous I'dfet du bruit seul. Du fait que plusieurs sources de
bruitindépendantes concourent au bruit total, je supposertu duthéoreme central limitque
la variable aléatoir€; soit distribuée suivant une loi normale d’écart-type et de moyenne
nulle en I'absence de transit. Sous I'’hypothese qu€lgsoient statistiquement indépendants,
jai calculé que

erf(%) =2(1- )Y -1 ou erfik “:éf'% fo et (4.12)

On souhaite que pour un relevé donné, le taux de fausse alarmsgonde a au plus une fausse
détection pour I'ensemble des étoiles examinées. En nojalet nombre total d’étoiles, cette
condition s’écritf x n, < 1. A la limite ou f = 1/n,, I'’équation (4.12) se simplifie aprés un
développement limitéf(< 1) en

erf(%) ~1- 2nc . (4.13)

Numériquement, j’ai trouvé que dans le cas de COROThpt 60000 etne ~ 108, g~ 7
convient, et j'ai vérifiéa posterioriqu’il n’est pas nécessaire de connagiravec plus de préci-
sion.

Seuil en rapport signal a bruit

A une valeur donnée pour la corrélation correspond un ragjpgmal a bruit

o déf. Cxz
(S/B)(R) = =X, (4.14)
0c
ol o¢ = VKT o, désigne I'écart-type d€y,, et o, I'écart-type du bruit fectant la courbe
de lumiéré®. Lorsque les paramétres sont corrects, la corrélatiomate valeur maximale
Cyx = kre et le critére de détection, exprimé en terme & S’écrit

Vke

AL
op(7)

(S/B)max = Bs (4.15)

14. 1l s’agit du $B en amplitude qui s’accorde bien avec le concept de « déteatB sigmas ». On peut aussi
définir un $B en énergie qui est le carré du précédent.
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ou op(7) « o/ VT est I'écart-type du bruit moyenné sur la duréeComme on pouvait s’y
attendre, le 8 est directement proportionnel a I'aire de la planéte etyjuieest sans doute
moins intuitif, croit avec la racine carrée du nombre deditarobserveés. Le bruitfiectif est
€gal au bruit moyenné sur la durée d’un transit. On notera s&pg@ que si la corrélation sature
lorsquer"dépasse (Fig. 4.6), il n’en est rien du/8 qui décroit alors comma/r/7. On ne peut
donc se contenter de fixer une fois pour toutes7yay.

Structure de I'espace de recherche

Il n"aura pas échappé au lecteur que I'hypothése d'indépecelde €, ne peut étre vérifiée
puisque les courbes-tests sont corrélées par construlitiant donc en conclure que la valeur
déduite poup est surestimée. Elle me permettra dans la suite de fairestimeagion prudente
des performances de COROT, mais il est important de savoim@srhajuster au mieux ce
seuil lorsqu'il s’agira de faire réellement le traitemeasdlonnées de la mission. Leffélients
points de I'espacer(T, o) sont corrélés de maniére complexe. PGue t, par exemple, on
s’attend a ce que des pics secondaires soient présents @ootgsedans un rapport rationnel
avecT . S'ils « sortent du bruit », ces pics « harmoniques » fourtibme confirmation précieuse
du pic principal. Jenkins et al. (2002a) ont proposé de daigr un grand nombre de courbes
de lumiere ne comportant que du bruit et de leur appliquetttade adapté. La plus grande
corrélation obtenue fixe le seuil de détection. J'ai encadrée sujet deux éléves-ingénieurs
de Sup’Optique dont le travail doit encore étre poursuivi.

4.4.3 Autres méthodes

Dans ce qui suit, il n’est pas question de faire une revueltb&ale la littérature existante,
mais plutdt de donner au lecteur quelques points de repeneo@ma se reporter avec profit a la
these de doctorat de Céline Defay (2001) pour une discuspfmofandie sur les algorithmes
de détection.

Moindres carrés

L'algorithme de Kovacs et al. (2002) consiste dans un preteraps a replier les données
sur une période d’essai, puis a ajuster une fonction poregsge ou « encoche » sur les données

par la méthode des moindres carrés. Avec nos notations, pasabnétres considérés sant

q @« 7/T,t, H &« F. (niveau haut) ek o« (1-¢&)F, (niveau bas). lls montrent gu’en ramenant

le signal autour de zéro, il ne reste que 4 parametres a ljuste, to, etH = —Lqg/(1 — q).
De méme que pour le filtrage adapté, il s’agit d’un outil de ckde seulement: lesfiets du
second ordre qui déterminent la forme réelle d’'un tranglividuel (84.2) sont ignorés. Cet
outil a démontré sonficacité dans le traitement des données du relevé OGLE, en aamélio
le nombre de candidats de 30 % par rapport a une méthode paranglation.

Approche Bayésienne

On attribue aux paramétres les valeurs qui maximisamgidemblanceles mesures dans le
cadre du modéele choisi. Aigrain et Favata (2002) estimersi s parametres, 7 ettg, tandis
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que dans l'approche Defay (2001), le signal de transit estldppé en une série de Fourier
tronquée au septieme terme (avec la période, cela fait dbrmadameétres a estimer). Cette
derniére méthode est performante pour la reconstructida fitgme des transits individuels a
haut $B, mais moins pour la détection pure puisqu’elle fonctiodaes I'espace de Fourier
(84.4.1).

Transformation en ondelettes

Dans 'analyse en ondelettes, les sighaux sont décomposéaseiase dont les fonctions
sont des répliques translatées et dilatées d’'une mémedomtextension temporelle finie, ap-
peléeondelette-meéreA I'analyse de Fourier qui sfectue dans I'espace des fréquences, on
substitue une analysemps-échelleCette derniere est mieux adaptée aux transits que I'analys
de Fourier car les signaux cherchés sont bien localisésgrsteomme on I'a vu. Les variations
rapides du signal, comme les phases d'immersion et d’éargrse retrouvent dans les coef-
ficients d’ondelettes trés peu dilatées, tandis que I'éaargrrespondant aux variations plus
lentes, comme la forme générale rectangulaire, se retraux@lus grandes échelles. Il existe
unetransformation en ondelettes rapideposant sur 'utilisation de filtres numériques réglés a
I’échantillonnage critique. Jenkins (2002b) en propose warsion adaptée a la problématique
des transits.

Comparaison des performances

Quelle méthode choisir? Plusieurs groupes ont entreprisatgrammer les diérents al-
gorithmes pour les comparer entre eux. Des éléments de egertsouvent dans l'article de
Tingley (2003): en terme de détection pure, les performaucefiltrage adapté et de la mé-
thode des moindres carrés sont tres semblables, et sigudivent meilleures que celles de
I'approche bayésienne dans I'espace de Fourier. Le lengdbpit pas étre surpris de ce résul-
tat. A performances égales, c’est bien sir la rapidité dauténcore a cffirer) qui dictera le
choix de I'agorithme.

4.5 Variabilités solaire et stellaire

45.1 Causes de lavariabilité

Lorsqu’on cherche a détecter des transits dans une couthendge, il ne s’agit pas seule-
ment de lutter contre la somme du bruit quantitfjugt des bruits instrumentaux. Effet, I'in-
tensité lumineuse instantanée émise par une étoile flunttegson d’'un ensemble de processus
physiques complexes qui dépendent a la fois de I'age delééto de sa position sur le dia-
gramme HR. Pour le Soleil et ses sceurs de la série principdle, vagiabilité est une conseé-
quence de leur activité magnétique induite par la rotattda eonvection interne. A la surface
du Soleil, cela se traduit par I'apparition temporairetdehes de faculeset d’éruptions de
toutes sortes. Tandis que les taches sont des zones froatmscesombres, les facules sont plus

15. J'utiliserai cette expression de préférence a cellelgeik de photons » car le signal numérisé est porté par
des photo-€électrons.
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brillantes que le disque d’environ 10 %. Le mouvement de imtajui les fait apparaitre puis
disparaitre a la vue de I'observateur induit dans l'intensitégrée des fluctuations dont I'im-
portance varie au cours du cycle solaire (Fig. 4.7). Linit&maoyenne augmente avec I'activité
car le gain de luminosité d( aux facules est en moyenne supéxila perte due aux taches.
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Fic. 4.7 —En haut : intensité solaire au cours du temps. Le cycle de 1lapparait tres clai-
rement. En bas: spectres de l'intensité solaire mesurée par SOIEAAD et calculés pour
différentes années. Adapté de Batalha et al. (2002).

Par bonheur pour le chercheur d’exoplanetes, I'essengi¢h gpuissance des fluctuations
solaires se trouve a des périodes supérieures a 10 joursi(F)g ce sont les échelles tempo-
relles liées a la rotation des groupes de taches et au cyeleesa encore plus longue période.
A la période des transits, 3-15 h ou 1,6=8 jon pense que la variabilité trouve son origine
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dans les phénomenes causés par la convection, comgnaralationet la supergranulation
Etonnamment, la puissance a ces périodes semble constiarnera du cycle, ce qui pourrait
s’expliquer si des structures en surbrillance, comme €ejlee I'on observe en bordure de su-
pergranules sur les images de SQMIOI, y contribuent de maniére importante lors de leur
passage au limbe. Erffet, elles se détachent alors significativement sur la ppbtre pen-
dant un temps comparable a celui des transits, ce qui comstit phénomeéne indépendant de
I'activité solaire globale, pourvu que leur nombre restea prés constant au cours du cycle.

45.2 Modele de bruit de variabilité

Afin de disposer d’un modéle de variabilité horaire, j'ai cddd’écart-type d’'une courbe de
lumiére solaire apres filtrage passe-haut. Le filtre esttédafa durée du transit cherché. La
courbe de lumiere est une série de mesures de l'intensivéténtique du Soleil pour la période
du 0/06/99 au 2711/99, obtenue par I'expérience VIRGO a bord du satellite SOHO (fetdh
et al., 1997). Cette séquence de 179 j, située dans la pavtgsante du cycle a deux ans du
maximum, est représentative d’un Soleil plutdt actif.

Le filtrage passe-haut edffectué trés simplement dans I'espace direct en soustrayant a
courbe de lumiére sa partie basse fréquence (BF). Le sighaé8ulte d’'une convolution par
une fenétre de Hanning dix fois plus longue que le transit (ureahoix de fenétre d’apodisa-
tion est tout a fait possible). Mathématiquement,

H(t) :{ 8,5[;|+>ctosért/tm)], U<t avec tm = 107. (4.16)
] ms

Le lecteur trouvera dans la table 4.1 les valeurs de I'égad-d- du bruit de variabilité (50—
100 ppm) pour quelques valeurs deD’apres les spécifications de VIRGO, la part du bruit
instrumental dans ces dfres est négligeablé.

7 (h) oe (ppm)

3 50
5 60
10 80
15 100

Tas. 4.1 —Ecart-type de la variabilité solaire aprés filtrage passadh Le gabarit du filtre est
adapté a la durée du transit cherche.

Je ne prétends pas avoir propose ici la méthode de filtragaaptqu’il s’agirait de mettre
en ceuvre lors d’'un traitement de données réelles. La largela tenétre de Hanning a été
ajustée de telle sorte que le bruit soit significativemedtitésans pour autant déformer le
signal de transit de maniére importante (Fig. 4.8). Si I'onhsitait conserver ce filtrage, |l
faudrait optimiser le choix dg, en fonction du @, et prendre en compte la déformation du
signal de transit. Cela se ferait simplement en corrélantteirbes de lumiére avec un motif
périodique carré ayant subi le méme filtrage passe-haut.

16. C’est un bruit blanc de densité spectrale de puissaricé ppnt/uHz.
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Fic. 4.8 —Pré-traitement d’'une courbe de lumiere visant a réduire leitode variabilité stel-
laire. La figure (a) représente le signal brut dans lequel ifeclus des transits de durée 3 h, de
période 12 j et de profondeur 200 ppm. Sur la figure (b), on peirtla courbe (a) convoluée
avec une fenétre de Hanning de durée 30 h. Enfin, la soustredés deux fait clairement ap-
paraitre les transits sur la figure (c). Le signal brut conpesid a la série de mesures obtenues
sur le Soleil avec I'instrument VIRGO du/0699 au 281099.
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4.5.3 Extrapolation aux autres étoiles

Il est difficile d’extrapoler notre connaissance du Soleil aux auti@tes. D’apres les re-
levés de raies d’émission chromosphérique, les raies H at Balll, le Soleil serait typique
des vieilles étoiles G de la série principale, réputéestivex:(Baliunas et al., 1995, par ex.).
D’apres des relevés photométriques, il serait plutét dewsigifois plus calme que la moyenne.
La vitesse de rotation des étoiles fournit un précieux iaigior de leur variabilité car I'activité
magnétique lui est tres liee. Comme la vitesse de rotationngdie avec le temps, les vieilles
étoiles feraient les meilleures cibles. Cependant, conamecteur I'aura compris, il importe
d’extrapoler la variabilité a I'échelle de quelques heupgisn’est pas forcément corrélée a I'ac-
tivité globale. Comme il n’existe pas d’indicateur de vhiiigé a I'’échelle horaire, on en est
réduit a des conjectures.

Dans le cadre d’un article commun soumissiron.& Astrophys.Andrew Collier Cameron
de 'université de Saint-Andrews a proposé le raisonnemersLgu Supposons que la variabi-
lité horaire soit bien le résultat du passage au limbesteuctures en surbrillance, et modélisons
les fluctuations d’intensité par un bruit de Poisson d’égae /ni, oui est I'intensité moyenne
d’'une structure unigue. L'écart-type de la variabilitédiog est alorsr, = +/n(i/l,), oul, est
l'intensité stellaire totale. On distingue ensuite trois ggar ordre croissant de pessimisme »:

1. n=ny eti « Iy, alorso, = 0, quel que soit le type spectral ;

2. N=ngeti =g, alorso, = (Io/14) 06 ;

3. Lintensité de I'ensemble des structures brillantespeeportionnelle a l'intensité des

raies H et K du Ca émises dans la chromosphére (I'indicastitdrel d’activité stellaire) :

Nni oc Iyk — Iphow OU Ik €st l'intensité totale dans les deux raies$ gf; la partie €mise par
la photosphére. En posant

def. Tk — lphot : Rik lo v
Ry = ——"=, onobtient o, = | 2| o, (4.17)

O-T:ff Rll-iK,o L
On peut enfin évalud®,, en fonction du type spectrale a partir de la figure 2 de I'mrtic
de Noyes et al. (1984).

J'ai rassemblé dans la table 4.2 les valeurs de I'écart-typerwlt de variabilité en fonction
du type spectral pour les deux dernieres hypothéses.

o«]/0s hyp.2 hyp.3
G2 1,0 1,0
G5 1,3 1,2
KO 2,5 2,0
K5 6,3 3,5
MO 16 6,0

Tas. 4.2 —Variabilité horaire rapportée a celle du Soleil pour les loghéses 2 et 3 explicitées
dans le texte.
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Prediction des performances de la mission
COROT

Es considérations que j'ai développées au chapitre précéaerttrouver ici leur applica-
tion dans le cadre de la mission spatiale COROT. Aprés en aegchitdes principales
caractéristiques, je montrerai comment, sous certaingsthgses, on peut en estimer les per-
formances en terme de détection d’exoplanetes. J'étudiesaite la distribution des planéetes
détectées en fonction du type spectral et de la magnitudétddd-mere. Enfin, jexaminerai
les conséquences de la sous-estimation de la variabditaist, ainsi que de 'augmentation de
I'encombrement des champs avec la magnitude.

5.1 Lamission COROT

COROT (Convection, rotation et transits planétaires) estpetite mission du CNES d’un
co(t global d’environ 63 M. Plusieurs laboratoires francais sont impliqués : prialgment
le LESIA a I'observatoire de Paris, le Laboratoire d’astrggique spatiale (LAM) a Marseille,
I'Institut d’astrophysique spatiale (IAS) a Orsay et I'obs#pire Midi-Pyrénées a Toulouse. Le
projet a été rejoint par plusieurs pays européens (Allemagumeiche, Belgique et Espagne) et
par ’Agence spatiale européence (ESA).

Au moyen d’un photomeétre a trés haute précision relative etdcchamp (7 d€y, COROT
vise un double objectif scientifique: (i) la mesure des gidsa d’'un petit nombre d’étoiles
(sismologie stellaire) et (ii) la détection de nombreuxsits de planetes extrasolaires. Le pho-
tomeétre est constitué d’'un télescope hors-axe de 27 cm d&thia sans obstruction centrale,
d’un objectif dioptrique (6 lentilles), et d’'un détectewnsprenant quatre matrices CChde
2048x2048 pixels refroidies &40 °C. Les CCD sont amincis, éclairés par I'arriére et a transfer
de trame. lIs sont disposés en carré dans le bloc focal etielmqgramme se voit attribuer deux
d’entre-eux ; le champ de vue de la « voie exoplanétes » esit@ggr35 ded. Compte-tenu de
la réponse spectrale des CCD et de la transmission des egtigubande utile de I'instrument
est 400—950 nm.

COROT sera monté sur une plate-forme Proteus qui assurerprécision éicace'® de

17.Charge-Coupled Deviceu dispositif a transfert de charges en francais.
18. Par valeurfficace, on entend la racine carrée de la moyenne du carré.
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pointage d’environ 2” grace a une rétroaction utilisant les mesures photomeésidtiorbite
du satellite sera pseudo-polaire et quasi-inertielle altitade d’environ 900 km. Le télescope
sera protégé de la lumiere parasite de la Terre eu du Soteihdadtle a haute performance. La
mission est prévue pour durer deux ans et demi au cours dssijug champs seront observés
continment pendant 150 j. Apres une période de 150 j, lelisatebit se retourner pour ne
pas risquer un « aveuglement » par le Soleil. La directioBessera alternativement proche
du centre galactique (coordonnées galactidyes 35°, b, = 0°) ou diamétralement opposée
(Iy = 210, b, = 0°). Pendant les phases de retournement, dix programmesoadeits d’'une
durée de 20 j pourront étre meneés.

Ce qui suit concerne plus spécifiquement le programme « axems ». Les champs visés
comportent une grande densité d’étoiles parmi lesquatlegpourra choisir jusqu’a 12 000
cibles de magnitude ¥11 a 16,5. La tache image de chaque étoile est un mini-spectre f
par un bi-prisme inséré dans le trajet optique a l'intéridurbloc focal (Fig. 5.1). Le flux

BLOC FOCAL

T O - abjecht diapingue
ZM : zone mémotre du CCD
ZI: zone iage duTCD
T zonde de température

oD

b

o B

— [ Fégulation de températurs )

- 1SOLANT = \-__ __l—/)
ELTNDAGE

Fic. 5.1 —Bloc focal du satellite COROT : dans le faiscea@xoplanétes est inséré un bi-
prisme ayant pour fonction de former pour chaque étoile des-spactres sur I'axe.

de chaque étoile est mesuré en sommant les contributiomsesisemble de pixels contigus
appelémasquela taille et la forme du masque sont ajustées en fonctiora aedgnitude (et
éventuellement de I'environnement) de I'étoile : 100-1065gour V=11-12, 80-90 pix pour
V=13-14, et 40-50 pix a partir de215. Pour les étoiles de magnitude 14 et en dessous, les
masques comprennenttBsEamment de pixels pour qu’on puisse définir trois canauxtspeg
appelésouge vert et bleu par ordre décroissant de longueur d’'onde (Fig. 5.2). Penaamt
pose élémentaire de 32 s, le rouge recoit a peu prés 40 % damplai le bleu 30 %. Cette
information en trois couleurs est une grande originalitdC@ROT ; elle fournira un outil de
diagnostic précieux pour I'analyse des événements am&ju3.3 et 6.3).

Afin de limiter la quantité de données a transmettre au sdegiposes individuelles sont
sommées a bord par paquets de 16 (8,5 min), (ii) pour une @oiaée, on n'a acces qu'a
l'intensité totale dans chacun des trois canaux coloréa @@faut dans tout le masque), non pas
a celle dans chacun des pixels. Pour les événements a/Bais8ra possible de transmettre les
mesures aussi frequemment que toutes les 32 s. En outreprées de synchroniser le temps
de pose avec la période orbitale, de facon a ce guiet’'des fluctuations thermiques dues
aux éclipses de Soleil puisse s’annuler &l drdre en additionnant toutes les posisduées
pendant une orbite donnée.
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V=12;105pix V=14 85 pix V=15, 55 pix

Fic. 5.2 —En haut: tache image (ou fonction d’étalement du point) formardebi-prisme de
la voie « exoplanétes (version 14 de I'optique). La longueur d’onde croit de gaaiéhdroite :

le plateau recouvre la partie bleue du spectre, tandis queidese situe dans sa partie rouge.
En bas: formes et tailles deffBrents masques en fonction de la magnitude.
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5.2 Performances escomptées

Sur la proposition de Daniel Rouan du LESIA, j'ai entrepris earsnl999 une étude des
performances de COROT en m’appuyant sur un premier travadloant que le bruit quantique
(Rouan et al., 1999). Menée en collaboration avec Daniel RetAfain Léger de I'l|AS, mon
étude a consisté en la mise en ceuvre sur un champ d’étoileEgieia détection de transits
par filtrage adapté (84.4.2). J'ai cherché notamment (ffibex les premieres estimations du
nombre de planéetes détectables par COROT, (ii) a améliorstraéégie du choix des cibles
en fonction de leur magnitude et de leur type spectral, @t&iidentifier et chifrer les dfets
amoindrissant I'éicacité de détection. Dans cette section, je décris la symtties champ
d’étoiles realiste, la procédure de simulation, puis j'edspnte et discute les résultats.

5.2.1 Champ d’étoiles synthétique

Afin d’obtenir une distribution d’étoiles qui soit typiqueusti champ observé par COROT,
j’ai interrogé le modeéle de population galactique dévetoapobservatoire de Besanctrpar
Robin et Crézé (1986). Ce modéele fournit le nombre d’'étgkasintervalle de magnitude et de
type spectral dans un champ spécifié par son angle solide ebsedonnées galactiques. On
peut en outre faire une sélection par type d’étoile, mageitabsolue et age.

Les caractéristiques du champ synthétique (BES210) querjiployé pour toutes mes si-
mulations sont résumeées dans la table 5.1. J'ai privilegod#np a 'opposé du centre galac-
tique car le nombre d’étoiles y semble bien en accord aveddesmptes sur le ciel pour la
valeur par défaut de I'extinction interstellaiy, = 0,7 magkpc. Dans la direction du centre
galactique, cette valeur ne convient pas; j'aurai alorsjpster A, pour forcer I'accord avec
les décomptes, mais la méthode m’a paru trop incertaine.

référence BES210
coordonnées galactiques |,,(b,) = (210, 0°)
angle solide 5 ded
magnitude V 11-16,5
résolution en magnitude 0,5

extinction interstellaire Ay = 0,7 magkpc
classe de luminosité Vv

type spectral BO-M5
résolution en type sp. 4 sous-classes par'type

Tas. 5.1 —Caractéristiques du champ synthétique BES210 produit parddele galactique de
Besancon.{) Par exemple, G1 correspond a I'intervalle GO-G2.

Le nombre de naines dans BES210 suit une progression queségygque de raison 2,0-2,5
par magnitude. Les capacités de la mémoire embarquée impiea choisir un maximum de
12 000 sur les 16 000 plus brillantes queM6,5 (Fig. 5.3). Par défaut, j'ai choisi les étoiles les
plus brillantes en n’oubliant pas que ce choix pourra étrdifigoau vu des résultats. A droite de
la sélection en magnitude, la figure 5.3 montre la sélectiagmmspectral en comparaison de la

19. http//www.obs-besancon/model¢gmodele.html
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distribution initiale. On note que les naines F5—-GO0 sont las pbmbreuses. Il est bien entendu
que le champ réel comporte des étoiles de toutes les clasdemihosité (I-VIl). Bien qu’on
connaisse un petit nombre de planétes autour d’'étoilestggéitl) grace a la vélocimétrie
radiale, ce sont des ciblesflitiles pour la photométrie du fait que « R;? (Eq. 4.1). Par
exemple, une planete jovienne autour d’'une géante G5 dorméree signal qu’'une planete
terrestre autour d’une étoile solaire ¢ 107%). Pour ces simulations, toutes les cibles seront
donc choisies parmi les étoiles naines.

8000 [ ] 400071
[ Total=12000 _— | Totol=12000
6000 F 3000 F R, =

4000 2000 |

Nombre d'étoiles naines
Nombre d'étoiles naines

2000 1000

L 58 44
Ok L L L f 3

Il Il Il Il Il Il
17 BO B5 A0 A5 FO F5 GO G5 KO K5 MO M5

Fic. 5.3 —En trait pointillé: répartition des étoiles naines par im&lle de magnitude (a
gauche) et par intervalle de type spectral (a droite) dansHamp synthétisé par le modéle
galactique de Besancon. En trait continu : sélection desd®dloiles les plus brillantes.

5.2.2 Procédure de simulation
Hypothéses

Dans ce qui suit, je suppose que COROT observe cing champs desw@mactéristiques
statistiques que BES210 pendant 150 j chacun. Tous legatsssieront donc donnés pour I'en-
semble de la mission (60 000 courbes de lumiére au maximungy@posant pour simplifier
que toutes les étoiles possedent une planete du type conidgon & période) sur une orbite
circulaire, et que le parametre d’impact vaut 0,5.

Résumé

Pour un type de planéte donné (rayon & période) autour d’uoikeé&d’un type spectral
donné, on calcule la magnitude limitg,, correspondant au seuil de détection g &q. 4.15).
Toutes les planétes en orbite autour d’étoiles de magnhkudeV;,, sont donc détectables
priori. On obtient le nombre de ces étoiles par interpolation darigdieau du nombre cu-
mulé d’étoiles en fonction de la magnitude dérivé de BES21€e stade, il faut satisfaire aux
conditions d’observation de transits : le nombre de planséedéduit du nombre d’'étoiles par
multiplication par la probabilité géométrique de tranBig(4.4), et par la probabilité d’observer
au moins trois transits compte-tenu de la période de réeol¢Eq. 5.5). Eventuellement, on
multiplie encore par une probabilité d’existence assoaiée type de planete. On peut ensuite
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sommer sur tous les types spectraux, avant de recommergeiuae autre période/et un
autre rayon pour explorer lesffirentes situations.

Formalisme

Soit une planete de raydt) et de périodd en orbite autour d’une étoile de type spectral Sp.
Pendant la durée d’observation, ses transits devant siv@ gtcsignalent pat baisses relatives
de flux de profondeus. Pour calculer le seuil de détection efBar filtrage adapté (84.4.2),

il faut un modele de bruit. Le bruit total est la somme desgbutions des sources suivantes:

— le bruit quantique d’écart-type, = vNe, oU N est le nombre de photo-électrons regus
pendant la durée du transit. Ce nombre dépend de la magnitude de I'étoile sibde
type spectral. Il se calcule a partir des caractéristiqgedsstrument (surface collectrice,
transmission en longueur d’onde) et suit une statistiquealeson ;
le bruit de variabilité stellaire (84.5.2) d’écart-type = o (Tab. 4.1);
le bruit de fond dont I'essentiel provient de la lumiéreiacdle. Son écart-type est estimé
aor=16€e sipix?;
le bruit de la chaine de lecture des CCD d’écart-type- 12 € s pix?;
le bruit de gigue : les Iégers déplacements du télescoperade la consigne de pointage
induisent une variation de flux a l'intérieur des masquespa Ollivier (2002), I'écart-
type du bruit de gigue s’éléve a environ 40 % du bruit quastjgoitoy ~ 0,4 0.

Tous ces bruits étant indépendants, la condition expriraéégguation (4.15) se réécrit

(S/B)max = vkeNe > B, (5.1)

V@ + 08 Ne+ (Ne )2 + Ny (2 + 02)

ou nyix est le nombre de pixels contenus dans le masque. Cette ti@gn@admet de solution
physiquement acceptable que si
B
> :

&> N Oy, (5.2)
ce qui implique une limite fondamentale de détectabiliée la la variabilité stellaire. Si cette
condition est satisfaite, la résolution de (5.1) fournit ambre minimal de photo-électrons
nécessaired

116k + \/(1,16K)2 +dkngy (02 + 02) (62— k 02) der. B2

min * éf. B

Ne'" = > avec «k = —. (5.3)
2(&%— ko2) k

En terme de magnitude limite, cela donne

(5.4)

A D% T
Vlim = 2,5 |Og s

min
Ne

ou A est une constante qui dépend de Spetst le diamétre du télescope.

20. Comme le lecteur pourra le vérifier, il N’y a qu’une sewlkion positive.
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A partir de BES210, jai fabriqué les courbes donnay(Sp ;V), c’est-a-dire le nombre cu-
mulé d’étoiles du type Sp jusqu’a la magnitude V. D’aprés depgécede, le nombre d’étoiles
possédant des planétes détectahlpsiori estn, (Sp ;Vim). Encore faut-il que I'orientation de
I'orbite soit correcte et que la période soitissamment courte pour qu’on puisse observer au
moins trois transits (critére de répétitivité). A la prersi€ondition est associée la probabilité
géométriquepy (EQ. 4.4), tandis qu'a la seconde est associée une prokaimliéeps;. J'ai cal-
culé que pour une mission de du@est une période de révolutidhn, cette derniére probabilité
a pour expression

1, T<D/3
ps(T) =4 D/T -2, D/3<T<D/2 (5.5)
0, Tx>D/2

On en deduit que le nombre de planétes de rdypet de périodd effectivement détectées est

Np = n*(Sp ;Vlim) X Pg X P3|. (56)

Il ne reste plus qu’a sommer les contributions dékédents types spectraux.

Procédure alternative

Il peut sembler que la procédure que je viens de décrire hpawmires intuitive. L'approche
initialement considérée étaitftkrente : du fait que BES210 revét essentiellement la formme d’
tableau a double entrée (nombre d’étoiles en fonction da ggectral et de la magnitude),

il est possible d’'appliquer le critére de détection a chacpse du tableau. Les résultats ne
different pas sensiblement, mais sofieetés de discontinuités numériques désagréables en
raison du saut impliqué par le passage d’une case du tablaauw#&ante. La procédure retenue

a l'avantage d’étre continue vis-vis de la magnitude. Laalsinuité demeure cependant pour

le type spectral, ce qui m’a conduit a en doubler la résatutio

5.2.3 Courbes d'd#licacité de détection
En fonction de la période

Une vue globale de Ifcacité de COROT se dégage en appliquant la procédure de simula
tion décrite plus haut dans un intervalle de période et paaragrie de rayons planétaires. La
période maximale est fixéeTanax = 75| en raison du critére de répétitivité. Choisir la valeur
minimale de la période revient a répondre a la question ujaspeut-on approcher une planéte
de son étoile? Ce probleme a déja été évoqué lors de la ceutte sur les Pégasides (82.4.1).
Pour ce type de planéte, il semble @&, ~ 0,03UA (Tab. 2.1) soiT =~ 2j, et c’est cette valeur
que j'ai retenue. Il est fort possible que des planetes ttaass de matériaux réfractaires (du
type de Mercure par exemple), ou des noyaux de planetesegéamdpluchées » par le rayon-
nement stellaire, existent a encore plus courte périodesst@OROT qui nous I'apprendra, et
en attendant je resterai reservé sur ce point.

Au sein de la zon€Tin, Tmad, j'ai représenté le nombre total de détections en fonatien
la période pour dférentes valeurs d&, (Fig. 5.4). Lexamen de cette figure appelle plusieurs
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commentaires::

— le nombre de détection crofit trés vite avé® 1La raison en est bien sdr la diminution du
seuil de détection avec 'augmentation du nombre de tansit

— toutes les courbes subissent une inflexion marquée a garfir= 50 j. On doit y voir
I'effet du facteumps qui annule progressivement le nombre de détections;

— des planétes de la taille de la Terre sont détectaplasrvu qu’elles accomplissent leur
révolution en moins de 15 j. Il s’agirait donc de planetetutejues « chaudes » dont
I'existence reste spéculatite Toutefois, cette possibilité mérite I'attention du lastg

— on n’a pas representé de courbes pour des regpnslO R, car le nombre de détections
tend alors a saturer (avec un rayon de 30IR signal est sflisant pour que toutes les pla-
netes soient détectées). Par ailleurs, on sait que le rdgagmente plus que faiblement
avec la masse pour les planétes de la taille de Jupite? R) et au-dela (§82.1).

Nombre de détections

40

T0)

e}
o

Fic. 5.4 —Nombre de détections attendues pour COROT en fonction deitzdeérbitale. Les
courbes sont parameétrées par le rayop @ la planete exprimé en rayons terrestres. Cette
figure s'utilise en supposant que toutes les étoiles obsesreat une planéete de rayon R la
période T.

En fonction de la distance

J'ai efectué le méme travail en fonction du demi-grand axe de kerthiig. 5.5). Suivant la
masse de I'étoile-mere, l'intervalle de périodg.f., Tmax correspond a un intervall@gn, amax
plus ou moins étendu. Sur ce point, j'ai choisi de fixer unewaminimale de 0,03 UA com-
mune a tous les types spectraux, tandis que la valeur maxipeait étre lue dans la table 5.2.
On retrouve des caractéristiques générales similaireses ckd la figure 5.4 : croissance rapide
du nombre de détection avegalet présence d’'une inflexion due au factgyr La distance
maximale utile correspongrosso modaux étoiles B5 qui ne fournissent que peu de détections
compte-tenu de leur petit nombre (Fig. 5.3).
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Sp. M, (Me)  amax (UA)

BS 5,9 0,63
A0 29 0,50
FO 1,6 0,41
G2 1,0 0,35
KO 0,8 0,32
MO 0,5 0,28

Tas. 5.2 —Distance orbitale maximale accessible a COROT en fonction del $pectral de
I'étoile-mere.

10000 F

1000 &

100 &

Nombre de détections

0.6

a (UA)

Fic. 5.5 —-Nombre de détections attendues pour COROT en fonction du dand-gxe de l'or-
bite. Les courbes sont paramétrées par le raygmi®la planéte exprimé en rayons terrestres.
Cette figure s’utilise en supposant que toutes les étoilssroBes ont une planete de rayon R
ala distance a.
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Donnons un exemple d’utilisation de cette figure : si toute€teiles avaient une Pégaside
de rayon> 10 R; a 0,05 UA, on voit que COROT en détecteraitl0 000 (du méme ordre de
grandeur que le produit des 60 000 étoiles par une prolabidittransit de 10 %). Comment
obtenir un chifre plus réaliste ? Grace a la vélocimétrie radiale, on cornedt jour 17 Péga-
sides (Tab. 2.1) pour un échantillon d’environ 2000 étoiMarCy et al., 2003), ce qui fait une
probabilité de~ 1 %. C’est donc plus vraisemblablement une centaine de Pégasiciefagt
esperer.

En fonction de la température (notion de distance orbitale réuite)

Dans une optique bioastronomicfdgil est intéressant de se demander combien de planétes
COROT serait en mesure de détecter dazsiee habitableLa zone habitable (ZH) est conven-
tionnellement définie par I'intervalle de distance orlatall sein duquel I'eau peut exister sous
forme liquide (Kasting et al., 1993). C’est une vision cerarent simpliste mais qui a I'avan-
tage d’étre opérationnelle. Dans le cadre du modele gégstatie Franck et al. (2000), la ZH
autour d’'une étoile G2 aurait une largeur d’environ 0,2 UA ; bord intérieur reculerait pro-
gressivement de 0,8 a 1,0 UA, du fait de 'augmentation de lariosiié de I'étoile au cours du
temps. Leur modéle géodynamique prévoit quant a lui uneuéwal plus importante de la ZH,
avec une plus grande extension initiale (0,8-1,8 UA) suivie dairécissement plus marque.

Afin de se ramener au cas solaire pour exploiter ces résutaitstroduit ladistance orbitale

réduitedéfinie par
dr. . Lo _Ro(To\
TG ‘aR*(T*)

ou L désigne la luminosité &t est ici la températurefiective. Ainsi, une planéte a la distance
a, = 1 UA autour d’une étoile quelconque en recoit autant de ltergee la Terre du Soleil. De
maniére équivalente, on peut utiliser comme échelle damlistla températurefective de la
planéte

(5.7)

-

- 22|

vVar
avecT, en kelvins efg, en UA. Il faut préciser que cette température n’est pas églaleein-
pérature au sol de la planéte, a moins que l'albédo de latela@ésoit nul et qu’il N’y ait pas
d’effet de serre.

Je reprends maintenant la méme démarche que précédemmetidnaine de distance
accessible a COROT est toujours limité intérieurementzf&r = 0,03 UA et extérieurement
par le critere de répétitivité. Le calcul dg** en fonction de Sp montre que COROT n’explorera
gue la ZH des étoiles plus tardives que K5 (Tab. 5.3).

Jai tracé sur la figure 5.6 les analoguesagnt enT, de la figure 5.5 la table 5.4 regroupe
une sélection de résultats sous forme numérique. Quelguamentaires a nouveau:

— les courbes pouR, > 2 R; tombent a 1 detection peu aprés 1 UA. On a vu que seuls
les types les plus tardifs (K5—M2) contribuaient aux détetidans cette zone. Le petit

(5.8)

21. Pour mémoire, Mercure a une période de 88j.
22. ou exobiologique si I'on préfere
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Sp_a™(UA) 1™ (K)

A0 0,07 1030
FO 0,17 670
G2 0,35 470
KO 0,48 400
K5 0,73 330
MO 1,05 270

Tas. 5.3 —Distance orbitale réduite maximale accessible a COROT en famdiil type spectral
de I'étoile-meére. Dans la colonne de droite, cette distante@svertie en températurgfective
a I'aide de la relation (5.8).

nombre de ces étoiles (Fig. 5.3) explique les ondulationlesa grande distance réduite
ou a basse températureztive ;

— plus le rayon augmente et moins les courbé&dint entre elles. En particulier, celles
pour 5 et 10R sont presque confondues. Ce sont les détections autoutodes éhaudes
et de grand rayon qui devraient séparer ces deux courbesatétections se retrouvent
confinées a moins de 0,2 UA en variabledans une zone ou I'échelle logarithmique en
ordonnée « écrase » lediérences;

— de méme que le tracé endilate la zone froide, on peut voir que celui €ndonne plus
d’'importance relative a la zone chaude.

Bien entendu, ces simulations doivent s’interpréter dasisiémes termes statistiques que ceux
discutés dans le paragraphe sur la distance orbitale vraie.

10000 E

= 1000 &

100 =

Nombre de détections
Nombre de détections

1.2 200 525 850 1175 1500

Fic. 5.6 —A gauche : nombre de détections attendues pour COROT en fomtttidemi-grand
axe reduit de l'orbite. Les courbes sont parametrées par lonaR, de la planete exprimé
en rayons terrestres. A droite : idem en fonction de la temipéeagfective de la planéte. Ces
figures s’utilisent en supposant que toutes les étoilesrebss ont une planete de rayop &
la distance aou a la température J.
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a(UA) Tp(K) 1Ry 15R 2Ry 3Ry 5Rs
005 1200 120 570 1320 2800 3800
0,14 750 17 90 260 750 1300

0,30 500 2 17 55 160 240
0,86 300 0 1 3 3 3
1,00 278 0 1 2 2 2

Tas. 5.4 —Nombre de détections attendues pour une sélection de tdélpkanétes a gierentes
distances orbitales réduites ou températurgsaives.

5.2.4 Nombre total de détections

Les estimations qui précedent impliquent que toutes lagestaient une planete a la pé-
riode ou distance considérée, ce qui n'est pas trés satstgphysiquement. Erfet, on peut
admettre facilement qu’une étoile possede un cortege détgaoccupant une suite discrete de
positions orbitales, mais on n'imagine pas un remplissagéirtu de I'espace ! Pour avoir une
idée physiquement raisonnable du nombre total de détactians la moisson de COROT, je
vais supposer qumutes les étoiles possedent une planéte de période inférée75 j Ou ces
planéetes ont-elles le plus de chance de se trouver? Ce @gshgiférent puisque I'licacité
de détection diminue rapidement avie¢Fig. 5.4) oua (Fig. 5.5). On est donc conduit a choisir
une loi de probabilité de présence en fonction de la périodigate, ce que j'appellerdoi de
probabilité orbitale avant d’défectuer une intégration stirou sura.

Loi uniforme

La plus simple et la plus neutre des hypothéses pour COROTisterss postuler que les
planetes se distribuent de maniére équiprobable suivaériadeT. Je I'appellerai laloi U; la
densité de probabilité associée est

al/2
3/2 3/2°

Amax ~ @i

fU(T):;T soit fU(a):g (5.9)

Tmax — I'min

On voit donc qu’une densité uniforme en période donne undtégm®portionnelle a/a dont
les frontieresai, et amax S'€loignent des étoiles chaudes et se rapprochent dese£tmides
(a «« MY3). Insistons sur le fait qu’on cherche a placer une uniquediaa proximité de
I'étoile. Cette loi ne conviendrait pas pour un cortege ptaire. Par exemple, pour reproduire
les demi-grands axes du Systéme Solaire qui suivent unegssign a peu prés géométridde

il faudrait une loi comportant une série de pics de probhili

Loi apparente

J'ai dérivé une loi apparente, baptisée loi A, de I'échamiliie planétes que nous connais-
sons aujourd’hui grace a la vélocimétrie radiale (SchmeR03). Dans cette section, j'expose
le cheminement que j'ai suivi.

23. D’apreés la loi de Titius-Bode (1770), la distance des ¢tias au Soleil en UA est = 0,4 + 0,3 x 2" ou
ne{-0,0,1,...,7}.
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En vertu de I'équation (3.22), 'amplitude de la vitesse abalestK, « M, T3, Par consé-
qguent, cette méthode privilégie par nature les planétesiugssa courte période, et la loi A
risque d’étre entachée d'un biais observationnel. La dépde détection de la vélocimétrie
dépend du nombre de périodes observées et du nombre de syeaupgriode. D’apres Marcy
et Butler (1998), si la durée d’observation est trés supégia la période, une analyse de Fou-
rier (83.4.2) permet de détecter des planetes d’amplitud@aable aux erreurs de mesure. En
revanche, sila durée d’observation est du méme ordre del@uaque la période, 'amplitude
doit dépasser les erreurs d'un facteur 4 au moins.

Pour COROQOT, les planétes qui nous intéressent ont une périagenale de 75 |, c’est-a-
dire environ 15 fois moins que la durée d’activité des plaegnés relevés spectrométriques (Ta-
bachnik & Tremaine, 2002, Table 1). A la date de ce travaiemeonnait 32 dont HD 16141 b
qui a la plus faible amplitude, 1®ms, et aussi la plus longue période= 75,8 j. Avec une
courbe de vitesse dont la valeufieace est 7 mi3, soit 2,5 fois les erreurs de mesure, elle
est tout a fait représentative de la limite des capacités délbcimétrie (Marcy et al., 2000).
Sa masse apparent®l{sini) de seulement,@2 M;, juste en dessous de la masse de Saturne
(Ms = 0,30 M;), en fait une des plus légéres planetes connues. Je m'esesvipour fabriquer
un échantillon complet et homogéne en masse apparente.

Pour éviter de biaiser la loi A en comptabilisant des plasptas Iégéres que HD 16141 b
qui ont été détectées a plus courte période, mais qui nentrgias pu I'étre a la période de
HD 16141 b, je n'ai retenu que les 30 planétes qui vérifientitérer

T \13
MzsinizKT'”(%) M2, (5.10)

aveckK" = 10,8 ms! et Tnax = 758 j. La plus petite masse apparente est alo2d O, =
0,70 Ms. Tous ces objets rentrent donc dans la catégorie de rRyoa 10 R;, puisque les
rayons équatoriaux de Saturne et Jupiter sont respectitaiad®,5 et 1P R,,.

N’oublions pas pour finir que la procédure de sélection degestoibles en vélocimétrie
induit également un biais. Erfet, cette technique nécessite la présence d’'un grand nalabre
raies dans le spectre, et n’est dofificace que pour les étoiles F et plus tardives. Ainsi, ce n’est
pas un hasard si toutes les étoiles-meres de mon échastiidgrde type K2—F7 (0,7-1,2 M
a I'exception d’une unique étoile de type M4 (0,3 MLes naines M, bien gu’abondantes dans
le voisinage solaire, sont généralement tres faibles eedeaitdifficiles a observer. Comme
les étoiles plus tardives que MO sont en nombre négligeabie BES210 et afin de respecter
une certaine cohérence, j'ai écarté les deux planetesragéola naine M4. L'échantillon est
ainsi constitué uniqguement d’étoiles-meres de type sotair représentent 59 % des étoiles de
BES210 si on inclut toute la gamme K2—-F2 (0,7-1,5M

La figure 5.7 montre la loi A que j'ai obtenue par lissage d’'ustdgramme portant sur 28
planetes. Comme elle est fortement piquée a courte distancgattend a ce qu’elle favorise
nettement la détection de planetes par rapport a la loi Uclianuilation de planetes aux période
de 3—4 j s’explique par les processus de migration (Trillegl., 1998, voir en particulier la
Table 2). En accord avec cette théorie qui prévoit une inapbet perte de masse au cours de
la migration vers I'étoile, Zucker et Mazeh (2002) ont mérdu’il existe un exces de planétes
leégeres a courte période.
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Fic. 5.7 —Densités de probabilité de la loi A (trait continu) et de la Wipour référence (trait
pointillé). Le pic a courte période traduit I'accumulatiore golanetes Iégeres expliquée par le
processus de migration. Figure dérivée d’'un échantillon 8@netes de période inférieure a
75].

Résultats

La table 5.5 rassemble les résultats apres intégration qériade pour une sélection de
rayons et pour chacune des lois de probabilité orbitaler Pauntrer la sensibilité au choix de
la période minimale, j'ai aussi mené les calculs pour un&lavecT i, = 3j. Comme prévu,
la loi A est bien plus favorable & COROT. Face a cestids, il est important de se souvenir
de la normalisation a une planete par étoile. Dans le cas dastpk géante®{ = 10 R;), on
sait que la fréquence réelle est de I'ordre de 32 planetes3@ifld étoiles, soit environ 1,5 %.
Par construction, c’est la loi A qui fournit la meilleure iesation pour ce type de planéte,
c’est-a-direx~ 75 détections. Toutefois, je souligne que cette loi a etéiqpge a tous les types
spectraux sans distinction, alors qu’elle a été dériveéeatar pg données sur les étoiles solaires
uniquement.

5.2.5 Etude en fonction du type spectral et de la magnitude

Jusqu’a présent, j'ai toujours sommé les détections suesdas étoiles de BES210 quels
gue soient leur type spectral (Sp) et leur magnitude (V). Darsacagraphe, j'étudie la répar-
tition des détections en fonction de ces deux parametresiesweux distributions orbitales
envisageées (Figs. 5.8-5.11). L'objectif est de cerner ledgcaites d’étoiles qui maximisent
I'efficacité de COROT afin d’en faire les cibles prioritaires.

On constate premiérement que la forme générale des histogramst indépendante de la
loi choisie ; seule I'échelle en ordonnée change. Cela sepramd dans la mesure ou les lois de
probabilité ne sont fonction que de la période — dont dépardtément I'éficacité de détection
— et non pas de Sp ni de V. Il est donc possible de discuter icbaent les histogrammes de
chaque loi.
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Ry (Re) U A
1,0 4-6 40
1,25 15-25 150
1,5 50-65 380

2,0 190-230 1200
3,0 700-800 3200
5,0 1500-1600 4700
10,0 1800-1900 5100

Tas. 5.5 —Nombres totaux de détections obtenus avec les deux lois dalplités orbitales
pour une série de rayons planétaires =Uoi uniforme en T, A= loi apparente en T. Un double
choix de période minimale pour la loi U, resp. 3 et 2 j, montrefliience de ce paramétre (la
plus petite valeur est obtenue a chaque fois pokf E 3 j).

A2 A7 F2 F7 G2 G7 K2 K7 M2 A2 A7 F2 F7 G2 G7 K2 K7 M2 A2 A7 F2 F7 G2 G7 K2 K7 M2

150

1001

50

A2 A7 F2 F7 G2 G7 KZ K7 M2 A2 A7 F2 F7 G2 G7 K2 K7 M2 A2 A7 F2 F7 G2 G7 K2 K7 M2

Fic. 5.8 —Histogrammes du nombre total de détections en fonction du tygarapde I'étoile-
mere pour la loi U. Chaque histogramme correspond a une valeuragian de la planéte
indiqué en unité du rayon terrestre.



68 Chapitre 5. Prédiction des performances de la mission COROT

50 120 400
R, = 1.25 R, =15 ] R, = 2
80
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40t

20

A2 A7 F2 F7 G2 G7 K2 K7 M2 A2 A7 F2 F7 G2 G7 K2 K7 M2 A2 A7 F2 F7 G2 G7 K2 K7 M2

1200
1500 b 1500
wol Re =3 R, =5 R, = 10
1000 b 1000 -
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0 0

A2 A7 F2 F7 G2 G7 K2 K7 M2 A2 A7 F2 F7 G2 G7 K2 K7 M2 A2 A7 F2 F7 G2 G7 K2 K7 M2

Fic. 5.9 —Histogrammes du nombre total de détections en fonction du tygarapde I'étoile-
mere pour laloi A. Chaque histogramme correspond a une valetayhn de la planéete indiqué
en unité du rayon terrestre.

Fic. 5.10 —Histogrammes du nombre total de détections en fonction de la mualgrde I'étoile-
mere pour la loi U. Chaque histogramme correspond a une valeuragian de la planéete
indiqué en unité du rayon terrestre.



5.3. Hrets réduisant I'icacité de détection 69

140

PR, = 1.25

120

100

L L L L
" 12 13 14 15 16 17 1
Vv

2000 T T T T T 2500 3000

2000 2500

1500
2000
1500

1000 1500

1000
1000

5001

500
500

0 L L L L L o] L L L L L 0 L L L L L
" 12 13 14 15 16 17 " 12 13 14 15 16 17 " 12 13 14 15 16 17
v \ v

Fic. 5.11 —Histogrammes du nombre total de détections en fonction de la mualgrde I'étoile-
mere pour laloi A. Chaque histogramme correspond a une valetayhn de la planete indiqué
en unité du rayon terrestre.

Sans surprise, il faut de préférence des étoiles petite B2t brillantes (\=12—14) pour
«dénicher » les petites planeté} € 2 R;), tandis que les planetes géantes se laissent détecter
en majorité autour des étoiles faibles=(15-16) qui sont les plus nombreuses, et ce quel que
soit leur type (A2—-G2). On retrouve assez bien la répartitianéleiles de BES210 (Fig. 5.3)
dans les histogrammes poBs = 10 R;, ce qui conforte dans I'idée que toutes les planetes
détectables appartiennent a la récolte. En termes matiggreston peut dire qu’a partir de ce
rayon,V;, a atteint ou dépassé la magnitude des plus faibles étoilkzss#dection de 12 000
naines, provoquant la saturationmeet donc den, (Eq. 5.6).

5.3 Hifets réduisant I'dficacité de détection

Tout ce qui a été présenté jusqu’a ce point supposait (i) outes les cibles avaient une
variabilité comparable a celle du Soleil, (i) qu’'elles paient étre isolées a l'intérieur d’un
masque, et (iii) que seules des naines faisaient partie sddation. Je vais maintenant revenir
sur chacune de ces hypothéses pour en discuter le bien-fondé

5.3.1 Variabilité stellaire

On a vu d’'une part que le Soleil est une étoile relativemenneaket d’'autre part qu’il
est dificile d’extrapoler le modéle de variabilité solaire aux aatétoiles (84.5.3). Quel serait
I'effet d’une variabilité accrue ? J'ai exploré cette possibitibur la loi U en augmentant la
variabilité de toutes les étoiles d’un facteur 10 puis d'actéur 50 (Tab. 5.6). On constate que
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si les naines sont dans I'ensemble 10 fois plus actives q8el&dl a la fréquence des transits,
le nombre de petites planétes détectées chute dramatiqtiebans le cas d’'une tres forte
variabilite, il faut méme renoncer a détecter des planeteaybnR, < 3 R; (I'inequation (5.2)
n'est plus vérifiée).

Ro (Re) x1 x10 x50
1,0 6 0
1,25 25 1
15 65 3
2,0 230 30
3,0 800 250 2
50 1600 950 120
10,0 1900 1700 900

0
0
0
0

Tas. 5.6 —Impact d’une variabilité stellaire accrue sur le nombre todial détections pour la loi

U. On rappelle que la variabilité solaire (colonrex1 ») est de 50-100 ppm a la fréquence des
transits.

5.3.2 Variabilité induite par les étoiles de fond

Comme le nombre d’étoiles augmente d’un facteur 2—2,5 paninate dans le champ visé
par COROT, il faut s’attendre a ce que tous les masques stgigar la photométrie d’étoiles
de premier plan soient contaminés a des degrés divers pétalkes du fond (toutes classes de
luminosité confondues). Cela aura pour conséquence dé&jaux bruits déja décrits un terme
de bruit quantique et un autre de bruit de variabilité.

En utilisant les mesures du groupe de Genéve et de la missigraidigs (Grenon, 1993;

Eyer & Grenon, 1997), Alain Léger a pu avancer que sur une écHellquelques mois et en
ordre de grandeur :

la variabilité n’est pas détectée pour 90 % des naines;
— 10 % des naines ont une variabilitdeace de ¥ 102;

— 98 % des géantes ont une variabiliféaace< 2 10°3;

— 2 % des géantes ont une variabiliféece< 5 1073

Pour se ramener a une échelle de temps correspondant asitstradnsemble judicieux
d'utiliser la figure 4.7, ce qui conduit a appliquer un facteul0,16 aux chffres cités plus
haut. Malheureusement, les mécanismes responsablesriddxslités horaire et mensuelle sont
certainement diérents (84.5.3). Il n’y a donc aucune garantie que I'appbecat’un simple
facteur d’échelle permette de passer de I'un a l'autre. lau€auivant a uniguement pour objet
d’explorer I'impact de la variabilité induite par les étslde fond, en considérant I'application
d’un facteur d’échelle comme une hypothése de travail.

La fraction fr du flux de I'étoile de fond qui rentre dans le masque dépena distance
d entre les centres des fonctions d’étalement du point (FEPJhéicune des étoiles. Apres
moyennage sur toutes les orientations relatives, on trquedr est une fonction décroissante
de largeur a mi-hauteur 3,6 pix pour un masque de 85 pix (Fig)5.1
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Fic. 5.12 —Fraction du flux de I'étoile de fond entrant dans le masque éile de E' plan
en fonction de la distance d entre les centres des FEP (tdesesrientations relatives ont été
moyennées).

J'ai obtenu les distributions des étoiles des classes dialls BES210 en interrogeant une
nouvelle fois le modéle de Besancon. Daniel Rouan a ensfiiget@é une simulation de type
Monte-Carlo (tirages aléatoires) qui fournit, en fonctiabm la magnitude de I'étoile-cible, le
nombre d’étoiles de fond responsables d’un bruit suppléarende niveau donné. Nous avons
considéré que la détection était significativement peéeid le bruit total était accru de 20 %.
En sommant les contributions degtdrentes magnitudes, Alain Léger a estimé que le nombre
de détections perdues était de I'ordre de 13 % Byur 1.5R; et de 10 % pouR, = 3R,;. Dans
le cadre du modéle de variabilité explicité plus haut, itfattendre a une perte del0 % des
détections en raison de la variabilité supplémentaireitaghar les étoiles de fond.

5.3.3 Binaires a éclipses

Dans le paragraphe précédent, j’ai envisagé une sourcécmhditie de variabilité de méme
nature que la variabilité solaire. Sofiet est de diminuer I'#icacité de détection, maisiln'y a
pas de risque de fausse détection. Malheureusement, uoawkes possibles de variabilité des
étoiles de fond est la présence d’un compagnon éclipsantiéégment la primaire. Lorsque ce
phénomene se produit a une période inférieure a 75 j, il geaiténfondu avec le transit d’'une
planete devant I'étoile de premier plan. Pour les étoilbkes telles qué/ < 14, on disposera
d’'une information en trois couleurs (85.1) qui sera disanianite : le transit di a I'étoile de fond
ne sera certainement pas visible dans les trois canauxesdtties improbable que la superposi-
tion des FEP soit parfaifé. Les cas olV > 14 sont plus dficiles. On peut envisager d'utiliser
la pose longue (deux a trois heurefieetuée au début de chaque séquence de 150 j pour la
sélection des étoiles-cibles et la définition des masquessétoiles appartenant a un environne-
ment pollué devront étre soumises a des observations spegpiiques complémentaires.

Il faut souligner que d’une maniere générale, les binairgdipases sont la premiére source
de fausses alarmes (c’est-a-dire de fausses détectiams)adeecherche de transits planétaires.

24. C'est une utilisation en quelque sorte détournée desfgedsion, puisque ce qui importe ici est |&élience
de localisation spatiale des couleurs.
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La plupart du temps, la distinction s’établit sur deux cate
1. Le signal de transit est bien trop intense pour étre calmedplanete ;

2. La présence d’'une éclipse secondaire moins profondédgplip$e principale signale que
le compagnon est une étoile.

Cependant, le critére 2 ne s’applique pas si les deux étmilesa peu pres de méme type, et
dans ce cas, le critére 1 peut ne pas étre pertinent non gléslgise est « rasante ». Heureu-
sement, les éclipses rasantes ont une forme en V caraqiéei$Fig. 3.7) qui fournit un critere
supplémentaire pourvu que I¢BSsoit sufisant pour la mettre en évidence. La partie n’est pas
pour autant gagnée, puisque tirer le meilleur parti d’'utrimeent implique que les détections
a faible 9B vont former le gros des troupes. Citons ici deux autressidéeemment proposées
par Drake (2003):

— dans le cas d’'une étoile binaire dont I'orbite est serfé@draction gravitationnelle mu-
tuelle déforme les composantes qui adoptent une formeseitiiale. Au cours de la révo-
lution, la surface stellaire vue par I'observateur varia@périodiquement, ce qui induit
une modulation sinusoidale de la courbe de lumiére. Drakéeat®ement trouvé de
telles modulations dans les mesures du relevé OGLE;

— si le transit est le fait d’'une binaire a éclipses de fondrsala couleur de I'étoile de
premier plan doit changer au cours du transit (on ne s’ag@sda un tel #et pour une
planéte qui se comporte essentiellement comme un écrartrapaque). Cette propriété
montre une nouvelle fois I'intérét d’'une photométrie enspburs couleurs.

Chaque critere pris séparément risque d’étrefiigant pour lever une ambiguité, mais leur
combinaison est certainement un puissant outil discritoirea

5.3.4 Dfficulté de sélection des cibles

Pour sélectionner 12 000 naines dans le véritable champiliaét étre en mesure de les
distinguer des géantes. C’est pourquoi I'équipe COROT du LAdwaille actuellement sur le
catalogue initial de la mission : une photométrie compléeétoiles de tous les champs-cibles
est en cours de réalisation a partir d'observations dédigesol en bandes BVRI, et a partir
des catalogues infrarouges DENIS (bandes IJK) et 2MASS {IHféar exemple, Epchtein et al.
(1997) montrent comment faire un tri entre naines et géamtesilisant un diagramme couleur-
couleur (Fig. 5.13). Cependant, cette opération ne seraigenhient pas exempte d’erreurs, et
une fraction des étoiles-cibles sera mal choisie.

5.4 Conclusion

La méthode des transits surpasse la vélocimétrie radiate exens qu’elle donne acces a
des planetes de taille aussi petite que celle de la Terreypau’elles occultent stisamment
souvent leur étoile-mére pendant la durée d’observationsDacas de COROT, les planétes
de la taille de la Terre restent marginalement détectaBlesevanche, les grosses planétes
telluriques R, = 1,5-20 Ry), eta fortiori des planetes de la classe d’Uranus et de Neptune
(resp. 4,0 et ®R;) qui auraient migré a proximité de leur étoile, constituwag cibles faciles a
fort intérét bioastronomique (Léger et al., 2003; Kuchnéf3). Quant aux analogues de Jupiter
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Fic. 5.13 —Diagramme couleur-couleur pour 3800 sources ponctuelles dalague DENIS.
Les naines se concentrent dans la partie bleue du diagramnes gfélantes regroupées dans
la partie rouge. A magnitude équivalente, les géantes étiust Ipin que les naines, c'est le
rougissement interstellaire qui opére la ségrégation elgsedeux populations. Figure extraite
de Epchtein et al. (1997).

pour lesquels notre estimation est la plus solide, on daitex\dre a en détecter de I'ordre d’'une
centaine.

J'ai envisagé deux types de distribution orbitale dans nagsuts, uniforme pour la pre-
miere, dérivée de I'’échantillon disponible de planeteswtggsapour la seconde, et je les ai ap-
pliqués sans discrimination de type spectral. Bien entea@ést COROT qui nous apprendra
comment se distribuent réellement les planetes en fondgdaurs caractéristiques et de celles
de leur étoile-mere. Outre les détections de planetes ds typeveaux (et probablement in-
attendus), la méthode des transits permettra aux étudesigtees de faire un bond en avant,
précisant ainsi les mécanismes de formation et la dynandgsasystemes planétaires que I'on
commence a voir a I'ceuvre grace a la vélocimétrie radiale.

A la fin de ce chapitre, j’ai discuté d’un certain nombreffées négatifs sur I'icacité de
détection. En particulier, il ne faudrait pas sous-estile®risques de confusion liés aux binaires
a éclipses. A ce propos, l'information chromatique sembledel atout pour COROT ; on peut
donc s’étonner que ses successeurs Kepler et Eddingtomieeipas repris I'idée.
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De l'utilisation de la couleur

A PHOTOMETRIE €n trois couleurs appliquée a la recherche des transitetpiags est une
L originalité de la mission COROT. J'ai déja évoqué au chapitézédent I'utilisation de
I'information colorée comme outil de diagnostic pour leansits. Ce chapitre s’ouvre sur une
étude de la chromaticité de la variabilité solaire qui faggortir une nette corrélation entre
les ditérentes couleurs (86.1). Comme les transits planétairéesagueu de chose prées achro-
matiques, il est possible d’envisager une combinaisorcesise des canaux colorés, soit pour
soustraire le bruit de variabilité (86.2), soit pour anatyseévénement double ou unique pour
lequel on ne peut appliquer le critére de répétitivité (86.3)

6.1 Propriétés chromatiques de la variabilité solaire

6.1.1 Mesures de I'instrument SPM

Intégré a I'expérience VIRGO a bord du satellite SOHO, l'instrat®PM assure une sur-
veillance photométrique du Soleil dans trois filtres ésr¢ft nm) centrés aux longueurs d’onde
402, 500 et 862 nm (Frohlich et al., 1997). J'ai étudié les pévfis d’'une série de mesures
contemporaine de la série bolométrique utilisée au §4.5.2reinigre vue, il est manifeste
que ces trois signaux sont tres corrélés et que les amg@it@zoissent du bleu vers le rouge
(Fig. 6.1). Cette propriété reste vraie a la fréquence desitsa ce que I'on vérifie en faisant
subir aux signaux bruts le méme filtrage passe-haut que @étuit au 84.5.2 (Tab. 6.1). Dans
la suite, je travaillerai uniguement avec les signaux HFésioespectivemerit (402 nm),v
(500 nm) etr (862 nm).

Coef. de corrélation signal brut signal BF signal HF

(402, 500) 95 % 95 % 93 %
(402, 862) 94 % 94 % 92 %
(500, 862) 96 % 96 % 90 %

Tas. 6.1 —Cogficients de corrélation des signaux photométriques de I'umagnt SPM avant et
apres filtrage passe-haut & 3 h).

Cette forte corrélation incite a penser qu’on doit pouvaiiduer significativement le bruit
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Fic. 6.1 —Flux solaire relatif mesuré par I'instrument SPM dans troigdi$ étroits (402, 500 et
862 nm) du 0D699 au 271199. On notera la gférence d’échelle entre la figure du haut et les
deux du bas.

Fic. 6.2 —Nuages de corrélation entre legfdirents signaux HF obtenus par filtrage des mesures
de SPM.
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de variabilité par combinaison linéaire de deux ou troid@ars. Par ajustement d’'une droite des
moindres carrés sur les nuages de corrélation (Fig. 6.2)bter les trois facteurs d’échelle,
apy, apr €Ly, permettant de passer d’une série photométrique a une Batpgom, cela donne

b 2,12r-29 pr 2,12 . (6.1)
\Y 1,85r - 0,1 Qyr 1,85

b = 1,13v-28 apy = 1,13
soit

On calcule ensuite I'écart-type des signaux combinés deweua pour diférentes valeurs de
la durée du transit qui ne sert ici qu'a paramétrer le filtrpgese-haut (Tab. 6.2) fiEctive-
ment, on constate une réduction supplémentaire du bruitfdecteur 4-5 par rapport au signal
bolométrique (Tab. 4.1). Cependant, on doit noter (i) queréssltats sont obtenus en bande
étroite, et (ii) que ce gain s’est fait au détriment d'une@ele signal qui s’accompagne d’'une
augmentation relative du bruit quantique. Il reste donceingre en compte ces deux aspects
pour juger de l'intérét de la manipulation.

ox(pm) 3h 5h 10h
b-—a,v 11 13 20
b-—a,r 11 15 25
V—-a,r 10 13 19

Tas. 6.2 —Ecarts-types du résidu de bruit de variabilité aprés comisioa linéaire des signaux
b, v etr, en fonction de la durée du transit.

6.1.2 Modeéele de chromaticité solaire

Pour utiliser les résultats du 86.1.1 dans le cadre de CORCAutilextrapoler une loi de
chromaticité dans la bande 350-1050 nm. Je propose donn itiagéle tres simple a partir
d’une loi de Planck dont je vérifierai apres coup I'accordcdes mesures de SPM.

Onreprend I'idée développée au 84.5.3 que la variabilité hreodai Soleil est due au passage
au limbe de structures en surbrillance (facules ou autrastates liées a la supergranulation).
On suppose que le disque solaire comparggructures de ce type et que leur nombre fluctue
suivant une loi de Poisson d'écart-typ@. Le Soleil rayonne suivant une loi de Planck, notée
B(A,T) (Wm2srinm?), et on approxime dans la partie visible du spectre I'éroissles
structures par une loi de PlangfA, T +AT). La variation relative d’intensité monochromatique
F, (W m~2nm?) due a I'apparition ou a la disparition d¢n structures s’écrit

_ VNQs B, T + AT) - B4, T)| 6.2
Qo BA,T)+NnQ|BAT +AT) — B4, T) (6.2)

‘AFA
F.

ouQs et sont respectivement les angles solides sous lesquelgfiaisur voit une structure
et le Soleil. Comme la contribution a I'intensité de I'ens#endes structures est faikdepriori
devant celle du Soleil,
AF,
Fa

Qs
Qo

B(A,T+AT)

= BT

(6.3)
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Vu la bande spectrale de COROT et la gamme de températurealles-€ibles, la brillance
monochromatique du corps noir se réduit a
2hc? hc
B, T) ~ —expl-——=], 6.4
(a1~ 25 e | 6.4)
ou h est la constante de Plandkcelle de Boltzmann et la vitesse de la lumiére. Finalement,
on aboutit a

AF, Qs AT hc

Fol o \/ﬁQ@ T AKT | (6-5)
D’aprés cette équation, le rapport de variations relativiesethsité monochromatique doit

étre dans le rapport inverse des longueurs d’'onde. En presamme référence le signal

a 862 nm, jai traceé la fonction,, = (AF,/F,)/(AFge2/Fgs2) = 862/ et j'y ai reporté les

mesures de SPM a 402 et 500 nm, $wit = ay, etv/r = a,, (Fig. 6.3). Compte-tenu de sa

simplicité et de son accord satisfaisant avec les donnéés, loi en Y1 me parait donc une

bonne extrapolation a toute bande 350-1050 nm. Je restadaapteconscient de la naiveté de

ce modele et du peu de mesures pour le valider. C’est avecdasgres données de COROT

gue ces idées pourront étre veritablement testées.

Modeéle de chromaticité solaire
20~ T T T T T T T T T

25F ]

20F 1

O(N

15F .

1.0F 1

os5L . . . ‘ P
200 400 600 800 1000 1200
N (nm)

Fic. 6.3 — En trait continu: modéle de chromaticité solaire rapporté aignsl r, soit
a, = 862/A. Triangles: mesures de SPM pour comparaison. Cette figure sudteepas d’'un
ajustement.

6.1.3 Codficients de chromaticité en bande large

On désigne par B, V et R les trois canaux colorés de COROT. Entngty la transmission
spectrale de l'instrument (Fig. 6.4), I'équation (6.5) siéen bande large

7182, T) n(2) da
%:\/ﬁ%ﬂmﬁ AWDndt = - 5 vr (6.6)
A Q, T kT fA B4, T)n(2)da
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Transmission spectrale de COROT

0.0k ‘ ‘ ‘ ‘ ]
200 400 600 800 1000 1200
A (nm)

Fic. 6.4 —Transmission spectrale de COROT intégrant le rendement guanties CCD et
I'absorption des optiques.

Muni de cette expression, jai calculé les analogues en dmitmrges des trois facteurs
d’échelleay,, apr et ayr, NOtésagy, agr et ayr et appelés désormais dheients de chroma-
ticité (Tab. 6.3). Une nouvelle fois, en I'absence d’'inforioatpertinente a ce sujet, j'étends
le modéle solaire aux autres étoiles: quel que soit le nigdatal d’activité, on suppose que
les relations entre couleurs se déduisent toujours dedtému(6.6). On constate que la dépen-
dance vis-a-vis du type spectral est faible (ce qui est unadohose) et que I'élargissement en
longueur d’'onde a réduit les écarts entre lediocents.

Sp Ter(K) apy asr  avr

A2 9000 1,27 1,67 1,31
F2 7000 1,28 1,66 1,30
G2 5800 1,29 1,66 1,29
K2 4800 1,30 1,64 1,26
M2 3500 1,28 155 1,21

Tas. 6.3 —Cogficients de chromaticité pour les canaux colorés de COROT etidondu type
spectral de I'étoile-cible.

6.2 Soustraction du bruit de variabilité

On connait a présent la réponse chromatiqgue de COROT au bruéribilité stellaire.
D’apres ce qui précede, ce bruit peut étre majoritaireméniré des mesures par combinaison
linéaire des couleurs. En calculant |BRJans le cas d’'une détection en « lumiére blanche »,
c’est-a-dire avecSB+V+R, et dans celui d'une détection en « lumiére colorée », eéaluer
a partir de quel niveau de variabilité cette méthode présentintérét. Pour cette section, je
me contenterai d’un calcul simplifié qui ne tient compte quebduit quantique et du bruit de
variabilité.
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Dans ce cas simplifié, on a pour un transit unique en lumierechig

Ne Ne
(S/B)p = —— =, |—e—. 6.7)

VNG + (xNo)? 1+0%Ne

On considére maintenant la combinaison colorée

’— - CVBR— (6.8)

Si on néglige le phénomene d’assombrissement centre-biorié slisque stellaire, un transit
est un phénoméne achromatiqueg. AB/B = AR/R = &. En notantxg et X les fractions
de photo-électrons bleus et rougesgetN. I'écart-type du résidu de fluctuations stellaires,
jobtiens

Ne

1 2 1 2
X5~ + agrXg +0'reSN

(S/B)a = (@gr—1)& \/ (6.9)
Auvu de latable 6.2, le terme de résidu est négligable visahwibruit quantique et je I'aban-
donne, ce qui revient a supposer une élimination parfaitbrdit de variabilité. Comme le
facteur ¢ — 1)/(xg! + a®x31)*? est une fonction croissante deon comprend immédiatement
gue c’est la combinaison/R qui est la plus performantefliéctivement, en adoptarg ~ 0,3
et xg ~ 0,4 (spécifications de COROT), je trouve pour ce facteW;2 soit deux fois plus que
pour les combinaisons/B et V/R. Par ailleurs,%/B). est proportionnel &o(— 1) c’est-a-dire a
la différence entre le céigcient de chromaticité des fluctuations et celui des transgtslernier
étant pris ici égal a 1 puisque je les ai considérés commemaitigues. Par conséquent, c’est
aussi avec la combinaisonB qu’on obtient la meilleure « chromaticitéfidirentielle ». Cette
remargque me conduira dans la prochaine section a envisatigsdtion de cette combinaison
comme outil de diagnostic pour les événements ambigus.

La résolution de I'inéquatior§/B) > (S/B)w permet enfin de calculer le niveau de varia-
bilité a partir duquel on aura intérét a faire une détectiodeux couleurs :

X+ o X‘l 1z _
oNe > /Ng ﬁ - 1] soit |ouNe > 4,7 /Ne|. (6.10)
BR —

Ce résultat est particulierement simple a interpréter :rigt lwe variabilité doit dépasser le
bruit quantique d’un facteur 5 environ pour que la détectiolorée apporte un gain enEs

La table 6.4 regroupe les valeurs a@™ en fonction de la magnitude de I'étoile-mére, dans
I'hypothése d’'un transit de 3 h observé par COROT. J'en cengliela détection colorée
pourrait présenter un intérét pour les étoiles les pluslartes qui sont typiquement cinq fois
plus variables que le Soleil. Cette méthode devrait étre bien plus pertinente dans te cieda
mission Eddington dont la surface collectrice totale dedie de vingt fois supérieuféabaisse
d’'un facteurv20 =~ 4,5 tous les seuils.

25. En toute rigueur, ce facteur 5 est [égérement sous-@sgimraison des sources de bruit que j'ai négligées.
Toutefois, la conclusion demeure certainement valide dreate grandeur puisque le bruit quantique est dominant
pour les étoiles brillantes.

26. Pour le concept de quatre télescopes de Schmidt de 60vatogpé par Astrium.
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V. N o (ppm) o"/o,

11 716 200 4
12 316 300 6
13 116 500 10
14 410 700 14
15 210 1000 20
16 7106 2000 40

Tas. 6.4 —Variabilité stellaire minimale au-dela de laquelle la déieat colorée apporte un
gain en 8 en fonction de la magnitude de I'étoile-mere. Cas d’un tratsi3 h autour d'une
étoile G2 observé par COROT. Les magnitudes 15-16 sont joirtiee andicatif seulement
puisqu’elles ne donnent pas lieu & une détection colorée.

6.3 Reconnaissance des transits uniques

Dans le cas des détections B Saible et modére, j'ai imposé que le critere de réepétiivit
(trois transits au moins) soit veérifié. Cependant, COROT fasa certainement des planetes
n’occultant qu’'une ou deux fois leur étoile en 150 j. Il eshddentant d’utiliser ce qu’on sait
maintenant de la éfiérence de couleur entre les transits et les fluctuatioraisgsl, pour forger
un outil de discrimination qui augmenterait les perfornesnde la mission. En m’appuyant sur
un travail initié par Daniel Rouan et Alain Léger, je proposedeette section un test, puis jen
présente un exemple d’utilisation.

6.3.1 Principe du test

Soit une section de courbe de lumiére dont la forme et la dsméecompatibles avec un
transit a faible . Par faible 8, on entend ici de I'ordre de 2—-3 par mesure individuelle, ce
qui est représentatif des candidats du relevé O&LEn souhaite vérifier que cet événement
n’est pas significativement coloré comme doit I'étre untadle transit.

En moyennant la variation d’intensité dans le bleu et le eosigy la durée totale de I'évé-
nement, puis en la rapportant a l'intensité moyenne horse¥ént, on construit pour chaque
couleur une unique variation relative d’intensiteé3/B ou AR/R. On peut raisonnablement
modéliser cette grandeur par une variable aléatoire gaussicar d'une part, on dispose de
nombreuses mesures (par exemple 35 dans le cas d’'un évérgaremm vu par COROT), et
d’autre part, plusieurs sources de bruit indépendarifestant les mesures. Je propose de faire
porter le test sur la couleur de 'événement définie simpidrpar

yE == (6.11)

Y est une variable aléatoire gaussienne dont I'espéranceubstdans le cas d’'un transit et
strictement positive sinon :

E[Y]:{

Yp =0, sitransit

Yy = (@gr— 1) AR sinon. (6.12)

27. Le lecteur pourra en trouver les courbes de lumiere ad&m httpisirius.astrouw.edu.plogle’. Par com-
paraison, le 8 de la courbe de gauche sur la figure 4.3 est phitbt
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En tenant compte des bruits quantique, de lecture, de fodd gigue, la variance dé, com-
mune aux deux cas, a pour expression

1,16(1 1\ oi+0Z(ng n
2 > L B R
oy = —+— |+ —+—=|, 6.13
YT Ne (xB xR) N2 (xé xﬁ) (6.13)
ou ng et ng sont respectivement le nombre de pixels bleus et rouge€&uest se raméne donc
a untest d’hypothéspour lequel le seuil de décision est
déf. yp + Ve _ aBR — 1 ﬁ
2 2 R
Comme les densités de probabilité sont symétriques, il yalitégntre le taux de faux positifs
et celui de détections manquées (Fig. 6.5). Pour des ganssida probabilité associée vaut

(6.14)

. 1
PrlY > ys|transii = Pr[Y < ys|fluct.] = = erfc( Ys ) (6.15)
2 Oy \/é
transit /7 /7 fluctuation
] ' stellaire
By e
faux / \ \ détection
positif ™[ : LW | manguée

Fic. 6.5 —Principe du test: la couleur Y de I'événement est une varial#atoire gaussienne
d'écart-typeoy dont I'espérance estylans le cas d’un transit et,ydans celui d’une fluctuation
stellaire. On compare la réalisation y de Y au seuil de décigigmour tester I'hypothese d’'un
transit.

6.3.2 Exemple d'utilisation
Le 9B d’une mesure individuelle en lumiére blanche a pour exgioes

1,16 Nux(02 + o)\ *
(S/B)l—s( Ne + Ng

(la variabilité stellaire étant considérée ici comme umalgaucun terme de bruit correspondant
n‘apparait). Il s'éléve par exemple a 2—3 pour un événemeptafondeur 16 et de durée 3 h
autour d’'une étoile de magnitude 12—-13. Dans ce cas, le tegbpé permet de confirmer ou
d’infirmer la nature de I'événement avec un taux de faux gesie 2—-10 %, c’est-a-dire un
degré de confiance de 90-98 % (Tab. 6.5).

(6.16)
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V (S/B); faux positifs (%)

11 53 0,05
12 33 2

13 20 10
14 1,2 22

Tas. 6.5 —Taux de faux positifs pour la mise en ceuvre du test sur un tra@girofondeud 0-3
et de durée 3 h, en fonction de la magnitude de I'étoile-mereol@ne du milieu indique pour
référence le 8 d’'une mesure individuelle en lumiére blanche.

6.4 Conclusion

J'espére avoir montré dans ce chapitre que la photométrmusieurs couleurs dans le
cadre de la recherche de transits planétaifies de tres intéressantes possibilités : élimination
du bruit de variabilité stellaire ou test discriminatoitg an événement unique ressemblant a un
transit. Au chapitre précédent, j’avais également propedéice appel a I'information chroma-
tique pour identifier les étoiles binaires a éclipses sups¥ps aux étoiles-cibles. J'ajoute cette
autre utilisation citée par Daniel Rouan: pour les étoiibtes qui s’avérent étre des binaires,
il est possible de déterminer autour de quelle composamiamgte tourne.

Pour conclure, je rappelle au lecteur que les performanesesnthodes développées dans
ce chapitre ont été estimées a partir d'un modéle de chroitéasiolaire et de son extension,
forcément spéculative, aux autres étoiles. Ces méthodasomb donc se révéler bien plus (ou
bien moins) intéressantes lorsqu’on disposera des moddbgsés a chaque étoile issus des
mesures de COROT.
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geantes

85






L'interferométrie astronomique

7.1 Motivation

vec la spectroscopie des vitesses radiales, on mesure la phigmparameétres orbitaux
d’'un systéme double, a I'exception notable de I'inclinaisBour une binaire a simple

spectre, comme c’est la cas lorsque le compagnon est un&@ldiignorance de I'inclinaison
implique une indétermination sur la masse. Il faut doncefaippel a une technique complé-
mentaire pour caractériser complétement le systéme. Aut digbue manuscrit, jai évoqué
I'astrométrie (81.2.1) qui mesure les déplacements de lagiménen projection sur le ciel grace
a des étoiles de référence ; dans la deuxieme partie, j'gulement discuté de la photométrie
des transits. L'astrométrie a pour particularité d’étrautant plus performante que les planetes
sont massives et a longue période car I'observabla;estM,T?3. La photométrie quant a elle
ne fonctionne que si l'orbite est correctement inclinéenat@connait que HD 209458 b dans ce
cas. Par conséquent, aucune de ces deux techniques n’pteadd’'étude des Pégasides déja
découvertes. En raison de leur orbite trés serrée, les iégagstent encore inaccessibles a
I'imagerie directe, malgré les développements rapidea derbnographieassociée a dptique
adaptativell y a donc |la un créneau pour une autre technique de hawtkités angulaire que
je vais décrire dans ce chapitranterférométrie a trés longue base

Pour relever le défi, il faudra toutefois étre capable diathee une remarquable précision
afin d’isoler le trés faible signal exoplanétaire. C’estguoi je m’intéresserai de prés a I'éta-
lonnage (87.3.3 puis chap. 8) ainsi qu’au filtrage optique pé&tant d’épurer le signal (87.4.1
puis chap. 9). Enfin, dans le dernier chapitre de ce manpggpitoposerai une technique obser-
vationnelle dédiée a la caractérisation complete desrsgstéloubles spectroscopiques. Outre
la mesure de la masse via celle de l'inclinaison, la perggeatmoyen terme en serait la spec-
trophotométrie infrarouge a basse résolution, seule ¢ap&prouver d&icacement les modeles
d’atmosphere décrits au §2.4.2.
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7.2 Bréve préesentation de l'interférométrie astronomique

7.2.1 De la naissance de I'idée au premier diamétre stellaire

Suggérée par Hippolyte Fizeau en 1868 pour mesurer les dizsBétoiles, I'interféromé-
trie a tres longue base est une extension astronomique plostti$ des trous d’Young. Lors-
gu’on se sert de ce dispositif pour observer une source ééet constate que le contraste des
franges d’interférence diminue avec I'écartement desstjosqu’a s'annuler pour un écarte-
ment critique. En utilisant les lois de I'optique physiguiest facile de relier la taille angulaire
de la source a cette mesure. L'application de cette tecbrdgns un cadre astronomique est
fort délicate en raison de la trés petite taille des étoitededa turbulence atmosphérique. En
1921, Michelson & Pease montérent une poutre supportamnt ekawirs sur le télescope de
100 pouces du Mont Wilson en Californie, et réussirent lleipgle mesurer le diametre an-
gulaire de Bételgeuser(Ori): 47 millisecondes d’angle! En raison de s#idulté de mise
en ceuvre, peu d’'étoiles étaient accessibles a la technides @eux hommes n’eurent pas de
successeur immeédiat.

7.2.2 Un essor récent

En 1974, la technologie était mdre pour un nouvel essai etidatioabeyrie démontra la
premiere recombinaison entre deux télescopes séparéanbia/voie a un essor rapide de I'in-
terféerométrie astronomique. La figure 7.1 présente un greniétre dans sa version moderne :
deslignes a retardcompensent la éfiérence de chemin optique entre les faisceaux collectés
par les deux télescopes; les franges d’interférence sodujies au foyer de I'instrument en
superposant les faisceaux.

En dehors de la mesure du diametre des étoiles, I'interféndena apporté des contribu-
tions significatives a I'étude de féet d’assombrissement centre-bord, de I'échelle de tempéra
ture dfective, de I'aplatissement des rotateurs rapides, ddegtboubles, des environnements
d’étoiles évoluées (Miras et autres supergéantes), delséiys, des disques circumstellaires
et vient de fournir un premier résultat sur les noyaux ackifgalaxie®.

Comme il n’est pas dans mon intention de faire une revue etiveude l'interférométrie
et de ses résultats, je renvoie le lecteur intéressé a deagmsvdidactiques récents (Lawson,
2001; Perrin & Malbet, 2003a), ainsi qu’a la revue de John Men(2003) par exemple.

7.3 Observable interférometrique

Les éléments théoriques de cette section sont repris ouésda@ I'ouvrage de Goodman
(1985). J'introduis toutefois le vocabulaire et les natasi en vigueur dans I'équipe d’interfé-
rométrie infrarouge du LESIA.

28. Paru dans un communiqué de presse de 'ESO du 19 juin 2003.
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" Cal's Eye Retim Reflecior

Dalay Ing }

o= wp —— (Oplcal delay

Fic. 7.1 —Schéma de l'interférometre du Trés grand télescope europden ©ESO.
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7.3.1 Degré complexe de cohérence

Uninterférométre est essentiellement un instrument quiinedacohérence spatio-temporelle
du champ électrique échantillonné par les pupilles desdéfges. Par cohérence, il faut com-
prendre ici « capacité a produire des franges d'interfé@endathématiquement, on introduit
une quantité normalisée appelsgré complexe de cohérenetedéfinie par

(r) % <E(Ppt+7)E* (P2, t) >
Y12AT) = ’
[ < [E(PL R > < [E(P2 2 > 2

(7.1)

ou E(P, t) est la représentation complexe du champ électrique au Padha l'instantt, et ou
les crochets symbolisent une valeur moyenne dans le temp®gdOnnait unéonction de cor-
rélation spatio-temporelle normalisée. Bj = P, et varie, I'instrument explore la cohérence
temporelle du champ, tandis qu’il explore sa cohérenceadpatir = 0 etP; # P,.

En notantl; et |, I'intensité lumineuse dans chacun des bras de l'interfétogretd = ct
la différence de marche, l'interférogramme a pour expression

1(d) = 11 + 12 + 2+/111, Refy12(d/c)}. (7.2)

7.3.2 Théoreme de Zernike-Van Cittert

Ce théoréme fondamental énonce que la cohérence spatialadp est liee a la distribu-
tion d’intensité de la source par une relation de Fouriem&mants(a, §) la direction d’un point
de la source ef (s) son intensité normalisée a l'intensité totale, il s’écrit

v12(0) = f f I(s) exp(—iTZﬂ S- PlPZ) ds. (7.3)

Dans cette relation, les coordonnées conjuguées des cod@mangulairesy(s) sont lesfre-
guences spatialebabituellement notées,(v) ; ce sont aussi les coordonnées du vedigi/ A
dans le reper®,, que j'ai défini au §3.3.2.

Dans la littérature astronomique, on trouve couramment lduteodu degré complexe de
cohérence sous l'appellatiasibilité?°. Pour éviter toute confusion par la suite, je réserverai
le terme de visibilité a la transformée de Fourier de la itistion d’intensité de I'objet. C’'est
donc une grandeur complexe que je notéraiAvec cette notation, on retiendra le théoréme de
Zernike-Van Cittert sous la forme

V(u,v) = f f I(e,8) e’z M qudv  soit |V(u,v) = TF[Z (e, )] |. (7.4)

7.3.3 Etalonnage

En raison desféets instrumentaux et de la turbulence atmosphérique, i€ degnplexe de
cohérence mesuré par l'interférométre n’est pas égal &ilaiNte. Une procédure d’étalonnage
est donc nécessaire. En outre, la turbulence fait subir ugigue » a l'interférogramme qui

29. A l'origine, la visibilité est un autre mot pour le corgta d’'un paquet de franges d’interférence.
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empéche de déterminer précisément sa position, sauf adevssesystéme métrologique dédié.
L'information de phase est ainsi perdue la plupart du teres, grandeur mesurée se réduit au
module dey;,(0), notéu et appeléacteur de cohérence

Pour passer du facteur de cohérence au module de la visilofitintroduit leficacité in-
terféerométriqueencore appelé®nction de transfertdéfinie par le rapport

g~ ot % ou VE @ (7.5)

Toute la problématique de I'étalonnage consiste donc a megupour restituery. Pratique-
ment, il sufit d’'observer une source dont on connait la visibisit@riori. Afin que les &ets
atmosphériques jouent de maniere comparable, cette soeineégerence oatalondoit néces-
sairement étre de nature astronomique, et pour assuremnugtélonnage, on I'observe avant et
apres la cible scientifique. En résumé,

T = % dou vV, =, (7.6)

e He
en attribuant respectivement les indieast x a I'étalon et a la cible scientifique. Dans le cha-
pitre 8, je décrirai comment sélectionner des étoiles pouostituer un catalogue d’étalons ré-
pondant aux besoins spécifiques de l'interférométrie.
En pratique, on travaille souvent avec le module au carr@ deslbilité, V2, plus facile a
corriger des biais statistiques qi& Dans les deux cas, I'ignorance de la phasé/entraine
une perte de fidélité dans la reconstructiorydea (7.4).

7.4 Linterférométrie fibrée

Proposée par Froehly (1982), I'interférométrie a fibres amoodes fournit une solution
élégante et performante en matiere d’étalonnage. Les presifranges astronomiques furent
obtenues a Kitt Peak en 1991 par Vincent Coudé du Foresto;Maae Mariotti & Steve
Ridgway avec un instrument baptisé FLUOR (Fiber-linked umritdptical recombination). Le
démarrage de I'exploitation scientifique de FLUOR sur I'ifdesmeétre IOTA fit I'objet de la
thése de Guy Perrin (1996).

7.4.1 Principe

La lumiere collectée par chaque télescope est injectée anfibre monomode, puis re-
combinée dans un coupleur en X par accolement des coeurs a=s {br obtient ainsi deux
sorties interférométriques en opposition de phase. Afin daineel'intensité dans chaque bras,
on dérive par ailleurs deux sorties photométriques graasaadupleurs en Y (Fig. 7.2).

Outre leurs fonctions de transport et de recombinaison, bessfimonomodes assurent un
réle essentiel de filtrage des défauts de phase du front €. d&dédfet, 'atmosphére turbulente
se comporte comme une mosaique de zones d’indice de réfralifierent, ce qui provoque
localement des variations du chemin optique déformantdetfd’onde. Lorsque ce dernier
est focalisé sur I'entrée d’'une fibre monomode, seule la gmtténergie qui excite le mode
fondamental se trouve guidée. La recombinaison a doncvieti@ne ficacité maximale entre
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Fig. 7.2 —Schéma de FLUOR, unité de recombinaison a fibres monomodes. Ledfiftbzat
les modes de la turbulence astmosphérique a I'exception duedg@ge moyen entre les pupilles
(piston dfférentiel). L'unité comprend deux sorties interferométrgjagemplémentaires, ainsi
gue deux sorties photométriques pour I'étalonnage.
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des champs de structure identique, au prix d’une fluctuatiobénergie injectée dans chaque
bras. Toutefois, les fluctuations d’'intensité sont enteggs en temps réel grace aux dérivations
photométriques, ce qui permet une correctigrosteriori Le gain en précision est spectaculaire
et fort bien illustré dans la revue de Monnier (2003, Fig.d&r)une comparaison d’observations
d’Arcturus (@ Boo).

Dans le chapitre 9, je reviendrai en détails sur la physiqsefidees monomodes afin de
présenter mon travail expérimental sur le développemenbdgosants de ce type pour I'in-
frarouge moyen.

7.4.2 Mesure de diametre avec VINCI

Outre ses nombreux résultats scientifiques, une des mesl@ueuves du succes de FLUOR
est la décision de 'ESO d’en reprendre intégralement leephpour en faire I'instrument de
premiéere lumiére du VLTI, baptisé VINCI (VLT interferometer conssionning instrument).
Intégré au LESIA puis au siege de 'ESO a Garching, il a obtesipsemieres franges au Mont
Paranal en mars 2001 et est depuis quotidiennement ex({@iteella et al., 2003a). En 2003,
jai collaboré avec Pierre Kervella de 'ESO a la détermimraties diametres de Sirius CMa)
et Procyon ¢ CMi) a partir d’observations de VINCI (Kervella et al., 2003603d). Je vais
a présent utiliser ce travail pour illustrer I'utilisatiolu théoreme de Zernike-Van Cittert et la
recherche de la haute précision.

Qu’est-ce que le rayon d’'une étoile?

Les étoiles sont des spheres gazeuses et n’ont pas poutaistie une surface bien définie.
Pour une étoile comme le Soleil cependant, la région qui dera photosphere a une densité
trés faible et elle contribue tres peu a la luminosité sel&itale. On peut donc définir son
rayon sans ambiguité, ainsi que deux quantités assoceemmpératurefiective et la gravité
de surface. Toutes les étoiles n'ont pas une atmosphérecanggacte : par exemple les proto-
étoiles, les géantes rouges ou les nébuleuses planétairdge®atmosphéres étendues. Dans
ces cas, on associe le rayon a une grandeur physique quiavatela distance au centre de
I'étoile. Le rayon est alors égal a la distance a laquellerégadeur choisie atteint une valeur
conventionnelle. Baschek et al. (1991) explicitent legy@randeurs associées au rayon dans
la littérature : la densité, la masse, la profondeur optidjurgensité émise et la température.
Deux de ces grandeurs, la profondeur optique et I'intensitiée dépendent explicitement de
la longueur d’onde. Dans ce qui suit, je ferai usage du rayoa liintensité émise pour définir
le rayon de disque uniformet du rayon a température fixée pour définirdgon de disque
assombri

Modele de disque uniforme (DU)

C’est le modeéle le plus simple pour I'observateur : la bnitla du disque stellaire est sup-
posée uniforme sur toute sa surface a la longueur d’ondeséfghtiont. D’apres le théoréme
(7.4), le carré visibilité¢ mesurée par un interferométre aselprojetée sur le ci®, prend la
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forme

ZJl(X) B, Pu

ﬂ 2

(7.7)

-

2
) avec X=

ou ¢, est le diamétre angulaire de DU &tdésigne la famille des fonctions de Bessel & 1
espéce. C’est un modele a parameétre unigue qui peut étreacirdans ambiguité par deux
observations. Le diamétre linéaire s’en déduit pourvu qumarallaxe, c’est-a-dire la distance,
de I'étoile soit connue.

La simplicité de ce modele se paye d'undhdulté d’interprétation: comment relier ce
diamétre apparent & un diamétre plus universel? A conditétenir compte de I#et d’as-
sombrissement centre-bord, il est possible de faire uneecsion vers le diametre de disque
assombri qui est indépendant de la longueur d’onde.

Modele de disque assombri au limbe (DA)

On définit le rayon de DA comme étant le rayRplié a la températurefiective et a la gra-
vité de surface par les équatiohg = (L, /47 R2 o)V/* etg = GM, /R2, ol o est la constante de
Stefan-Boltzmann &5 celle de Newton. C’est donc le rayon associé a la couche de tatope
thermodynamiqué@ = Teg.

En raison de I'assombrissement centre-bord (ACB), le diesrde DU est toujours plus
petit que celui de DA. Le passage de I'un a l'autre nécessigeloind’ACB pour l'intensité
normaliséel émise a la distancedu centre du disque. Dans la littérature, ce genre de loi est
toujours paramétré par le cosinus de I'angle entre la ligneisée et la normale a la surface
stellaire au point considéré, canoniquement noté en existe plusieurs sortes congues pour
traiter tel ou tel probleme (Hestiter, 1997, pour une revue). Par exemple, A. Eddington pro-
posa pour le Soleil la simple loi linéaiggu) = 1-0,6 (1—u). Pour l'interprétation des mesures
de VINCI, jai utilisé une loi plus sophistiquée a quatre pagams, proposée et tabulée par
Claret (2000) en fonction de la longueur d’onde pour tousypss spectraux :

L) =1-a(1-p"*) —a(l-p) -ag(l-p¥?) —a(1- o). (7.8)

La transformée de Fourier d’'un modeéle a symétrie axialeyis'€ous la forme d’un&ans-
formée de Hankedont le noyau est une fonction de Bessel. Le carré de la Méibhionochro-
matique d’'un DA de diametre angulaipg est donc

Llf/l(/l) JO(?T BJ_ Sﬁa\/l—/,t//l),ud’u 2.

Vi = -
fo L a(u) p due

(7.9)

5 1. o@aBor/yrar]”
Jo Za(r)rdr -

Observation en bande large

Comme beaucoup d’instruments, VINCI observe en bande largequdiecter plus de lu-
miere. On peut s’en accomoder en définissant une longueudeliso-visibilité qui donne la
méme visibilité que la mesure large bande ; c’est ce que & &er88.4.4. Le résultat est satis-
faisant si I'étoile n’est pas trop résolue et si on ne chepmune précision meilleure que le
pourcent.
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On ne peut toutefois s’en contenter pour réaliser des medarbaute précision — ce vers
quoi on tend avec les exoplanetes. Observer en bande largeiaveterféromeétre c’est aussi
observer a plusieurs fréquences spatiesl simultanément. En anglais, cdtet est appelé
bandwith smearingce que je propose de traduire paouillage spectralll est donc plus exact
de calculer une visibilité intégrée sur toute la bande : elmmtg la transmission spectrale de
I'instrument etS le spectre de I'étoile, le carré de la visibilité mesuré pai@I dans la bande
K s’écrit
J V2 (08)%(a) da

J@S)2(2) da

2 _
k =

(7.10)

Diameétres de Sirius et de Procyon

Sirius et Procyon sont deux étoiles chaudes de types precioce les spectreS peuvent
étre approximés de maniere satisfaisante par des speet@ss noir. On trouvera leurs ca-
ractéristiques ainsi que les parametres d’ACB dans la #aleBien que ces paramétres soient
disponibles pour un échantillonnage fin en longueur d’'ondas avons estimé qu’il était fii
sant de travailler avec les valeurs calculées pour I'entedla bande K. Pouy, nous avons
utilisé les mesures de Kervella et al. (2003b). Enfin, leméiaes sont déterminés par ajuste-
ment du modéle choisi sur les données grace a un algorithinev@aberg-Marquardt (Fig. 7.3
& Tab. 7.2). A noter que dans la zone mesurée, la courbe de Dudistinguable de celle de
DA, ce qui empéche de procéder a un ajustement global indesparamétres d’ACB.

Sp T (K) logg [M/H] VT (km/s) a; ay as a
Sirius A1V 10000 45 0,0 0,0 0,53-0,69 0,67 -024
Procyon F5IV-V 6500 4,0 0,0 2.0 0,51 0,08-040 0,20

Tas. 7.1 —Caractéristiques de Sirius Procyon, et parametres d’assombrissement centre-bord
pour la bande K tirés de Claret (2000) pour le modele ATLAS.

Avec linterférométrie fibrée telle que nous I'avons dée@diu 87.4.1, la précision des me-
sures deV? peut étre meilleure que le pourcent. Il s’ensuit que c’estile cas de précision
formelle sur la mesure de diametre. Dans cette situatioldixcu modéle prend toute son im-
portance car les déterminations peuvefiider de plus d’'une barre d’erreur. C’est précisément
le cas pour ces deux étoiles (Tab. 7.2).

oy (1 =218um) ¢, (bande K) ¢, (bande K)
Sirius 590+ 0,01 597+ 0,02 604+0,02
Procyon 524+ 0,02 529+ 0,03 537+ 0,03

Tas. 7.2 —Diametres angulaires de Sirius Procyon en millisecondes d’angle selofélients
modeles, notamment a la longueur d’onde iso-visibilité de VI8 um). Les barres d’er-
reur sont atteintes lorsque j& s'est accru d’une unité.
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Fic. 7.3 —(a) Modéles d’assombrissement centre-bord en bande K. (b) €bfarbes de disque
assombri en bande large superposées aux mesures de VING?. iéeluit d’ajustement vaut
respectivement 0,3 et 0,4.
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Un compagnon comme écart au modeéle d’étoile unique

Dans la perspective de la détection d’exoplanétes, il eStaasant de signaler que Sirius
& Procyon sont des binaires spectroscopiques dont les agmopa sont des naines blanches.
Pourtant, I'ajustement d’un modéle d’étoile unique esetirat dans les deux cas :}& réduit
vaut respectivement 0,3 et 0,4. Ce n’est pas surprenant quasait@ue la dtérence de magni-
tude entre les composantes est de I'ordre de 9 en K, ce quiesr@bmpagnons parfaitement
indétectables. Comme on le verra, un compagnon faible salsigar la présence d’ondulations
dans la courbe de visibilité (§10.1). Plus la précision desures augmente et plus la qualité
de l'ajustement d’'un modele d’étoile unique se dégradeylaspouvoir étre statistiquement
rejeté au profit d’'un modeéle d’étoile double par un test@uOn voit ici comment se rejoignent
précision et dynamique. Savoir déterminer précisémentl@etre d’'une étoile seule est donc
une étape essentielle dans la détection des exoplanetes.
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Un catalogue d’étoiles-étalons

A coNvERsION du contraste des franges en visibilité nécessite I'observa’au moins une
L source astronomique de référence — d’'un étalon en raccear@c lequel est déterminée
I'efficacité interférométrique (87.3.3). La constitution d’'unat@gue d’étalons tire donc son
origine d’'un besoin au sein de I'équipe FLUOR du LESIA. Comme esoin est partagé par
I'ensemble de la communauté, ce travail a fait I'objet d’pblication que le lecteur trouvera
a I'annexe F, et m’a conduit a partir de septembre 2001 agyaetia un groupe de travail au
sein du Centre Jean-Marie Mariotti (JMMC).

La solution idéale en matiere d’étalonnage serait une sqonctuelle, c’est-a-dire parfaite-
ment non résolue par I'interférometre, qui donneratffioacité interférométrique sur le champ.
Cependant, les sources astronomigues non résolues so@tent lointaines et la plupart du
temps, les interféromeétres n’ont pas une sensibilifiéssunte pour les observer. Par conséquent,
jadopte une définition plus large et plus opérationnell& &n restant rigoureusein étalon
est une source dont on est capable de prédire en tout lieuaaitaristant la visibilité avec une
précision syfisante Qu’est-ce qu’une précision fiisante ? Idéalement, I'incertitude totale sur
la mesure ne doit pas étre dominée par l'incertitude sydt§oedue a la méconnaissance de
I'étalon. Bien que des objets de natures tré&dentes puissent faire fiaire, j'ai délibérément
choisi de ne sélectionner que des étoiles compactes eesspliur des raisons de simplicité
et de fiabilité. A condition qu’elles ne soient que faiblemesolues par I'interférométre, ces
étoiles peuvent enfiet étre modélisées de maniere satisfaisante par un modéle d@alculé
pour la longueur d’onde de travail.

Pour ne pas rentrer dans un cercle vicieux, il est souhait@dIne pas utiliser de prime
abord des étoiles mesurées par interférométrie, surtellesiforment un ensemble hétérogene
provenant de sourcesftirentes. Je me suis donc appuyé sur un catalogue d’étalecsasp
photométriques réalisé pour I'observatoire spatial ISBXBau sein duquel jaiféectué une
sélection guidée par les exigences interféerométrique)8Bans un deuxieme temps, j'ai cal-
culé pour une série de bandes infrarouges les diameétres dee@Bsdetoiles a partir des dia-
metres de DA tirés du catalogue spectro-photométrique .8 Bnfin, je les ai comparés aux
autres déterminations de la littérature (88.5). Pour clerehapitre, j'examinerai les limitations
de ce catalogue et son extension par Antoine Mérand (88.6).

99
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8.1 Un catalogue d’étalons spectro-photométriques

Cohen et al. (1999) ont bati un catalogue d’étoiles de rat&@our la spectro-photométrie
infrarouge spatiale. Outre une liste de spectres étalormgmdiéere absolue, ce catalogue four-
nit pour chaque étoile un diamétre de DA. Comme les criteresetrtion mis en ceuvre par
ces auteurs rejoignent les exigences de l'interférométfiarouge, c’est assez naturellement
gue leur catalogue s’est trouvé place au fondement de meailirde commencerai donc par
résumer la procédure suivie par ces auteurs.

8.1.1 Synthése des spectres

Cohen et al. ont assemblé pour une douzaine d’étoiles dgsémts spectraux observes
a travers les fenétres atmosphériques, en comblant lesesspwmnquants avec des fragments
spectraux synthétiques. lls ont ensuite étalonnéspestres compositade maniére absolue
en utilisant leur étalon primaire, Siriéfs Enfin, par ajustement de modéles d’atmosphére de
Kurucz (1993) sur les spectres composites, ils ont dérivé pbaque étalon secondaire un
diamétre angulaire de DA assorti d’'une incertitude formell

Afin d’augmenter substantiellement le nombre d’'étalonss@aives sans avoir a procéder a
de nouvelles observations spectroscopiques, Cohen ehal'Hypothese fondamentale quie
fois corrigé du rougissement interstellaire, le spectrendigéante KO—MO peut servir de pro-
totype pour tout autre étoile de méme type specidal cette maniere, il sfit de disposer de
mesures photométriques absolues pour recaler en flux lesepkes uns par rapport aux autres.
Sik est le facteur d’échelle entre I'étalon prototype de sasel@t une nouvelle étoile de méme
type spectral, le diametre angulaire de la seconde se d#sladlui de la premiére par applica-
tion d’'un facteur+/k. Toute la dificulté est donc reportée sur le choix d’étoiles pour lesggell
leur hypothese fondamentale est raisonnablement vérifiée.

8.1.2 Sélection des étoiles

Cohen et al. ont cherché dans la base de données du safAiBY au moins une étoile
pour 50 degsur le ciel vérifiant les critéres::

1. Flux minimal de 1 Jy a 2qum;

2. Position dans le diagramme couleur IR-couleur IR qualifié « normale » par Walker et
Cohen (1988);

3. Non variable (avec une probabilité supérieure a 90 %), ndrooge et sans raie en émis-
sion;

4. Isolée: I'ensemble des sources a moins’dee&loit pas constribuer a plus de 5 % du flux
total a 12 et 25um;

5. Loin de zones d’émission IR ;

6. De type spectral KO—MO et de classe de luminosité II-1V.

lls ont retenu 422 étoiles dont ils ont rassemblé ou fait mexda photométrie avec un soucis
particulier de tracabilité afin de I'étalonner de maniérsadibe par rapport a Sirius.

30. Sirius est préféré a Véga en raison de I'émission infigealu disque de poussiére entourant cette derniére.
31. Infrared Astronomical Satellite Catalogs, 1988. ThenPSource Catalog, version 2.0, NASA RP-1190
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8.2 [Exigences interférométriques

Les étoiles de Cohen et al. conviennent aux besoins de$éirterétristes pourvu que tout
écart au modele de DU ne perturbe pas la visibilité au-dela gedcision des mesures. Ainsi,
on souhaite rejeter toute étoile environnée par un disqusewatmosphere étendue, possédant
un compagnon dans le champ de I'interférometre, ou plusrgiaméent variable quelqu’en soit
la raison. Pour des raisons pratiques, on exige de plus gaeampagnon soit sisamment
distant pour qu’il n'y ait pas de risque de confusion au manuknpointage. On évite ainsi
gu’apres un décrochement da a la turbulence, I'asservissete pointage ne se verrouille sur
le compagnon. Pour une utilisation de FLUOR sur l'interféromé&OTA, j'ai considéré que
toute étoile binaire de séparation inférieure”amétait pas utilisable, mais j'ai autorisé les
compagnons a moins de’3Pourvu qu’ils soient de 5 magnitudes plus faibles que la aitien
en bande V. Ce sont les performances des télescopes (pomtdy des suiveurs d’étoiles, les
conditions atmosphériquesdeingtypique de 1-1,%) et la taille du champ interférométrique
(environ I’ en bande K) qui ont guidé ce choix. J'ai donc réexaminé latist€ohen et al. en
utilisant les outils Simbad et VizieR du Centre de donnégsasmiques de Strasbourg (CDS).

8.3 Sélection des étoiles

Selon la classification hiérarchique de Simbad (Ochsenbédu8ois, 1992), les étoiles de
Cohen et al. appartiennent a I'une des 12 catégories dela8db Les priorités sont établies
de telle sorte que par exemple une étoile variable dans uamsgsdouble est classée comme
variable et non comme étoile double. La classe d’objetbatfe par Simbad ne permet donc
pas de filtrer toutes les étoiles multiples selon les cistérences au paragraphe précédent. Jai
donc interrogé via VizieR le catalogue des doubles visaellEipparcos (Dommanget & Nys,
2000), ainsi que le catalogue de binaires spectroscopidj@ssé par Batten et al. (1989). Par
ailleurs, les étoiles dont la cause de variabilité est ifiépt(priorités 1 a 5) ont été retirées
de la liste. M’appuyant sur la premiéere sélection de Cohaal.gfai conservé celles qui sont
simplement classées comme variables, trés probablemegisam de mesures discordantes
et non d’'une variabilité réelle. Les trois étoiles appaatdra un amas n’ayant pas de compa-
gnon a moins de’lsont également conservées. Au bout du compte, il reste 3ildsétians le
catalogue.

8.4 Propriétés du catalogue

8.4.1 Présentation générale

Pour faciliter son utilisation dans un cadre interféromyéte, j'ai adjoint au catalogue ori-
ginal de Cohen et al. un ensemble d’informations qui releden sept catégories suivantes:

1. Identification : numéros de I'étoile dans les catalogues de Henry Draper (HDg¢st d
étoiles brillantes (HR), nom de Bayerai de Flamsteed. L'identificateur primaire est
le numéro HD ; en I'enregistrant systématiquement avec lssrohtions, il permet une
bonne tracabilité de I'étalonnage, soit pour la prise enmende corrélations entre les
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Priorité Code Nom attribué par Simbad Nb. initial Nb. restant
sur 422 sur 374

1 14.09.05.4 Semi-regular pulsating star 5 0

2 14.09.04.5 Variable of RS CVn type 3 0

3 12.13.01.2 Eclipsing binary of Beta Lyrae type 1 0

4 14.09.05.0 Pulsating variable star 2 0

5 14.09.01.0 Variable of irregular type 3 0

6 12.13.02.0 Spectroscopic binaries 12 0

7 14.09.00.0 Variable star 99 96

8 14.07.00.0 High proper-motion star 21 21

9 14.04.00.0 Star in double system 56 52

10 14.01.00.0 Star in a cluster 3 3

11 12.13.00.0 Double or multiple star 12 0

12 14.00.00.0 Star 205 202

Tas. 8.1 —Répartition des étoiles suivant la classification de Simbad.

observations (Perrin, 2003b), soit pour toute nouvelldyaeades données apres mise a
jour du catalogue ;

2. Coordonnées ascension droite, déclinaison, mouvement propre etlpaeatl’apres le
catalogue Hipparcos (Perryman et al., 1997) ;

3. Photométrie: magnitudes B, V, J, H, K, L, M, N compilées d’aprés Simbad, Qoéteal.
(1999) ou estimées le cas échéant a partir de valeurs talendenction du type spectral
(Cox, 2000, par ex.);

4. Physique stellaire: type spectral (Cohen et al., 1999), températufective & gravité
de surface (Cox, 2000, par ex.), parametres linéaires d’ACBamdes J, H & K (Claret
etal., 1995);

5. Diamétres angulaires diamétres de DA (Cohen et al., 1999), diamétres de DU en bandes
J, H & K, tous munis de leurs incertitudes;

6. Interférométrie : longueur d’onde fective et facteur de forme pour une observation en
bande K’ (définis au §8.4.4);

7. Commentaires: classe d'objet selon Simbad, magnitude et séparation agagnons
éventuels (Dommanget & Nys, 2000).

Le détail de chaque colonne du catalogue ainsi que le catalogméme peuvent étre téléchar-
gés depuis le CDS al'adresse httyizier.u-strasbg.frviz-bin/VizieR?-source JA+A/393183.

8.4.2 Informations statistiques

Les étoiles du catalogue sont typiquement des géantes d&@4MO0 (Tab. 8.2 & 8.3) de
magnitude \-4—6 et K=1-3, ayant un diamétre angulaire de 1-4 mas connu avec urisipné
relative de 1-2 % (Fig. 8.2). La couverture du ciel est exae&l€omme on peut s’en convaincre
en regardant la figure 8.1. L'écart angulaire entre un poietaqunque du ciel et le plus proche
étalon a pour valeur médiang25 et pour valeur maximale 14'.
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Classe de luminosité 1l lI-1I1 01 HI-IV 1V
Nombre d’étoiles 17 11 340 4 2

Tas. 8.2 —Répatrtition des 374 étoiles du catalogue en fonction dedasg de luminosité

Type spectral KO K1 K2 K3 K4 K5 K6 K7 K8 MO
Nombre d’étoiles 43 30 59 59 13 95 4 4 1 66

Tas. 8.3 —Répartition des 374 étoiles du catalogue en fonction du syetral

Fic. 8.1 —Couverture du ciel par les étalons du catalogue (projectderHammer-Aitg).
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(a) Histogramme des magnitudes V (b) Histogramme des magnitudes K
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Fic. 8.2 —Répatrtition des 374 étoiles du catalogue en fonction (apdeagnitude V, (b) de la
magnitude K, (c) du diamétre de DA, et (d) de I'incertitude tiekasur ce diametre. Liste des
valeurs médianes: ¥ 5,0; K = 1.8; ¢, = 2,3 mas Ag,/¢a = 1,2 %.
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8.4.3 Calcul des diametres angulaires

Pour ce calcul, j'ai choisi un traitement simplifié de 'ACB’'aide d’'un modéele linéaire
de la formeZ (1) = 1 — u,(1 — w) et les cofficientsu, calculés par Claret et al. (1995) pour
les bandes J, H & K. Avec ce modéle linéaire, Hanbury Brown etl&I74) ont montré qu’on
commet une erreur inférieure a 0,2 % en convertissant le diardé DA en celui de DU en

utilisant la formule
1-7u,/15
Pu _ $/ . (8.1)
Pa 1-u,/3

Dans le calcul de l'incertitude sy, il faut tenir compte de I'erreur commise swy qui s’ob-
tient par interpolation dans une table a double entrée : éeatyre &ective T & gravité de
surface logy. Bien que ces deux parametres puissent étre déterminésr@excellente préci-
sion par une observation dédiée, j'ai trouvé en comparaisigurs auteurs qu'’il ne fallait pas
espérer une précision meilleure g€ ~ 200 K etAlogg ~ 0,4 pour une étoile dont on ne
connait que le type spectral. Aprés propagation des errenrspuve que l'incertitude résul-
tante suikp, est du méme ordre que celle introduite par 'utilisation&lé&). En conséquence, le
processus de conversion des diamétres de DA vers ceux de Dégrexde que trés faiblement
la précision initiale : par exemple, la précision médiarsta&€gale a 1,2 % en bande K.

8.4.4 Longueur d'onde #ective et facteur de forme

Ces deux quantités ont été calculées par Gilles Chagnon pdoaride K’ a partir des
spectres de Cohen et al. (1999) en supposant indépendantiadeansmission du coupleur
de FLUOR. Comme elles ne font intervenir que le spectre dddetet la transmission du filtre
K’, elles sonta priori utilisables pour tout autre instrument observant dans laeig&gande. En
dehors de leur nécessité technique dans la réduction degemrelles apportent une informa-
tion relative sur la maniére dontftérents types spectraux sont percus par l'instrument.

Longueur d’'onde effective

Méme pour les mesures en bande large, il est commode ddutlesformalisme mono-
chromatique si la précision cherchée n’est pas trop grafa&7.4.2, j'ai défini undongueur
d’onde iso-visibilitéa laquelle la visibilité monochromatique est égale a la mesa bande
large. Pratiguement, on peut approcher cette longueudd par lalongueur d’onde gective
définie comme suit. Au ordre autour dely, V?(1) = V2(1g) + A(1 — Ag). En remplagant
dans I'expression (7.10), on obtient

Jio (A= 20) 7S)*(2) da
Jo (18)2(2) da

La longueur d’'ondeféective est choisie de telle sorte a annuler le terme®widre, soit

V2, = V*(A) + A (8.2)

aet. Joo L 1S)*(A) d
L mSPWd

(8.3)




106 Chapitre 8. Un catalogue d’étoiles-étalons

Pour les étoiles du catalogukyg vaut typiqguement 235 um avec une excursion maximale de
0,1 % sur la plage KO—MO.

Facteur de forme

Le facteur de forme est tout simplement le dénominateur &3, (8oit

def.

Fo f @SP(da (8.4)

Pour les étoiles KO—MO du catalogue, il varie de 13,14,2238m (unité valable pour un spectre
normalise).

8.4.5 Talille dfective du catalogue

En introduction de ce chapitre, je requérais que l'inaadit de la mesure de visibilité ne
soit pas dominée par I'incertitude induite par la mécorsaise de |'étalon. Cette condition ne
peut pas étre remplie quelle que soit la fréquence spati@st-a-dire quelle que soit la base
pour une longueur d’onde donnée. Hieg l'incertitude relative sufi’ est liée a celle sup,
par

AV b(X) Apy mBLyy
=X ou Xx= ) 8.5
% Jl(x) Pu A ( )

Lincertitude relative sufl’? est simplement le double de celle sur Grace a la formule (8.5),

on peut calculer le nombre d’étalons utilisables pour urp®(B, 1) et une précisiolV/V
voulue. C’est ce que jappelle taille effectivedu catalogue. Une représentation en est donnée
pour la bande K sous forme graphique a la figure 8.3, et sousfaumérique a la table 8.4.
On voit donc que si on souhaite tirer le meilleur parti de Enfiérométrie fibréei, e. atteindre

une précision de 0,5 % ou mieux, ce catalogue présente ugtifiégu’a des bases de I'ordre
de 50 m. C’est exactement ce dont I'équipe FLUOR avait besaifiaterféromeétre 10TA
(Bmax = 38 m), mais c’est clairement infisant pour VINCI sur le VLTI Bax = 202 m). C'est
pourguoi, je discuterai d’une extension de ce catalogus ke grandes bases et les hautes
précisions au 88.6.

AVIV
Base(m) 05% 1% 2% 5%
50 316 354 366 372
100 24 186 305 341
150 0 4 126 266
200 0 0 4 127

Tas. 8.4 —En bande K, nombre d’étalons utilisables a la précision igatndiquée en fonction
de la base de l'interférometre.
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Taille effective du catalogue
—

ap———————
300

200F

Nombre d'étoiles

100 |

0 50 100 150 200

Fic. 8.3 —En bande K, nombre d’étalons utilisables a la précision igaindiquée en fonction
de la base de linterférometre.

Remarque

J'insiste sur le fait qu’a moins de procéder a des obsemnatipécifiques de I'étalon, le
modele de DU ne doit étre considéré comme satisfamsgumiori que dans le premier lobe de
la fonction (7.7). Cela m'a amené a imposer dans le calcul daille efective la condition
Y > 0,2. A haute fréquence spatiale apparaissentkat kes signatures de I’ACB, de taches ou
d’asymétries quelconques.

8.5 Comparaison avec la littérature

Un intérét majeur des étalons de Cohen et al. est la précismmlaquelle les diamétres
angulaires sont calculés, typiquement 1,2 % comme on I'asuiefois, il faut bien comprendre
gu’il s’agit-la d’'une précision formelle dérivée d’'un ajament (88.1.1). Pour se convaincre de
la réalité de cette précision, il est utile d’étendre la camson fragmentaireffectuée par
Cohen et al. dans leur article original aux mesures intenf@triqgues récentes et aux autres
déterminations indirectes. Ce travail m’a été facilitélpailisation duCatalog of High Angular
Resolution MeasuremeniS8HARM) de Richichi et Percheron (2002).

A noter que CHARM ne fournit en aucune maniére une solutiontalbénage. Comme
c’est une compilation de tout ce qui a été publié, une mémteé&pparait plusieurs fois, po-
sant ainsi le probleme de la combinaison deiédentes références. De plus, les mesures sont
disparates, parfois douteuses et la couverture du cietésshétérogene. Il est donc indispen-
sable de prendre le temps de vérifier une référence avanitdisér, ce qui restreint I'utilité du
catalogue hors de la communauté interférométrique.

Pour étre capable de séparer incertitudes statistiquestirsgtique, j'ai procédé a autant
de comparaisons gue j'ai trouvé de méthodes indirectes intedérometres fournissant des
diamétres angulaires en nombré®ant et avec une précision de quelques pourcents (Tab. 8.5).
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Les résultats sont regroupés dans la table 8.6 et sur la figur®&ns tous les cas, I'accord est
excellent et on n'observe aucun biais significatif entredié@@rents jeux de données (sauf peut-
étre avec les mesures de PTI). Lorsque le nombre de mesunesies, les statistiques sont
bien slr moins pertinentes et la comparaison n’est qu’atiie.

8.5.1 Méthodes indirectes
Méthode du flux infrarouge

Connue en anglais sous le sigle IRFMffared Flux Method, cette méthode conduit conjoin-
tement au diamétre, et a la températureffiective Te; (Blackwell & Lynas-Gray, 1994). Elle
nécessite la connaissance du flux bolométrigyg de quelques mesures de flux monochroma-
tiques absolu§ , et l'utilisation d’'un modéle d’atmospheére. Les relatiomgportantes sont

Fool oTo
F/l - (I)(Teff, g, /1’ A)

ou A désigne les abondances atomique® eine fonction qui se calcule a I'aide d’'un modele
d’atmosphere. Le diamétre angulaire et la températfiextave sont calculés itérativement a
partir d'une estimation initiale (celle issue du type spagbar exemple).

Le trés bon accord avec les déterminations de Cohen et gl.§HEab) est a tempérer par
le fait que les deux méthodes ne sont pas completement indépees puisqu’elles utilisent
toutes les deux les modeles de Kurucz.

S02
et Fpo = O'Tgﬂza, (8.6)

Méthode de la brillance de surface

Cette méthode repose sur I'idée que le flux émigifj est égal au produit de la brillance
By de la source (WWm?/sr) par I'angle solide sous lequel elle est vue. Ainsi en rtodgn’ex-
tinction interstellaire en bande V,

Fv=n¢28y dol V-A, =-5logy,-25logBy + cste (8.7)

On en déduit que la quantité
déf.

Sy =V-A/+5 |Og(pa, (88)
est indépendante de la distance. Elle est apdwiance de surfacear di Benedetto (1998)
qui choisit d’exprimerp, en millisecondes d’angle, de sorte gbg est égal a la magnitude
intrinséque de la source lorsque I'étoile a un diamétre kangude 1 mas. Comme la brillance
estliée a latempérature, il est naturel de la corréler angedice de couleur. D’apres I'étude de
di Benedetto qui s’appuie sur un ensemble de mesures iraerédriques, c’est I'indic®/ — K
gui minimise la dispersion du nuage de corrélation. Cetuautérive alors pour les magnitudes
intrinséques I'approximation parabolique

Sv = 2,563+ 1,493(V — K)o — 0,046(V — K)3. (8.9)
Pour confronter cette relation avec les diametres de nateague, nous avons choisi de
tracer en fonction d¥ — K le rapport

¢a (Mas) D./Des
9,305 1002 _ 10P26-W)° (8.10)
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(a) Correlation MFI / Cohen (b) Difference MFI — Cohen
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Fic. 8.4 —Comparaison des diamétres angulaires estimés par Cohen eted.@ux issus de
la méthode du flux infrarouge (Figs. a—b), et ceux mesurés pgarférométrie, soit pour un
modéle de DU en bande K (Figs. c—d), soit pour un modele de DA.(&ids
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ouD, estle diamétre linéaire &y la magnitude absolue en V. Le second membre de I'équation
montre que ce rapport est également indépendant de |la clistAe cette facon, « on replace
toutes les étoiles a égale distance » (en se servant de lguartode apparente) afin de comparer
leurs diametres. Le résultat confirme que l'indiceK est bon indicateur du diametre angulaire
des géantes KO—MO (Fig. 8.5). On constate de plus qu'avec cégrap détecte toutes les
étoiles pour lesquelles la magnitude K a été pauvrememhésta partir du type spectral. Si on
exclut ces derniéres, la dispersion autour de la parabalé Benedetto chute de 5,4 a 2,7 %.

Méthode de la brillance de surface
12T prTT T T prTT T pr T T

(mas)

$,/9,305.10™%

il K mesuree +
K estimée x

Fic. 8.5 —Confrontation entre les diametres prédits par Cohen et agn@s+ et x) et la
méthode de la brillance de surface (trait plein). La courbe@multe donc pas d’un ajustement.
Les croix () correspondent aux étoiles pour lesquelles la magnitude ke a&sgtimée a partir
de leur type spectral.

8.5.2 Mesures interférométriques

Je les ai scindées en deux groupes: (i) des mesuresphr les interférométres Mark Il et
NPOI et (ii) des mesures dg, en bande K par IOTA et PTI. Dans le premier cas, les auteurs
ont gfectué leurs mesures en bande V, puis les ont convertiesmetlieade DA par la méthode
décrite au 88.4.3. Ce sont ces mesures qui par leur nombrer girémision — inférieure a 2 %
en moyenne — fournissent le meilleur test de la précisiommacée par Cohen et al.. On peut
voir que l'accord est excellent sans biais significatif. Uégédre tendance décroissante a la
figure 8.4d devra toutefois étre expliquée si elle se confirme.

Il faut reconnaitre toutefois que c’est I'utilisation roniére du catalogue qui permettra sur
le long terme d’établir une liste définitive d’étalons aveteprécision ameéliorée. L'équipe
FLUOR fait usage du catalogue depuis octobre 2000, de méme lgsieyrs membres de
I'équipe VINCI. Jusqu’a présent, les mesures du VLTI ont cordidrde rares exceptions pres
la qualité des estimations de diametres.



Méthode Instrument Diametre Précision
comparé moyenne d’étoiles

Nombre Référence(s)

MFI (1) - Pa

MFI (2) - Pa
Interf. Mark Il ©Pa
Interf. NPOI ©Pa
Interf. IOTA pyen K
Interf. PTI pyen K

4,0 %
4,0 %
1,6 %
1,9%
8,4 %
2,8 %

24 Bell et Gustafsson (1989)
10 Blackwell et Lynas-Gray (1994)
9 Nordgren et al. (2001)
21 Nordgren et al. (1999, 2001)
7 Dyck et al. (1998)
10 van Belle et al. (1999)

Tas. 8.5 —Informations générales sur les références utilisées pouwolaparaison de diamétres. MAWéthode du Flux Infrarouge,
NPOI=Navy Prototype Optical Interferometer, IOFhfrared and Optical Telescope Array, PAPalomar Testbed Interferometer.

ainjeia)ll| el 2aAe uosiesedwo) ‘G'g

Determination  MFI (1) MFI (2) Mark Il NPOI IOTA PTI
Nb. d’étoiles 24 21 7 10
Ay (Mmas) Q01+ 0,02 Q004+0,02 -0,06+005 001+003 021+0,24 -0,08+0,05
o (mas) 0,10 0,05 0,13 0,64 0,17
X3 0,5 0,4 3,0 1,4 6,7
a 0,99+ 0,03 097+0,05 102+0,02 104+001 082+0,12 081+0,06
b 0,05+0,09 005+0,13 -0,04+009 -015+0,05 105+084 055+0,14

Tas. 8.6 —Comparaison statistique desffiiirents jeux de diametref\i est la distribution de la giérence entre la détermination de la
littérature et celle de Cohen et al. Elle a pour valeur moyefipepour écart-typer et pour somme quadratique, = SN (Agi/ai)?/N.
Les cogicients a et b sont resp. la pente et 'ordonnée a I'originealdrbite des moindres carrés ajustée sur le nuage de coro#lati

TTT
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8.6 Extension du catalogue

8.6.1 Motivation

On a vu au 88.4.5 que le catalogue était inadapté pour les mesinaste précision (de
I'ordre du pourcent ou mieux) sur les bases longues, c'eliteasupérieures a 100 m. Or, c’'est
bien ce dont on a besoin pour les interférometres les plentecomme le VLTI Bnax =
202 m), CHARA Bnax = 331 m) et bientdt OHANAB . = 756 m ).

Les interférometres dont les télescopes ne pas sont éqligpdsjue adaptative sont obligés
de « figer la turbulence », c’est-a-dire de faire la mesurenetemnps inférieur au temps carac-
téristique d’évolution de la turbulence atmosphériquiaut faut donc des objets lumineux qui
par voie de conséquence sont presque toujours partielte@solus. Du fait que l'interféro-
metre CHARA équipé de FLUOR entre dans cette catégorie, I'églepdeudon était pousséee
a développer une extension du catalogue initial. Ce trava@té pris en charge par Antoine
Mérand avec lequel j'ai collaboré.

8.6.2 Procédure et résultats

En raison des succes de la méthode spectro-photométriqDetdm et al., j'ai proposé de
reprendre la démarche de ces auteurs en relachant la ovasar le flux minimal imposée aux
sources du catalogue IRAS (88.1.2). Antoine Mérand a ensuitis legprocédure de sélection
selon les critéres spectro-photométriques et interfénoques. A partir du type spectral de
I'étoile, le spectre du prototype est recalé en flux avec lesures d'IRAS dans l'infrarouge
moyen et celles du catalogue 2MASS dans l'infrarouge prochedes H et K). Il se trouve en
effet que la photométrie du 2MASS vient étalonnée de manierdwbpar Cohen et al. (2003)
afin de fournir des étalons faibles pour la mission spati#¥B. La procédure d’ajustement
du spectre conduit comme précédemment au diametre aregélzal au diametre de I'étalon
multiplié par la racine carré du facteur d’échedle

Le gain apporté par ce nouveau catalogue est démontré pgute 8.6 qui est une illustra-
tion différente du concept de taill&fective présenté au 88.4.5. Ici, toutes les étoiles permettant
un étalonnage a mieux que le pourcent se situent sous laeétiquetée avec la longueur de
base utilisée.

8.7 Conclusion

Dans ce chapitre, j'ai montré que I'étalonnage des intenfi&toes non pourvus d’optique
adaptative et de suiveur de frange, passe par I'obsendiitoiles partiellement résolues pour
lesquelles on souhaite un modéle de Difisamment précis. j'ai aussi expliqué comment seé-
lectionner ces étoiles-étalons et comment calculer leamdire angulaire a partir de mesures
photométriques. La validité de cette méthode est prouvémgamparaison avec les mesures
interférométriques et a justifié I'extension du catalogu@al pour une utilisation a des bases
longues gbu des précisions élevées. Je signale pour finir que ce gatakp été retenu par le
groupe de travail sur I'étalonnage du Centre Jean-Marigdttaret doit étre intégré au logi-
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10.0 v Te 1 . : ro—-

du (mas)

A iy

Fic. 8.6 —Comparaison entre le catalogue initiah) et son extensiorsj. Les étoiles sont re-
portées dans un diagramme diamétre angulaire-incertitudsired. Celles qui se trouvent sous
la courbe correspondant & une base donnée sont utilisatdas pn étalonnage au pourcent
prés a cette base et en bande K.
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ciel ASPRO développé par ce centre pour faciliter la préparates observations interféromé-
triques.
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Vers un guide monomode pour
I'infrarouge thermique

e succes de FLUOR dans l'infrarouge proche (bandes K & L) encouragefoent a étendre
la technique de l'interférométrie fibrée vers les fenétresoee peu explorées en interfé-

rométrie de I'infrarouge thermique (bandes M, N & Q). Cettengee de longueur d'onde est
aussi le terrain de prédilection pour la recherche d’exufikes « terrestres » car avec une tem-
pérature &ective de I'ordre de 300 K, c’est autour de Lt que le contraste plangétoile est
le plus élevé. Dans le cadre de la mission spatiale Darwin (Leégak, 1996; Fridlund et al.,
2000) qui a pour objectif la détection de ce type de plandessfiltres modaux comme les fibres
monomodes permettraient de relacher considérablemeonteainte sur la qualité optique des
miroirs. Pour cette raison, 'ESA les a classés parmi leatpalurs technologigues associés a
la mission et a prévu un budget pour leur développement.

Bien avant Darwin et depuis le sol, I'instrument MIDI récemmiestallé sur le VLTI (Lei-
nert et al., 2003), pourrait déja bénéficier du filtrage modalfipre monomode si ces compo-
sants existaient dans l'infrarouge moyen. Pour combler @egue, le DESPA (actuel LESIA)
s’est engagé fin 1999 au c6té d’'une industrie rennaise, Lie Vunoré, dans un contrat de re-
cherche exploratoire financé pour un an par la Direction géaéle 'armement (DGA). Le
contrat portait sur la réalisation d’un guide monomode paliande 8—12um ayant des pertes
de transmission inférieures a 3 B. Deux autres partenaires furent associés au contrat pour
caractériser les prototypes: I'Institut d’astrophysigpatiale (IAS) a Orsay et le Laboratoire
de physique des lasers (LPL) a Villetaneuse.

Dans ce chapitre, je reviendrai en détails sur la physiqudtcagié modal (89.1), je discute-
rai des caractéristiques des composants développés parteRuoré (89.2), puis je décrirai
mon travail instrumental visant a caractériser Idticacité de filtrage (89.3).

9.1 Filtrage du front d’'onde

9.1.1 Filtrage spatial par trou

En optique, il est d’'usage courant de filter spatialementdisseaux pour nettoyer le front
d’onde de ses aberrations. La solution la plus répandueasterés disposer un trou circulaire

115
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au foyer d’une lentille convergente. Les aberrations ditgsetailles, c’est-a-dire de hautes fré-
guences spatiales, se trouvent spatialement étalées eudeya lentille qui réalise physique-
ment une transformation de Fourier. Le role du trou est alersélectionner la partie centrale
du champ qui contient essentiellement I'énergie associgdasses fréquences spatiales. On
comprend pourquoi un trou filtreffecacement les aberrations de hauts ordres, et moins bien ou
pas du tout les aberrations de bas ordres, telles les modsssdalementtip-tilt en anglais).
Pratiguement, le choix du diamétre du trou dépend des éistajues du faisceau en général

et de sa longueur d’onde en particulier. Si on travaille emledarge, le diameétre résulte d’'un
choix moyen, ce qui limite I'icacité de filtrage. Pour certaines applications, ces datayas

ont motivé l'usage de fibres monomodes en remplacementales tr

9.1.2 Filtrage modal par fibre
Fibres monomode et multimode

Dans une fibre optique dont les dimensions transversalegysamies vis-a-vis de la lon-
gueur d’onde, les faisceaux lumineux subissent une séniéfldxions totales jusqu’a I'extré-
mité. La propriété de guidage se comprend bien dans le cadmif¢ de I'optique géome-
trique ; on parle alors de fibre multimode.

Cette description ne s’applique plus lorsque les dimessticamsversales de la fibre de-
viennent comparables a la longueur d’onde car il faut aleng tompte de la diraction. La
fibore se comporte en guide d’onde si sa structure est telkdlguefocalise en permanence le
faisceau dont la tendance naturelle est de diverger. Qfameaa une fibore monomode dans ce
cas. Dans ce qui suit, nous donnons quelques propriétés des rfifonomodes dont le lecteur
pourra trouver une description détaillée dans la monogeaggNeumann (1988).

Propriétés des fibres monomodes

La structure de ces fibres peut étre a gradient ou a saut céindioutefois, je ne me pré-
occuperai dans la suite que de fibres defas@rte qui sont constituées d’'un coeur d’indige
entouré par une gaine d’'indicg < n.. Les propriétés de guidage de ces fibres sont usuellement
décrites par une guantité sans dimension, apgetéeence normaliseet définie par

avec ON= ,/nZ—ng, (9.1)

ou 2a est le diamétre du coeur &N I'ouverture numérique de la fibre. On montre qué&/sk
2,405, alors la fibre estfiectivement monomode, c’est-a-dire que seul le mode fondtahe
peut se propager. Cette condition s’exprime encore paitlgda la longueur d’onde doit étre
supérieure a la longueur d’onde de coupure

def. 2ra ON
7 2405

(9.2)

On désigne habituellement le mode fondamental sous la aoth®,; (LP signifiantLi-
nearly Polarized. Pour 25 > V > 1,6, le profil radial du fondamental peut étre approché de
maniere satisfaisante par une gaussienne de lavgauye. Les surfaces d’onde sont des plans
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perpendiculaires a I'axe de la fibre (ondes planes). Pouiidess a saut d’indice, le produit
wx V est a peu pres constant dans la plage de fréquence nornighbs@e5, ce qui signifie que

le taille du mode fondamental croit commeDu fait que la taille de la tache image au foyer
d’un télescope augmente également comira qualité du couplage avec une fibore monomode
ne dépend que faiblement de la longueur d’'onde. C’est ungpexts de la supériorité des fibres
monomodes sur les trous filtrants.

9.2 Fabrication des fibres

9.2.1 Choix des matériaux

D’apres une étude du Verre Fluoré (VF), les matériaux traespadans I'infrarouge moyen
dont on peut faire des fibres optiques sont soithakgénures d’argen(AgCl ou AgBr par
exemple), soit lechalcogénuresie la forme AgSe Te,. Pour obtenir un matéeriau d'indice
donné, on mélangefliérents halogénures dans le premier cas, ou on ajuste lesrpong X, y
et z dans le second. Les halogénures présentent I'avanttge tlansparents jusqu’a 30m.
Leur nature polycristalline impose de recourir a la techaide I'extrusiori? pour fabriquer des
fibres. Quant aux chalcogénures, ce sont des verres transparequ’a 12:m dont on peut
faire des fibres par étirage d’une préforme.

L’horizon du contrat DGA n’étant que d’une année, le VF a opté petechnique d’étirage
gu’il maitrisait le mieux et s’est donc orienté vers les chgénures. Il est certain cependant
que les halogénures d’argent seront par exemple nécespalie une couverture compléete de
la bande 8—-2@m de Darwin.

9.2.2 Caractéristiques des échantillons

La table 9.1 résume les caractéristiques du prototype fabmpar le VF. C’est un trongon
de 8 cm découpé dans une fibre beaucoup plus longue et de fégéreiment conique. Cette
forme particuliere permet d’'y sélectionner un échantitblediametre de cceur voulu.

Matériau AsSe/GeSeTe,
Diameétre de coeur &= 40um
Diametre de gaine = 210um
Ouverture numeérique ON = 0,15
Longueur d’onde de coupurel, = 8,1 um
Longueur de I'échantillon 8cm

Pertes par transmission ~ (0,2 dB/cm
Couche externe résine

Tas. 9.1 —Caractéristiques du prototype fabriqué par Le Verre Fluoré.

Le VF a mesurél. par spectroscopie de transmission: on éclaire I'entréa di&re avec
un monochromateur et on enregistre la puissance en sodreqle la longueur d’onde de

32. Le matériau est injecté sous pression a travers un trou.
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coupure est franchie, on observe une chute caractéristipia puissance qui correspond a la
disparition du mode de second ordre;L.R_a valeur calculée a I'aide de (9.2)87um, est en
accord raisonnable avec la mesure. Les pertes par trangsmgmt évaluées par la méthode
dite ducut-back a puissance constante en entrée, on mesure la puissancdierpsur une
certaine longueur de fibre, puis pour une longueur plusdaplrés découpage d’un morceau.
Un spectre en transmission a trés haute résolution (Fig. ®t8 enregistré par Pierre-lvan
Raynal de I'lAS en utilisant le microscope-spectrometreaagformée de Fourier du LURE a
Orsay. La courbe de transmission est quasi-plate jusquiari@t ne trahit la présence d’aucune
impureté, mis a part un résidu organique (liaison CH) aisé@éninable dans le futur.

40

T T T T

36

L‘ NH i chalcapsnura
30 | /\

Transmission {unités arbitraires)

2[)._‘_._._._1....1....1__..._._._4_._._._1_._.__._L..1_-_‘!
2 4 ] ] 10 2 14 16

A (pum}

Fic. 9.1 —Spectre en transmission du matériau constitutif de la fibrengeli en évidence une
légere impureté (CH). Travail réalisé par Pierre-lvan Raymi@ I'|AS avec un microscope-
spectrometre a transformée de Fourier.

9.3 Mesure des capacités de filtrage modal

9.3.1 Principe de la mesure

Dans I'approximation de la gaine infinie, le choix des troisapaetresa, n. et ng, sufit a
imposer le caractére monomode de la fibre au-dela de la langtende de coupure (Eq. 9.2):
les modes de propagation autre que le fondamental ainsieguaddes rayonnés dans le ma-
tériau doivent s’atténuer exponentiellement. Cependarigngueur de fibre nécessaire a un
niveau d’'atténuation donné dans l'infrarouge moyen n’'est glairement établie en pratique.
Pour répondre a cette question et pour vérifieffitacité de filtrage de notre prototype, nous
avons procédé a la mesure du champ lointain rayonné par ¢adi@ms I'espace libre.

Dans une description simplifiée, le champ sur I'extrémitéadfdbre revét le profil gaussien
du mode fondamental. La fibre émet donc dans I'espace libfaisceau gaussien dont le col
est positionné sur I'extrémité rayonnante, et dont le rajiol,w, est égal au rayon du cceur,
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a. Le régime de champ lointain est atteint pour une distaree dupérieure a ldistance de
Rayleigh

W
=& ”T - 0,12mm (9.3)

Pourd = 10,6 um, la longueur d’onde du laser a GQue j'ai utilisé,zz vaut Q12 mm. Dans ce
régime, on peut considérer que I'énergie est rayonnée danéne de demi-angle au sommet
(largeur a 1€?)
A
04 = arctar(—) ~ 10, (9.4)
TW

L'expérience consiste donc a vérifier que la distributiogudaire de I'énergie a grande distance
adopte la forme gaussienne prévue.

9.3.2 Banc de mesure

Avec 'aide de Guy Perrin et de Thanh Nguyen, j'ai mis en placbant de mesure du profil
de champ lointain au LPL, un laboratoire qui construit degils & CQ ultra-stables pour la
métrologie des fréquences et la spectroscopie moléc(kigs. 9.2—9.4). Le faisceau provenant
d’'une piéce adjacente est d’abord refocalisé par un corsguesle faisceau, puis replié par des
miroirs de renvoi avant I'injection dans la fibre via une IBatconvergente de focale 2,56 cm.
Lintensité du champ rayonné a grande distance est ensthitnéllonné tous les degrés avec
un détecteur HgCdTe monopixel. Le détecteur est ajustalilaeteur et solidaire d’'une plague
métallique qui tourne autour d’un pivot placé a la vertiaidda téte de fibre. De cette facon, le
détecteur échantillonne le champ sur une surface d’onde distance de 10, 20 ou 30 cm. On
s’affranchit du fond ambiant trés important a@@m en utilisant un modulateur optique couplé
a une deétection synchrone. Par ailleurs, afin de corrigeedtgielles dérives, une fraction de la
puissance en entrée est prélevée par une séparatrice eémpaunun 2 détecteur HgCdTe.

LASER OO,
(10,6 jm)
Détecteur l-.l:;{'friTe Détection ; Détecteur HeCdTe
(monopixel) s\'na‘_l;-'o:‘lt | {correction des dérives) Corn?l.-esseur
réglable en hauteur I de faisceau
® ® [t
L]
b i :
; Lentille d’injection S ' i
f=2.56cm - :
| - i :
e st [P Fibee aptique I ; : > . M3 : '
LR
P Séparalrice
90/10
3 Modulateur
- optigque
Déplacement en azimut
M2 Ml

Fic. 9.2 —Schéma du banc de mesure installé au Laboratoire de physiguasis
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y [ {correct. des dénvea}

détecteur 1 25 .
{mesure) | L

i s@ﬁﬁce

— modulateur
que des |asers IL-_""-‘" -ﬁ}.fl ﬁpﬂque Phota T Mguyan

Fic. 9.3 —VVue d’ensemble du banc de mesure

ge en hauteur
. 3 attenuatne
lentille 3

5 d’injection R
détectenr HgCdTe o

fibre l
k
|

)

Fic. 9.4 —Zoom sur la partie centrale du banc

Laboratoirefiepliysiasg
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9.3.3 Premiers résultats

La premiere campagne de mesure eut lieu de décembre 2000iérjaf01. Avec une
extension det20® en azimut et+5° en hauteur, nous avons enregistré l'intensité du champ
lointain rayonné par

1. Le laser (Fig. 9.5a): il est obtenu en laissant le faisceaerger dans I'espace apres

focalisation par la lentille d’injection;

2. Un trou filtrant de diamétre 40m (Fig. 9.5b): il est simplement substitué a la fibre. Le

résultat, conforme a la théorie, valide le protocole de messu

3. Lafibre (Fig. 9.5c) : contrairement a notre attente, le pestifaiblement multimode.

Lt B T Filyar b gopa

(a)

—

Fic. 9.5 —Profils d’'intensité obtenus lors de la premiére campagne de reega) faisceau
laser, (b) trou circulaire de40 um, (c) fibre de40 um de cceur. L'excursion est de20° en
azimut et de:5° en hauteur.

Gwenaél Mazé, directeur du VF, a proposé une explication cooaate au sujet de la struc-
ture inattendue du champ rayonné. Trois pics apparaiskergroent sur la figure 9.5c: seule
I'extension spatiale de 'ensemble des pics est compadi®e une diraction par le coeur, tan-
dis que le diametre d’un pic pris isolément semble compatiec une diraction par la gaine.
Celaincite a penser qu’une part de I'énergie se propageldgaine, soit sous forme rayonnée,
soit sous forme guidée. Il se trouve que la gaine est entalvée résine protectrice dont la
fonction est d’assurer une solidité mécanique a la fibresmant I'indice de réfractiom, se
révele mal choisi: comme;, < ng, 'ensemble gaine-résine agit comme une seconde structure
guidante concentrigue a la structure cceur-gaine. Les exm&s$ suivantes ont confirmé cette
explication. Cette premiére tentative se solde donc paratotype multimode dont le clirage
des pertes par transmission est a reprendre.

9.3.4 Un nouveau type de composant

Bien que la fin de la"™® campagne de mesure ait coincidé avec le terme du contrat DGA,
une collaboration sans support financier se poursuit a aegjoine le VF et les laboratoires
impliqués dans le projet initial. Comme en I'absence deitigdétait pas envisageable d’étirer
une nouvelle fibre, toutes les recherches postérieures Adhént été menées sur des trongons
modifiés de la fibre originale.
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Le VF s’est donc proposé d’attaquer chimiquement I'extérarila fibre afin de décaper
la résine et de multiplier les centredtdsifs dans la gaine. Poursuivant dans l'idée d’entraver
le plus dgficacement possible la propagation de I'énergie hors du mmuafnental, un enro-
bage de plomb qui absorbéieacement dans I'|R moyen est substituée a la résine. Leeaterni
composant a éte fabriqué a partir d’'une section vingt fais pburte et de diametre de cceur a
peu pres deux fois plus faible que 'original. Par ailleliegtaque chimique a considérablement
aminci la gaine (Tab. 9.2). En conséquence, I'approximal®gaine infinie qui sous-tend la
théorie exposée au §9.1.2 n’est plus valide et offaira a un composant d’'un nouveau type
dont la théorie n’est pas établie. La recherche que jai mera la suite est donc de nature
purement expérimentale.

Matériau AsSe;/GeSeTe,
Diamétre de cceur &= 23um
Diameétre de gaine 2= 31um

Ouverture numérique ON = 0,15
Longueur de I'échantillon 4 mm
Couche externe plomb

Tas. 9.2 —Caracteéristiques du dernier prototype fabriqué par Le ¥dftuorée

Une deuxiéme campagne de mesure eut lieu en décembre 200dsudtsts, nettement
meilleurs que ceux du 89.3.3, nous ont encouragé a pourswangeatte voie (Fig. 9.6). Lexa-
men a la loupe binoculaire des composants testés a cettaepggnt révélé une asymeétrie du
coeur, nous avons demandé au VF de refaire un échantillomggusier. Ce dernier échantillon
(Tab. 9.2) a donné lieu a une derniere campagne de mesure 812 00&.

fibre: SNT0 fibre 3Tuds

300 : " . B

=
=

Intensi e {arbitraine}
o

Intensité (arbitraire)

(=]

20 -0 o 1a 20 20 A0 ] 10 20
aziman %) szimin (%

Fic. 9.6 —Profils d’'intensité obtenus lors de la deuxiéme campagne dermesgauche : fibre
de 48 um de cceur et d@0 um de gaine. A droite : fibre d&7 um de coeur et dd5 um de
gaine. Dans chaque cas, on a ajusté une gaussienne par la neédlesdnoindres carrés.
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9.3.5 Dernier prototype (mars 2003)
Qualité du filtrage

Comme précédemment, nous avons enregistré pour compalaipoofil du faisceau laser
et le champ rayonné par un trou filtrant de 4 (Fig. 9.7). Dans le cas du trou, les mesures
sont bien représentées par une gaussienne de largéarall/e’. L'écart-type des résidus de
I'ajustement est de 1,6 %, tandis que I'’écart maximal est de 2,9 %.

Faisceau laser Filtrage par trou
[ RSAReRe e s RARRR Do e e e

0.8 081

0.61

Intensité du champ
o
(o]

<
~
T

0.41

0.2 0.2r

Fic. 9.7 —A gauche : profil du faisceau laser. A droite : champ rayonné ymatrou filtrant de
40 um éclairé par le laser. L'get de filtrage spatial apparait clairement.

Du fait que le diameétre de cceur de la nouvelle fibre est deux fogspetit que I'ancien, on
s’attend a une divergence deux fois plus forte du faisceao#ie. Par conséguent, notre banc
de test n'est plus tout a fait adapté a la mesure car il n’esgtipte d’échantillonner que la partie
centrale du champ. Au lieu de procéder a une exploration itrése en hauteur en utilisant
une platine micrométrique solidaire du détecteur, nousswpoeféré tourner de 9@a fibre sur
son axe. La figure 9.8 présente les deux profils perpendieslabitenus.

On constate que dans la partie mesurée, I'accord avec un geafiisien est nettement
meilleur gu’en décembre 2001 (Fig. 9.6). De plus, d’apres failarité des parametres des
gaussiennes perpendiculaires, le champ semble remaegueati bien symeétrique, ce qui incite
a penser que la fibre elle-méme possede une bonne symédtlie. &ds écarts-types des résidus
d’ajustement sont respectivement 2,4 et 2,9 %, moins du dogble daleur obtenue pour le
trou. En revanche, le profil est moins régulier dans le cas diere, puisque I'écart maximal a
la gaussienne atteint 8,1 % contre 2,9 % pour le trou.

Si on tourne la fibre de 18Gur son axe, le profil mesuré est identique a celui obtenu pour
0°: on retrouve toutes les irrégularités a haute-fréquenela @ontre que ces irrégularités ne
résultent pas de défauts de fabrication de la fibre (ils antaburné avec la fibre sinon), et sont
bien indicatifs de la qualité du filtrage sur une longeur derd.m
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Fic. 9.8 —(a) Intensité du champ rayonné par la fibre a grande distanigeldem aprés ro-
tation de la fibre d&90° sur son axe. Les points mesures sont représentées par deglésa
Une gaussienne ajustée au sens des moindres carrés appatgditazontinu. Les résidus de
I'ajustement sont représentés par des losanges.
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Analyse du composant

D’aprés I'équation 9.1, la largeur 3¢ attendue pour une fibre de 238n de coeur serait
~ 16°, la frequence de coupuredum et la frequence normalisdé = 1,02. Pour une telle
fréequence normalisée, le champ est mal guidé car il s’éteimddans la gaine. Cela ne peut
se produire ici car le plomb qui entoure la gaine trés fine wapla nullit¢ du champ. Par
conséquent, ce dernier doit étre confiné dans le cceur et diveligs que prévu en sortie. On
observe enfet que I'énergie se distribue dans un céne de demi-angleramst~ 33° a 1/€2.

Si on suppose qu’un profil gaussien est un bon modéle a gras@ace, y compris dans
la zone non mesurée, on peut calculer par transformée déeFdeiprofil du champ sur la
face rayonnante de la fibre. Avec la symétrie axiale, la TRuesttransformée de Hankel qui
associe a une gaussienne une autre gaussienne (Fig. 9.83ulf@atillustre bien la propriété de
confinement du champ dans le cceur.

W'O,‘ T ‘c‘oeu‘r T ‘;‘go‘ine‘ ‘;‘ ‘p\o%b‘

0.8

© ©
S (¢}
. ——

Amplitude du champ

©
N

ool . . L T 3 L
0 5 10 15
rayon (um)
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o

Fic. 9.9 —Modele gaussien pour le mode fondamental déduit de la mesureathpatayonné a
grande distance

Démonstration du guidage

En pivotant d’environ 10 par rapport a I'axe du faisceau incident la platine supporta
d’abord le trou puis la fibre, nous avons mis en évidence legr@tés de guidage de la fibre:
dans le cas du trou, le profil en sortie reste centré, tandisegtidécalé d’environ 10dans le
cas de la fibre (Fig. 9.10). L'absence de décalage dans le @reas est bien conforme au fait
que les trous ne filtrent pas les modes de basculement dudfrntde.

Pertes par transmission

Les pertes par transmission n’ont pu étre correctementiégal D’une part, la méthode du
cut-backne peut s’appliquer a un morceau de 4 mm, et d’autre part egfyérience ne nous
permet pas d’évaluer proprement ces pertes. figt,el ne n’est pas possible de séparer leur
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Proprieté de guidage
L2 B R I

Intensité du champ

azimut (°)

Fic. 9.10 —Démonstration de la propriété de guidage de la fibre. Aprestimtade la platine
supportant successivement le trou puis la fibre, on n’obsgevacentrement du profil de sortie
gue dans le cas de la fibre.

contribution de celle de Ifcacité de couplage en entrée de fibre. On peut seulement avance
avec réserve que la fibre transmet au moins de I'ordre de 30 &é dee transmet un trou de
diamétre 31um.

9.4 Conclusion et perspectives

Dans ce chapitre, jai exposé mon travail de caractérisatempropriétés de filtrage d’'un
nouveau composant fibré pour l'infrarouge moyen. La satutiassique de fibore monomode a
saut d’'indice et a gaine épaisse s’étant soldée par un dehéarre Fluoré a propose la solution
originale d’une fibre a gaine mince enrobée d’une couchealalphyant pourféet de confiner
le champ dans le cceur. Sur une longueur de 4 mm, ce composdetglumiére et posséde une
efficacité de filtrage comparable a un trou circulaire (un faotdeux en-dessous). En revanche,
je n'ai pas été capable de déterminer de maniere fiable lesspgmar transmission.

Les prochaines études instrumentales devront porter sur:

— la mesure compléete du profil du champ (incluant les ailes) ;
— la détermination des pertes par transmission;

— la dépendance de la qualité de filtrage vis-a-vis des donditl’injection (ouverture du
faisceau, structure du champ...);

— l'efficacité de filtrage en bande large.

Il est probable que les réponse a ces questions nécesslteconstruction d’'un second banc de
caractérisation. Pour une future manipulation, nous swggé&l’automatiser I'acquisition car il
faut presque 2 h pour réaliser un profil 2D comme celui de ladi@u5. Une bonne stratégie
pourrait alors étre de laisser le détecteur fixe et de metous miroir plan de renvoi placé
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devant la fibre. Des matrices de détecteurs infrarougesgaeahéres, feraient aussi gagner un
temps appréciable et permettraient de tester la stalsht@orelle du filtrage.

Une étude théorique de la propagation du champ dans ce notyyeEade composant, ainsi
que le calcul de I'iicacité de couplage maximale avec un figure d’Afrgeraient également
les bienvenus.

A noter pour finir que parallélement aux fibres monomodes giédes monomodes pla-
naires sont a I'étude en particulier a 'IMEP et au LETI enocasation avec I'équipe d'in-
terférométrie du LAOG a Grenoble (Malbet et al., 1999). Ces egiigui appartiennent a la
famille des composants d’optique intégrés représentetaicement une solution d’avenir pour
de nombreuses problématiques instrumentales en astiqphys

33. Lefficacité de couplage vaut 78 % dans le cas d’une fibre monomasi&alie.
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10

Observation interférométrique de
Pégasides

'INTERFEROMETRIE permet de mesurer la configuration sur le plan du ciel de syes@oubles
L non résolus par un télescope unique. C’est donc une teahonaqaplémentaire de la spec-
troscopie des vitesses radiales qui donne acces aux montgeperpendiculaires au plan du
ciel. Dans ce chapitre, je montrerai comment associer cestdeliniques pour caractériser de
maniere compléte les systemes doubles. L'étude d’étoitesrbs spectroscopiques y sera en-
visagée comme un tremplin vers I'observation de systemes adntraste dont le compagnon
est une Pégaside.

Apres une présentation du formalisme mathématique (81Cekpgserai les méthodes de
calcul d’orbite visuelle (810.2), puis de déterminatioredie des parametres orbitaux par inter-
férométrie et spectroscopie (810.3). Je discuterai enswgeobservations de binaires spectro-
scopiques (810.4) avant de présenter des simulations etraté&gse d’observation concernant
les Pégasides (810.5). Enfin, je proposerai quelques idéaasmeéthode de détection alterna-
tive (810.6).

10.1 Visibilité d’'un systeme double

10.1.1 Cas général

En raison de la linéarité de la transformée de Fourier d’untpte vue mathématique, de
I'incohérence des €iérentes sources d’'un point de vue physique, la visibilittadibjet com-
poseé est la somme pondérée des visibilités de ses conssifjuaséparément. Les dheients
de pondération sont égaux aux luminosités relatives deueheapstituant. Ici, I'objet considére
est un systéme double dont les composantes prises sépamhees visibilités complexe¥®;
etV,, et des luminositék etl,.

Comme au 83.3.2, on choisit de positionner le centre du reRgreur la primaire, quasi-
confondue avec le photocentre du systeme dans le cas deagoaoms faibles. Dans I'espace de
Fourier, la séparation angulair&d, As) de la secondaire S vis-a-vis de la primaire P se traduit
par un déphasage de la visibilité, d’'une quantité

¥ L 27 (UAa +VAS)|. (10.1)

129
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La visibilité de I'étoile binaire s’écrit quant a elle,

|1W1 + |2W2 e"P

V= 10.2
Vv |1 + |2 ( )
Comme je I'ai expliqué au §7.3.3, la plupart des interféroesetptiques ne mesurent pas la

phase deV, mais seulement son moduké ou le carré de son moduf®?. En introduisant le
déf. ) s . . . .
contraste r="1,/1; dans I'’équation précédente, on obtient

V242 Vi+ 2t Vi VycosY

(VZ
(1+7r)2

(10.3)

On cernera mieux la signification de cette expression a sd\&ude de quelques cas particu-
liers.

10.1.2 Etoiles ponctuelles identiques

Dans le cas de deux composantes d’égale luminasi€l)) dont aucune n’est résolue par
linterférométre (V, = V, = 1), I'équation (10.3) prend la forme simplifiée

V(u,v) = L oSty Co;\y(u’ v (10.4)
L'angle ¥ s’écrit sous la forme du produit scalaireRS- PM ou M est le point de coordonnées
(u,v). Pour M appartenant a la droite (P3)? est une sinusoide de fréquerlB§ oscillant
entre 0 et 1. Comme le lieu des points M tels & PM = cste est la droite passant par M
et perpendiculaire a (PS), on en déduit que la surfeée= f(u,v) a I'allure d’un « systéme
de franges » d’extension infinie et perpendiculaire au we&éparation entre les composantes
(Fig. 10.1). Si on parle ici de « systeme de franges », c’esapalogie avec la figure d’interfe-
rence de I'expérience des trous d’Young dont le formalisstédentique dans I'approximation
de trous ponctuels. Dans toute la suite, la présence de Basgjeegardée comme la signature
de la binarité d’'une étoile.

10.1.3 Etoiles ponctuelles de luminosités fiérentes
Cette foisy # 1, et (10.3) s’écrit

2
V2(uv) = 1+re+2r co;s}P(u,v). (10.5)
d+r)

Par rapport au cas précédent, la sinusoide le long de (PH#gastre une valeur minimale
V2. =[(1-r)/(1+r)]? strictement positive, et une valeur maximalé . = 1. En quelque
sorte, le contraste des franges dans le plaw)(est réduit, c’est-a-dire que la signature de la
binarité s’est estompée (Fig. 10.1).
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TF 2D
S
cigl | plan (o)

. A\

\& -
.,&-

B

Fic. 10.1 —Dans le plan(u, v) qui est I'image du plan du ciel par une transformée de Fourier
a deux dimensions (TF 2D), une étoile binaire de composantesysgles apparait comme un
systeme de franges d’extension infinie. La direction deg&amst perpendiculaire au vecteur
séparation de la binaire. Si les luminosités des composamf@seant (r > 1), le contraste des
franges est réduit.

Fic. 10.2 —Dans le plan de Fourier, I'image d’'une étoile isolée modélisée yn disque de
brillance uniforme est la figure d’Airy bien connue. Une étbileaire se signale par la présence
d’un systéme de franges d’enveloppe la figure d’Airy.
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10.1.4 Etoiles résolues identiques

On suppose ici que les deux étoiles ont méme luminosité (1) et méme module de
visibilité V4, alors
_ 1+cos?(u,v)
-

Le « systeme de franges » est a présent contenu dans uneppevdiont la forme dépend du
modele choisi pour une étoile seule (Fig. 10.2): il y a idénfitrmelle avec I'expérience des
trous d’Young dans laquelle on a tenu compte de la figure filediion d’'un trou. Dans le cas
d’un trou simple, la figure de firaction est unéache d’Airydont I'expression mathématique
est la méme que celle du modéle de disque uniforme pour uite @q. 7.7).

V2(u, V) V2(u,v). (10.6)

10.1.5 Etoile binaire a fort contraste

Un « fort contraste » signifie que la secondaire est beaucawgpfaible que la primaire,
comme c’est le cas pour un systeme étoile-planete. Dans carmagxpression approchée de
(10.3) s’obtient en faisant tendrevers l'infini: aprés un développement a8l lordre en 1r,
on trouve que I'écart entre le modéle de la binaire et celur pprimaire seule est

r—oo

2V
V2_42 o Tl((v2 cos¥ — V). (10.7)

Le terme de droite représente donc la signature du compatprdmon retiendra qu’elle est pro-
portionnelle a 24/, /r. La figure 10.3 illustre la disparition progressive des femgvec l'aug-
mentation du contraste. Comme le contraste d’une Pégasidaral’une étoile solaire est de
I'ordre de 10 (82.4.2), une précision bien meilleure que16emble nécessaire pour assurer
une détection a partir de quelques mesured/deOn verra par la suite que I'utilisation cohé-
rente d’'un grand nombre de mesures permet de se contenter précision de I'ordre de 18
(810.5).

10.2 Deétermination d’orbite visuelle par interférométrie

Cette section explique comment mesurer la position de lanskire d’'une étoile double
par interférométrie. Il s’ensuit que I'orbite complete pétre déterminée par des techniques
classiques a partir d'un jeu de positions successives.

10.2.1 Mesure de la position du compagnon

Avec un interférométre composeé de deux télescopes, on @trame la visibilité au point
de coordonnées

{ ug = (B, /1) sinQg (10.8)

vg = (B./1)cosQp ’

ou B, etQg sont les coordonnées polaires (module & angle de positionvedteur de basB
dans le repér&,, (voir I'annexe A pour les formules de changement de coordean Dans
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Fic. 10.3 —Lorsque le constraste augmente, les franges constituanigl@atire du com-
pagnon s’estompent progressivement pour laisser la placeeafigure d’Airy. La surface
V2 = f(Au, Av) est représentée de gauche a droite et de haut en bas peurly r = 10,

r = 100et r = 100Q Les figures sont calculées pour un systeme de séparation 3,8soi8s
0,05 UA a 15 pc comme 51 Peg) observé en bande K.
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le cas d’'un systeme double dont la secondaire se trouvp, €) [a visibilité mesurée a pour
expression

V2 +12V2 + 2rVV, cos[2n(B, /A)p cos@ — Qg)|
(1+7r)?

V?(Ug, Vg) = . (10.9)

En plus des coordonnées de la secondaire, I'équation (Et )tervenir le contrasteainsi
gue le modele choisi pour chacune des étoiles prise isoler8etes étoiles sont faiblement
résolues, un modéle de DU convient, mais il faut alors estlesediamétres angulaires,; et
@u2- C'est une tache dicile a partir des mesures car elles sont peu contraignaomtsgue les
étoiles sont peu résolues. Il vaut alors mieux se contemtdesiévaluer indépendamment en
utilisant par exemple une des méthodes indirectes déanit&8.5.1.

Le modele étant non linéaire vis-a-vis des trois paramegsantsy, p etd, une solution est
de recourir une nouvelle fois a un algorithme de type Levepxbéarquardt (annexe B). J'ajoute
gu'il est préférable de disposer de plus de trois mesurgmssible a des fréquences spatiales
différentes. Pour cela, soit offectue un changement de base en déplacant un des télescopes,
soit on met a profit le mouvement diurne qui fait continuekemeévoluer la projection du
vecteur de base sur le cielifet desupersynthege

On notera par ailleurs que comme la transformation 6 + x laisse I'expression (10.9)
inchangée, la valeur d&ne peut étre connue qu/aprés par interférométrie si on ne mesure
pas la phase d#.

10.2.2 Calcul d’'orbite visuelle

Les premiéres méthodes de détermination d’orbites vissiellétoiles doubles furent ima-
ginées au début du XIXs. a partir de I'expérience acquise sur les orbites plamStaPour
mémoire, les méthodes de Thiele-van den Bos et de Danjon & Ratteconsidérées comme
des classiques. Le lecteur intéressé pourra en trouver soriplf détaillé dans la monogra-
phie de Heintz (1978). En pratique, il n’existe pas de méthoeerselle d’égale performance
guelles que soient la qualité des mesures et la couvertdi@rbitge. Comme les étoiles doubles
qui sont intéressantes en tant que tremplin vers les systa@mégaside ont une période courte,
typiquement une dizaine de jours, il est assez aisé powseklde couvrir une orbite complete.
Suivant la suggestion de Hummel et al. (1995), ces méthodssiglies peuvent étre utilisées
pour fournir un jeu de valeurs initiales pour la détermioafplus robuste des parametres orbi-
taux exposée dans la suite.

10.3 Combiner l'interférométrie & la spectroscopie

Une alternative a la méthode précédente consiste a couplardsures interférométriques
et spectroscopiques (vélocimétrie radiale) pour déteenmiansemble des parametres orbitaux
par ajustement d'un modele global sur les mesures. Cetteeira approche se préte bien aux
systémes a courte période pour lesquels on ne peut néghigaolivement de révolution au
cours d’'une nuit.
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10.3.1 Intérét de I'approche globale

Il revient & Morbey (1975) d’avoir proposé le premier I'iddecombiner dans unéduction
globaledes mesures visuelles et spectroscopiques pour amékofiabllité et la précision de
la détermination d’'une orbite d’étoile double. Progressient, I'interférométrie des tavelures
(Labeyrie, 1970) puis l'interférométrie a trés longue bédwap. 7) ont permis de résoudre
un nombre croissant de binaires spectroscopiques, dgasibpinsi I'intérét pour cette idée.
Pourbaix et Eichhorn (1999) ont montré que I'ajustemenbal@st plus robuste que le calcul
d’une solution spectrocopique suivi du calcul d'une soluittompléte utilisant les paramétres
spectroscopiques en entrée. On trouve cependant dangfatiitie les deux types d’approches
avec parfois une comparaison des résultats (Boden et af, p@Bex.). A ma connaissance, le
plus fort contraste mesure reste: 30 en bande V sur Mizar A (Hummel et al., 1998), quoique
Boden et al. (1998) aient pu montrer que 50 en bande K pour 51 Peg.

Avec l'interféerométrie, on peut donc mesurer les positisnscessiveso(6) de la secon-
daire, puis en déduire une orbite compléte en adjoignaribfination spectroscopique. Cepen-
dant, il vaut bien mieux abandonner I'étape intermédiagrealcul des positions pour travailler
directement avec I'observable interférométrique, a saV@i Outre une simplification toujours
bienvenue dans les manipulations numériques, cette apppofite de deux avantages impor-
tants:

1. Il est possible d’utiliser des mesuresHéisolées ou trop peu nombreuses pour détermi-
ner la position de la secondaire;

2. Lorsqu’on groupe les mesures interférométriques poterahéner un coupleq 6), le
mouvement de révolution doit étre néglige. Cette approtonaest valide pour les sys-
témes de période trés supérieure aux quelques heures aiéeegouUr acquérir les me-
sures, mais elle I'est nettement moins pour les systemeériede €gale a quelques jours
comme c’est le cas pour les Pégasides. En ajustant le maaiel®lsservableV?, le
mouvement de révolution est naturellement pris en compteadesure a la suivante.

10.3.2 Modele direct

Comme c’est souvent le cas pour les modéles non triviauxgisite plusieurs choix de
parametres et plusieurs jeux d’équations formellemenvatgnts. Parmi ceux-la, il est fréquent
que certains soient meilleurs que d’autres du point de vagénigue. Dans ce qui suit, je n’ai
pas cherché a optimiser cet aspect du probleme; je me sonongEntes de m’assurer que
le jeu de parametres et d’équations spécifient le probléenmaateere nécessaire etfBsante
(Pourbaix (1998) propose une variante).

J'ai choisi de travailler avec les jeux de parametiesy, Ko, T, To, € w} pour la spectro-
scopie efr, py1, pu2 @a, T, To, &1, Q, w} pour I'interférométrie. Du fait que le demi-grand axe
aest lié aux parameétres spectroscopiques par la relation

(Ky + Ko)(km/s)T(j) V1-¢€?

A) = —
a(UA) 17315 27 sini

: (10.10)

le jeu de parametres pour le probléeme global{est, 1, ¢u2, v, K1, Ko, T, To, €1, Q, w, w}. La
parallaxew estimée de cette fagon s’appetlarallaxe orbitale Il est possible de la soustraire
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de la liste des parametres en utilisant une déterminatibépendante, par exemple la mesure
astrométrique d’Hipparcos.
En s’appuyant sur le formalisme du chapitre 3, le calcul dd@mdirect se résume comme
suit:
1. L'anomalie excentriqu&(e, T, Tq ; t) décrit la position de la secondaire sur I'ellipse orbi-
tale & une datedonnée (Eq. 3.3) ;

2. Les coordonnées dans le plan de l'orhitg(a, e; &) etv,(e; ¢) (Eq. 3.7), sont projetées
sur le ciel en séparation angulapgéoa, €,i, w; ¢) et angle de position de la secondaire
6(e i, w,Q; &) (Eq. 3.10);

3. Les visibilités au carréV?(r, p, 6, py1, ¢u2; Us, V) sont déduites de I'équation (10.9).
Dans le cas d’'un compagnon faible de petite taille (nainedaurplanéte), on peut consi-
dérer que la secondaire est ponctuelle. En revanche, coasigmiature de la binarité est
également ténue dans ce cas, il est essentiel de déduiprdptsement le diamétre de la
primaire a partir des mesures;

4. Les vitesses radialesi(y,K;, T,e w; &), j € {1,2} se calculent avec les equations (3.17).
Avec les binaires a simple spectre, on n’a accés ¢uy'@&t on ne peut utiliser (10.10)
pour dériver le demi-grand axa@ Toutefois, si la secondaire est de masse négligeable
devant la primaire (cas des planétes)’obtient en évaluankl, a partir des données
spectroscopiques, puis par simple application defléoBde Keplera®/T?2 ~ GM,/4n?.

Je rappelle que cette approximation a déja permis d’évidueasse projetée de la planete
(Eq. 3.22).

10.3.3 Estimation des parametres orbitaux
Principe

J'ai déja discuté de I'estimation paramétrique dans leecegttuit de la vélocimétrie radiale
(83.4.2). Le principe se généralise a I'approche globale astosisant la fonction colt a partir
d’'une somme de termes marquant la distance quadratiqueoaméés. Du fait que les mesures
interférométriques et vélocimétriques sont indépendarmte dfecte le méme poids a chaque
terme. Mathématiquement, en supposant qu’on disposevdtesses radiales de la primaire, de
n, vitesses radiales de la secondaire s'il s’agit d’'une b@naidouble spectre, et demesures
deV?, la fonction co(t s'écrit

Z (Vra(p1; t) Veali])? Z (Vr2(p2; t) Veoli1)° Z (V3(ps; t) — (Vz[k])

O'k

(10.11)
oupy = (¥, Ky, T, To, & w), P2 = (v, Ko, T, To, € w) €tps = (I, @y 1, 0u2, K1, Ko, T, To, €1, Q, w, @)
sont les vecteurs de parametres.

Les valeurs retenues pour les parametres sont celles gumisémt la fonction colt. On se
trouve donc face a un classique probleme d’optimisatioc avesurcroit de complexite lié a
la non linéarité du modeéle direct. En I'espéce, la fonctioGtgrésente un nombre important
de minima locaux, un phénomeéne imputable aux nombreusessligigonométriques qui inter-
viennent dans le modéle direct (Fig. 10.4). Plusieurs tegles d’exploration de I'espace gd
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conduisent a la découverte du minimum global :

— une recherche locale de type Levenberg-Marquardt a mhutire grille de conditions
initiales (Boden et al., 1999, par ex.);

— des allers et retours entre une recherche globale dedgpé simuléet un dfinage local
de la solution de type Levenberg-Marquardt (Pourbaix, 1998

— uneestimation garantidondée sur lanalyse par intervallgvoir plus bas).

Il faut souligner que la diiculté a trouver le minimum global ainsi que le temps de calcul
augmentent trés rapidement avec le nombre de parametres.

Validation sur des exemples

Dans le cadre de cette thése, jai programmé en langage IDLgicidbd’estimation de
parametres orbitaux d’une étoile binaire sur la base d'garithme de Levenberg-Marquarddt
associé a une grille de valeurs initiales. Mon logiciel p&ue utilisé pour traiter de maniére
indépendante ou jointe les jeux de données interféronuésigt vélocimeétriques. J'en ai validé
le fonctionnement en réduisant les mesurgsctuées par l'interférometre PTI sur les étoiles
binaires spectroscopiques 64 Psc (Boden et al., 1999) et 4ZHEmlen et al., 2000).

A propos de l'analyse par intervalle

Dans I'analyse par intervalle (Jaulin et al., 2001, par exs)ni@nmbres sont représentés en
machine par des intervalles afin de contourner le bruit niguérintroduit par les arrondis. La
technique d’estimation paramétrique fondée sur cetteyaagrésente I'intérét majeur de livrer
pour chague parametre @msemble solutionontenant a coup sr — c’est I'aspect « garanti »
— la meilleure solution qu’on obtiendrait par une méthodgptimisation classique (Hansen,
1979). Braems et al. (2000) en donnent une application tédens du cadre de I'astronomie.
Avec cette approche ensembliste, on peut par exemple éludipact de la taille des barres
d’erreur ou tout autre caractéristique de la série de mesuria forme de I'ensemble solution.

Pour que cette technique d’estimation soit applicablgut fjue les barres d’erreur sur les
mesures soient bornées. Une distribution gaussienne roastghs envisageable au sens strict
du terme. En revanche, une distribution gaussienne trengwén nombre arbitraire de sigmas
— ce qui correspond exactement a la statistique des faaewrshérence fournis par le logiciel
de réduction de FLUOR - convient parfaitement.

En 2002, jai amorcé une collaboration avec Isabelle Braatostorante au Laboratoire
des sighaux et systémes a Orsay et spécialiste de I'estimadi@meétrique garantie. Quoique
notre travail sur ce sujet soit resté a I'état embryonnéasepossibilités de I'analyse par inter-
valle méritent tres certainement I'investissement naiessau développement d’un logiciel de
réduction fondé sur cette technique.

34.Jai intégré la procédure MPFIT développée pour IDL par aigcr B. Markwardt
(NASA/GSFC Code 662, Grennbelt, MD 20770). Cette procédure peut t®léchargée a l'adresse
httpy/cow.physics.wisc.educraigmidl/idl.html.
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Fic. 10.4 —Représentations marginales de I'espacgddans le cas d’observations simulées de
I'étoile binaire spectroscopique 64 Psc. On trouve de hauiales surfaceg?(i, Q), v(i, r) et
x%(Q,r). Ces figures ont été obtenues par application de notre modielet & I'interférometre
PTI aux 88 observations de Boden et al. (1999).
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10.4 Observations de binaires spectroscopiques

10.4.1 Objectif

Trois automnes consécuitifs, j'ai entrepris avec Vincenidg&odu Foresto une campagne
d’observation d'étoiles binaires spectroscopiques ava¢@R (87.4.1) associé aux interféro-
métres IOTA (2000-2001) puis CHARA (2002). L'objectif étattuble :

— disposer d’observations réelles pour valider la proc&derréduction des données;

— pousser progressivement I'interférométrie fibrée vesdiggtes en observant des étoiles
de contraste de plus en plus élevé, afin d’'identifier cesdsrit d'établir des stratégies
instrumentales giu de traitement pour les dépasser.

10.4.2 Déroulement

L'interférometre IOTA (Traub et al., 2003), situé au sommetbnt Hopkins pres de Tuc-
son en Arizona, est composé de trois télescopes de 40 cm éqiupésysteme de correction du
basculement du front d’onde (Fig. 10.5). Deux de ces télescemat mobiles sur une structure
en forme de L dont les stations extrémes fournissent unerbasienale de 38 m (a I'époque de
nos observations, seuls ces deux télescopes étaient ére¥ela lumiére collectée par les té-
lescopes est scindée en une partie visible utilisée poanaskes télescopes sur la cible, et une
partie infrarouge dirigée dans notre cas vers FLUOR. lf#dince de marche entre les deux
faisceaux est contrdlée par un systeme de lignes a retaoisaétages : (i) une grande ligne a
retard fixe pendant les observations, (ii) une petite lignetard qui compense le mouvement
diurne et (iii) un miroir vibrantfast scam qui permet I'acquisition du paquet de franges.

Fic. 10.5 —L’interférométre IOTA situé au sommet du Mont Hopkins prés dechydsrizona.

Le choix des cibles doit tenir compte a la fois de la résotutie I'instrument, de sa sensibi-
lité et de la nécessité de réaliser une bonne couvertureudeté pendant la durée de la mission
d’observation (au plus trois semaines). J'ai donc sélenadans le catalogue de Batten et al.
(1989) des binaires spectroscopiques de séparatiod0 mas, de périodé ~ 10 j et de ma-
gnitude K < 5. Afin de valider la procédure d'observation et le traitente® données, nous
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avons prioritairement observé des cibles dont les paraséttbitaux avaient été précédem-
ment déterminés par interférométrie. L'ensemble des reesxploitables est regroupé dans la
table 10.1.

La mission d’octobre-novembre 2000 fut fortement pénalid@&ne part par un mauvais
temps exceptionnel en Arizona a cette période de 'annééaetrd part par deux problemes
instrumentaux majeurs: (i) la petite ligne a retard étatjiremment animée de soubresauts
causant la perte du signal des franges, et (ii) des vibmititempestives d’un élément du train
de miroirs corrompaient irrémédiablement certaines nessin conséquence, les données sont
éparses et pas toujours fiables. Ce fut malheureusememsti@désapour mon programme qui
nécessitait de couvrir les orbites le plus régulieremensitde.

En novembre 2001, la foudre s’abattit sur IOTA endommageartains circuits électro-
niques et nous obligeant a retarder notre arrivée sur lefsite retard s’ajouta le fait que les
télescopes venaient de recevoir un nouveau systéeme déleoetrcore en phase de mise au
point. Enfin et surtout, il fut long et fficile de remettre l'interférométre en fonctionnement:
apres avoir cherché sans succes le signal des franges glrdais en mode d’autocollimation,

il fallut modifier temporairement FLUOR pour vérifier le bon @ionnement du coupleur fibré.
Nous comprimes par la suite que la manipulation malheuréuse des fibres avant notre ar-
rivée avait causeé une chute dramatique diiitacité interférométrique de I'instrument. Toutes
les mesures datées de novembre furent défecteiées apres notre départ par Guy Perrin et
Olivier Absil sur leur temps d’observation d’étoiles évolagPour cette raison, les cibles ne
bénéficierent que d’une couverture orbitale réduite.

Fic. 10.6 —L'interférometre CHARA situé au sommet du Mont Wilson prés de hgglas,
Californie.

Suite a un accord passé avec l'université de Géorgie a Atlaht#QR fut transféré durant
I'été 2002 sur l'interferométre CHARA (Fig. 10.6), situé au soet du Mont Wilson pres
de Los Angeles (Coudé du Foresto et al., 2003). Lors de notr&ionien novembre suivant,
FLUOR n’avait bénéficié que d’une demi-nuifective d’observation et nécessitait encore une
phase de mise au point. En particulier, sa sensibilité nemg@itait pas I'observation de nos
cibles, ce qui nous a conduit & consacrer intégralemeng moigsion a la mise en service de
linstrument.
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6 Trianguli

TU JIM base Aug(m) Avg(m) V? o4
28/10/00 08h06 51845,3375 S15N35 6,63 37,66 0,610 0,023
28/10/00 08h33 51845,3563 S15N35 4,09 38,01 0,726 0,028
01/11/00 07h49 51849,3257 S15N35 6,83 37,62 0,852 0,034
01/11/00 08h45 51849,3646 S15N35 1,42 38,20 1,062 0,046
01/11/00 09h35 51849,3993 S15N35 -3,51 38,07 0,651 0,099
16/11/01 03h55 52229,1632 S15N15 4,45 20,68 0,727 0,055
16/11/01 04h50 52229,2014 S15N15 1,88 21,10 0,842 0,049
17/11/01 04h49 52230,2007 S15N15 1,75 21,11 0,508 0,024
17/11/01 05h13 52230,2174 S15N15 0,57 21,18 0,608 0,024
17/11/01 05h43 52230,2382 S15N15 -0,89 21,17 0,615 0,025
20/11/01 07h27 52233,3104 S10NO5 -6,21 8,97 0,781 0,072
20/11/01 07h53 52233,3285 S10NO5 -6,52 8,56 0,692 0,032
20/11/01 08h19 52233,3465 S10NO5 -6,74 8,13 0,707 0,033
21/11/01 07h22 52234,3069 S10N28 3,49 29,62 0,719 0,130
22/11/01 05h12 52235,2167 S10N28 12,36 27,10 -0,003 0,072

Capella

TU JIM base Aug(m) Avg(m) V? o2
17/11/01 10h30 52230,4375 S15N15 -5,88 19,38 0,578 0,009
17/11/01 10h48 52230,4500 S15N15 -6,61 19,02 0,585 0,011
20/11/01 10h45 52233,4479 S10NO5 -6,45 7,89 0,856 0,012
22/11/01 09h06 52235,3792 S10N28 8,83 27,90 0,500 0,031
22/11/01 09h20 52235,3889 S10N28 7,80 28,28 0,459 0,029

t Pegasi

TU JIM base Aug(m) Avg(m) V? o2
2910/00 03h36 51846,1500 S15N35 8,17 36,93 0,366 0,008
01/11/00 02h29 51849,1035 S15N35 12,99 35,81 0,620 0,008
17/11/01 04h12 52230,1750 S15N15 -7,82 19,71 0,585 0,017
22/11/01 03h52 52235,1611 S10N28 0,01 29,18 0,397 0,020
22/11/01 04h11 52235,1743 S10N28 -1,49 29,15 0,305 0,026

64 Piscium

TU JIM base Aug(m) Avg(m) V2 o2

17/11/01 06h40 52230,2778 S15N15 -7,38 19,68 1,554 0,200

Tas. 10.1 -Mesures acquises sur quelques étoiles binaires spectrmpapavec FLUOROTA
au cours des campagnes d’octobre 2000 et de novembre 200%.t€ps universel ; JIM
jour julien modifié (JIM= JJ— 2 400 0005).
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Quel enseignement peut-on tirer de ces échecs? La caratitérisle systemes binaires
est un programme qui nécessite une grande fiabilité institateesur une période importante.
A I'échelle de temps d’'un mission d’au plus trois semain@spmgramme s'est révélé in-
compatible avec des instruments en constante évolutiofFAJIOu encore en développement
(CHARA). Il pourra certainement étre mené dans un futur progbe & VLTI ou avec le mode
d’observation a distance en projet pour FLUGRARA.

10.4.3 Delta Trianguli

A ce jour, I'étoile binaire la plus observée par FLUOR (15 meshes® Tri (HD 13974,
HIP 10644). Ses paramétres orbitaux ont été déterminés pamduet al. (1995) a l'aide
de l'interférométre Mark lll, puis une nouvelle solution & é&alculée par Pourbaix (2000).
Il aurait été intéressant d’ajouter nos mesures aux leuns lgs traiter conjointement, mais
Hummel et al. n'ont pas publié leurs mesuresife Les mesures vélocimétriques sont dues a
Duquennoy et Mayor (1988).

D’apres Hummel et al., la primaire est une GOV et son compagnamesk4V telle que
AK =~ 0. Si on utilise la solution de Pourbaix pour tous les paraesei I'exception du contraste
qu’on détermine avec les mesures de FLUOR, on trouve avecy? ~ 45! La figure 10.7 re-
présente la comparaison entre les prédiction¥’égue jai établies avec le modeéle de Pourbaix
et les mesures de FLUOR : le désaccord est flagrant !

Dans son article, Pourbaix explique que I'ajustement d’wieti®n globale a ce systeme
est un « cauchemar complet ». Comme I'excentricité est qudkd, w et T sont trés corrélés.

Il constate une autre corrélation tres forte entet w. Il admet lui-méme que sa valeur de
la parallaxe (qui n'est pas en accord avec celle d’Hipparm@&st pas tres fiable. Plus loin, il
critiqgue I'incohérence du résultat de Duquennoy et MayoBg&)@jui avancent un écaiB ~ 2
entre les deux étoiles dont les masses seraient pourtagitigeatiquesq ~ 1). On voit ici toute

la difficulté de I'estimation paramétrique pour certaines cordijoms des systémes doubles, et
on peut regretter que le peu de mesures de FLUOR n’ait pas plermisherche d’'une solution
originale.

10.5 Observations simulées de Pégasides

Dans cette section, je présente les simulations que ffaceiées afin d’étudier les condi-
tions dans lesquelles l'interférométrie couplée a la iélétrie pourrait permettre de caracte-
riser compléetement certaines Pégasides. Il s’agit de enattipoint une stratégie d’observation
comprenant le choix des bases, le nombre de mesures pat b@peseision requise sur chaque
mesure. Pour donner une idée de ce qu'il serait possibleidedaourt terme, j'ai choisi de
simuler des observations interférométriques de 51 Pegdmiectélescopes du VLTI.

10.5.1 Stratégie d’observation

Pour étudier la partie proprement interférométrique degndations :

— les parametres spectroscopiques sont fixés a leur valesurése(Tab. 10.2) et nous ne
cherchons pas a les estimer;
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Fic. 10.7 —Comparaison entre le modéle de Pourbaix (trait continu) enhesures de FLUOR
(») pour I'étoile binaire spectroscopiqueTrianguli. La figure représente I'évolution dg? au
cours des sept nuits d’observation en fonction du temps (e. JJ
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— on attribue aux parameétres restan{€), i) une valeur arbitraire que I'on souhaite retrou-
ver;

— on dfectue des simulations pourfiirentes configurations de l'interférometre et
rentes précisions say?.

J'ai successivement fixé le contraste & 10?, 10° et 1¢%, trois cas se voulargrosso modo
représentatifs d’'un compagnon naine rouge (A), d’'une naiaeex(B) ou d’'une Pégaside (C).
La précision sufl’? est prise égale soit a 0,3 %, le record de précision obtenu paOR, soit
a 0,1 %, la précision visée par I'instrument AMBER prochainenmestallé sur le VLTI (Petrov
et al., 2003).

T  4,23076+ 0,00005 |
To 52496497+ 0,022 (JIM)

e 0 (fixé)
y  —332516+ 0,0006 knys
w 0 (fixé)

Ky 572+0,9km/s

Tas. 10.2 —Parameétres spectroscopiques de 51 Peg b utilisés pour la atronl(Naef et al.,
2003).

On a vu que la profondeur des ondulations dans le plaw) (contraignait le contraste
(810.1.5). Du fait I'orbite est circulaire, on peut aussi awmgue la variation de la distance
entre deux crétes au cours de la révolution permet de codtel’inclinaison, et que I'orien-
tation des ondulations a une date donnée permet de comgd@ndn en déeduit sans grande
surprise qu'il est souhaitable que les bases utiliséesdaigdans le plaru(v) des traces aussi
longues que possible, et que plusieurs orbites soient dasvear les observations.

10.5.2 Performances escomptées

On suppose que 51 Peg est observe par le VLTI pendant 8, 16 out8Zonsécutives a
partir du B septembre 2002, a raison de 8 mesures par nuit couvrant vée de 6 h centrée
sur le transit. La figure 10.8 montre la couverture de I'orpitgjetée sur le ciel, tandis que la
figure 10.9 représentent les traces des bases choisies (daS)B@perposées aux lignes de
niveau de la surfac@’?(u, v) pourr = 100.

Ces simulations montrent que les compagnons faibles jasgo’contraste de #0sont
d’'ores et déja a la portée des instruments existants. LeasRiag nécessitent quant a elles
un mois complet d’observation avec une précision qui rest®re a démontrer. Cependant,
grace a l'utilisation des éphémérides spectroscopiqaessidits d’observation n'ont pas besoin
d’étre consécutives. On peut méme envisager d’étaler cagroge sur plusieurs mois en lui
allouant a chaque fois que c’est possible du temps inoccupé.

Pour bien interpréter ces résultats, il faut se souvenitegigrécisions annoncées sur les pa-
rameétres estimés sont des précisions formelles issuealdgerithme de Levenberg-Marquardt.
Elles sont donc relatives au modele utilisé et a la série daées simulées. Par ailleurs, elles
n’incluent pas les incertitudes sur les parameétres spamipiques. Des valeurs plus réalistes
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AS (mas)

Fic. 10.8 —Couverture de I'orbite de 51 Peg b associée a 32 nuits d’olz@n (cas C). La

diagonale est la ligne des nceuds.

200
100 |
B
- 0
>
~<
—100F
—200t
—-200

Fic. 10.9 —Traces dans le plafu, v) pour les quatre bases du cas C (on n’utilise que deux bases
a la fois). Les lignes de niveaux correspondent a un compageaontraste 100 a la date de

la premiére observation.
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Modéle A B C

[ 60 60° 60°

Q 45 45 45°

r 107 10° 10

Observations

Précision 0,3% 0,3% 0,1%

Nb. de mesures 64 128 512

Nb. de nuits 8 16 32

bases AOMO, J2J6 AOMO, J2J6 AOMO, J2J6
B5J6, A0J2 B5J6, A0J2

Réduction

i 62 +2° 64 +7° 60 + 10

Q 45 + 2° 45 + 8 54 + 10

r 95+ 5 970+ 135 10400t 2300

S/B surr 19 7,2 4.5

Tas. 10.3 —Simulation d’observations de 51 Peg avec le VLTI pour troisstastes dférents.

(et malheureusement plus pessimistes) pourraient étrgédéipar une méthode de type Monte-
Carlo (Press et al., 1997, 815.6) : on fabrique des séries deédsrsimulées en faisant varier
un parametre spectroscopique au sein de sa barre d’ereeplagie de variation des parametres
estimés aprés traitement donne alors une meilleure imatgetdere d’erreur réelle.

10.5.3 Discussion

Est-il raisonnable de penser qu’on puisse atteindre uregmwé de 0,1 % sur la mesure de
V27 La précision actuelle de FLUOR, au mieux,3 %, est obtenue par filtrage modal (§7.4)
et limitée pour les sources brillantes par le bruit introghair le piston diérentiel (ditérence
de phase moyenne entre les fronts d’onde collectés parléssdpes). En supprimant ce bruit,
un systéme asservissant la position de fiédence de marche nulle appsldéiveur de frange
pourrait permettre de gagner le facteur nécessaire suréldspn. Comme un tel systeme,
baptisé FINITO (Gai et al., 2003), est en cours d’installatiame VLTI, il devrait étre possible
de procéder d’ici peu a I'évaluation du gain réel apportécgasysteme.

Parallelement, on peut améliorerflieacité d’'injection de la lumiere dans le coupleur fibré
en équipant les télescopes de systémes d’optique adapiatwn résulte une augmentation du
S/B et donc de la précision sur les mesures. Je rappelle que FLUSRIEI n’ont bénéficié
jusqu’a présent que de miroirs de correction des modes delleasent du front d’onde.

10.6 Detecter des Pégasides par analyse de Fourier?

La méthode de traitement des données que j'ai exposée ¢andstimer conjointement
l'intégralité des parametres orbitaux. Or, tous ces pana&®déte revétent pas le méme intérét:
si la détermination de I'inclinaison permet d’accéder sanbiguité a la masse de la planéete, la
connaissance de I'angle de position du nceud ascendant niapien sur le plan astrophysique.
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Il serait trés intéressant de disposer pour linterféraimél’'une pure méthode de détection
comme dans le cas des transits (84.4). Idéalement, on vopdraioir estimer prioritairement
r, puisi et éventuellemert.

Vincent Coudé du Foresto a proposeé de se servir des éph@sépdctroscopiques, c’est-a-
dire une loik = £(t) oud = d(t) etablie a partir d&, T, ete, pour mettre en ceuvre une méthode
analogue a ldétection synchrongans I'espace de Fourier : on procede a une transformation de
Fourier a trois dimensions (TF 3D) du volume de donnée afioléide signal de la planéte dont
on connait la fréquence. Dans cette section, je présentgupsatalculs préliminaires autour de
cette idée. Le lecteur y trouvera des pistes de réflexionretindravail abouti.

10.6.1 Formalisme

On considere le cas trés simple d’une étoile double de compessponctuelles et de contraste
unité. La secondaire S est repérée par sa sépagatiison angle de positiagh = 27 (t—Ty)/T.
On se propose de calculer la TF 3D de la fonctiéf(u, v, t). Pour alléger les formules de cette
section, je note exceptionnellemenrty) le couple Aa, Ad) et je choisis une origine des temps
de telle sorte qud, = 0. Comme le théoréme de Wiener-Khintchine assure que la TFe2D d
V2 vis-a-vis des variables et v soit la fonction d’autocorrélatiorl de la binaire, la TF 3D de
V2 s'obtient en calculant simplement la TF devis-a-vis det (japplique ici le théoréme de
Fubini sur le calcul intégral) :

V2(x,y, f) < f f V2(u, v, t) €27 @+ 1) gy gy dt = f A(xy, ) e tdt,  (10.12)

ou f est la fréquence conjuguée du tempsir TF.
En modélisant P et S par deux distributions de Dirac, I'undréersur I'origine et I'autre
en (o; Sindy, py cosk;), la fonction d’autocorrélation (Fig. 10.10) s’écrit

1 .
A% Y, 1) = 6(xX) 6(y) + 5 6(X = pySinéy) 6(y — pr COSHy)
1 (10.13)
+ > 6(X + prSinéy) 6(y + pr COSHy).

Pour le développement analytique suivant, je vais encon@ldier le probléme en sup-
posant que I'orbite projetée est circulaire de rapolComme le premier terme de (10.13) ne
dépend pas de il a pour TF la distributiors(x) 6(y) 6(f). Les deux termes suivants ayant une
forme commune, je n’en calculerai gu’un seul en posant

, +00 )
F(xy, f) o f 6(x—psin ?) 6(y—pcos$) e 2 gt (10.14)
Par définition de la distribution, le calcul deF se décompose en deux cas suivant que le
point (X, y) appartienne ou non au ceralkede centre (00) et de rayorp. Dans un cas, on a
trivialement:

Y(x,y)¢C, VI, F(xy,f)=0. (10.15)

Dans l'autre cas, on peuffamer

X=psin(2rt/T)

von . T X
Y(xy) € C, {y:pCOS(ZTt/T) d'ou t_Zarctar(;/)+nT, nez, (10.16)
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Fic. 10.10 —Représentation de la fonction d’autocorrélation d’uneilétdinaire de compo-
santes ponctuelles et de constraste unité.

et donc

+00
F(xy, f) = g1 T arctang/y) Z g 2nfnT (10.17)
N=—

Vis-a-vis de la variablef, on reconnait un développement en série de Fourier dontlésus
codficients sont égaux, c’est-a-dire un peigne de Dirac de péfioenotéll, .

Le troisiéme terme de (10.13) donne lieu a un développemsnlagie : sa TF est nulle
sauf pour les couples-p sin(2rt/T), —p cos(2rt/T)) diamétralement opposes aux précedents.
On aboutit donc a la méme expression que (10.17) ntteéstae d’'un déphasage d@¢2. Il en
résulte que la période apparente’dé dans I'espace des fréquences ¢dt.ZRéciproquement
dans I'espace des temps, la périodeWfeest la moitié de la période de révolution: S semble
tourner deux fois plus vite autour de P. On retrouve sous uime tarme l'indétermination d’'un
facteurr sur@ signalée précédemment (810.2.1).

Symboliqguement, le module de la TF 3D s’écrit donc

VR0, D) = 60980 () + 5 Cx ) x Lgyr (1) (10.18)

En conclusion, on retient que dans I'espaxg/,(f), le signal du compagnon se trouve reé-
parti sur des cerclas appartenant a des plansy) espacés de/2 selon l'axef (Fig. 10.11).
Dans le cas plus général ou l'orbite est une ellipse, leseesdnt remplacés par des images de
cette ellipse (méme orientation et méme taille).

10.6.2 Discussion

Si le bruit dfectant la mesure est blanc, il doit se distribuer uniforména@ans I'espace.
On peut donc tirer parti de la localisation du signal du compagpour gagner en/B en
sommant I'énergie aux fréquences harmoniques. Si on chexdaire de la détection pure,
on peut renoncer a l'information sur la forme et I'orieratide I'ellipse orbitale et intégrer
I'énergie enx et eny pour ne déterminer que le contraste
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Fic. 10.11 —En haut: répartition schématique de I'énergie dans I'espéce, f). Au milieu

et en bas: surface@(x, y, f =2/T)| et |(T/3(x, y, f = 0)| extraites d’une simulation pour un
constraste unite.
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Si le caractere modulable de cette méthode la rend tresssddej la mise en pratique pré-
sente de réelles filicultés. Il s’agit de calculer numériquement la TF 3D d’'untuwee de don-
nées parcellaires et irrégulierement espacées. Avec umendion supplémentaire, on retrouve
le probléme classique d’inversion de Fourier a 2D posé pagdanstruction d'images a partir
de mesures de la visibilité. Si les données ne sont pas enraa@dhisant, on a généralement
recours a des algorithmes de régularisation introduisaatpriori sur I'image. Pour notre ap-
plication, il serait également nécessaire d’introduitgn@ maniere ou d’une autre I'information
a priori sur la nature de la cible (systeme binaire). Parallélemédtiire la part de I'espace vide
de données permettrait de mieux poser le probléme. Dans se@epourrait gagner une di-
mension en calculant une transformée de Fourier « curgligte long des traces dans le plan
(u,v) plutdt que dans tout ce plan. Manifestement, une étudepuussée reste a mener avant
de statuer sur la viabilité de ces idées.

10.7 Conclusion

Dans ce chapitre, j'ai exposé une méthode de caractérisatioplete des systemes doubles
par interférométrie et spectroscopie. Si la pertinencestte cnéthode a clairement été démon-
trée jusqu’a des contrastes de quelques dizaines, la voeéne aux planétes passe en amont
par la mise au point d’'une instrumentation de pointe (ogtigdaptative, suiveur de franges...),
d’'une procédure d’étalonnage trés performante et le dppelment de méthodes numeériques
robustes (I'analyse par intervalle ?) ou originale (I'tsal de Fourier?).

Dans le cas de futures observations a trois télescopes ave®&R\MiBserait certainement
profitable d’inclure dans la méthode de traitement que kpbsée dans ce chapitre I'utilisation
de lafermeture de phas&€ette quantité, dont on montre qu’elle est indépendanta tiebu-
lence, est égale a la somme des phases des interférogranesegmentre chaque paire d’'un
triplet de télescopes. En rétablissant une partie de Fim&tion de phase perdue, elle apporterait
une contrainte supplémentaire précieuse lors de I'esbmdes paramétres du modeéle.

Lorsque les instruments AMBER et MIDI fonctionneront de mamigptimale, la recherche
de planétes pourra aussi &ctuer sur la phaseftirentielle de la visibilité, c’est-a-dire sur la
différence de phase a plusieurs longueurs d’'onde (Lopez et @0).20n pourrait donc aussi
penser a combiner l'information de phasééfientielle a celle su#’?.
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Les tres nombreux résultats de la spectroscopie des \stemdi@ales montrent que c’est une
technique bien maitrisée aujourd’hui. En conduisant a lsumeede presque tous les parametres
orbitaux (chap. 3), elle permet d’entreprendre a la fotsiié poussée de certains systemes pour
la mise en évidence d’interactions gravitationnelles pan®le, et I'étude de propriétés statis-
tiques générales: distributions en période, masse ou lnééates étoiles-méres... (chap. 2).
Si ces résultats ne concernent que les Pégasides jusqa&npries spectrographes de la pro-
chaine génération, tel HARPS (Pepe et al., 2000) dont on espérprécision de 1 ms, ren-
dront possible sous peu la détection d’analogues d’Uranu€ate de planétes telluriques aux
courtes périodes. Toutefois, on ne peut caractériser @empent une planéte par vélocimé-
trie: la masse n’est déterminée qu’au sinus de l'inclimaises, le rayon n’est pas mesuré et
on n’'a pas acces au spectre ou méme a la photométrie. Afin de fiesiment les modele des
théoriciens, on est donc naturellement amener a recoues édhniques complémentaires.

Dans ce manuscrit, j'ai étudié en détails deux techniqgueptanentaires de la spectrosco-
pie des vitesses radiales : d'une part la photométrie dsitsafpartie 2), d’autre part I'interfé-
rométrie optique a tres longue base (partie 3). La méthoslérdesits @re une mesure directe
du rayon planétaire. Comme les nombreux programmes d‘adits@n en cours depuis le sol
décoivent par le petit nombre de leurs candidats au titrdateefe, I'attente est reportée sur les
missions spatiales. J'ai montré que non seulement le igal@lDROT améliorera la statistique
des planetes géantes, mais il sera en mesure de détectdanietep de la classe d’Uranus, et
méme des planétes telluriques chaudes (chap. 5). Ses seueKepler et Eddington, s’atta-
gueront quant a eux aux analogues de la Terre. Le trés inmpedlume de données impliquera
I'utilisation d’algorithmes de traitementiecace (chap. 4) ainsi que de puissants outils de dis-
crimination (chap. 6).

Combinée a la vélocimétrie, l'interféerométrie infrarouggenpléte le jeu de parametres d’'un
systéme double avec l'inclinaison de I'orbite et le corteantre les composantes. Cette tech-
nique, qui a fait ses preuves dans le cas d’'étoiles binapest®scopiques, nécessite d'étre
poussée sur le plan instrumental et sur celui du traitemesntddnnées pour assurer la détec-
tion de compagnons a trés fort contraste tels les Pégasidap.(10). A terme, I'ajout d’une
capacité spectrale a I'instrument permettrait de mesereohtraste dans une série de canaux
spectraux, livrant ainsi des spectres a basse résolutiami@oecherche d’éléments atmosphé-
riqgues comme le méthane.

La recherche dans le domaine des exoplanétes étant flaesga@mombreuses techniques
sont a I'étude pour la détection de ces objets. On peut cisemissions astrométriques SIM
(Sozzetti et al., 2003) et GAIA (Sozzetti et al., 2001), les higdescopes (Labeyrie et al., 2003),
I'interférométrique coronographique (Bracewell, 1978)emeore I'imagerie coronographique
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(Rouan et al., 2000, par ex.). Sans doute les résultats lesméressants résulteront-ils de
I'association d’au moins deux de ces techniques.

Apres la recherche d’exoplanetes géantes vient naturelecedie de planéetes telluriques.
Les missions Darwin du coté européen et TPF du c6té américania en faire non seulement
la détection directe, mais aussi la spectroscopie dargoiede mettre en évidence la signature
de formes de vie. Pour cela, les Européens ont choisi urfénbenétre coronographique dans
I'infrarouge thermique. Bien qu’une collaboration soiépue a terme, les Américains étudient
en parallele avec I'interférometre un coronographe agésacin télescope unique fonctionnant
dans le visible. Ces concepts nécessitent tous deux dedrésde formidables elicultés tech-
nigues. Parmi les points durs pour l'interférometre, ledge modal du front d’'onde auquel
j'ai apporté une contribution (chap. 9) apparait commespéinsable. Que l'interférométre ou
le coronographe soit sélectionné, tout le monde s’accopknaer que la liculté d’interpré-
tation des spectres rendra nécessaire des observatianbaddre fenétre spectrale, et donc la
construction ultérieure de l'autre instrument.

Il est trés excitant de penser qu’a I'horizon d’'une carridi@stronome, ces instruments
apporteront des éléments de réponse a d’anciennes guestiEaphysiques sur I'existence
d’autres mondes dont certains pourraient se révéler lsahité
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A

Formules de changement de coordonnées

Passage du repeére orbital au repére lié au plan du ciel

Le passage du repefg, = (P,u,v,w) au repereR, = (P, X, Y«, Z) lié au plan orbital se
fait par une transformation qui est la composée des 3 romsaivantes :
1. Une rotation d’angle-Q autour de I'axe de visée (R), notée p = r(-Q,w). Cette
rotation positionne I'axe () du repére sur la ligne des noeuds)(PSa représentation

matricielle est
cosQ? sinQ O

—-sinQ cosQ2 0
0 0 1

g = ; (Al)

2. Une rotation d’angléautour de la ligne des nceuds, notée r(i, P$), de matrice

cosi O sini
r = 0 1 0 |; (A.2)
—sini 0 cos
3. Une rotation d’angle autour de I'axe (Pz,), notée |, = r(w, z,), de matrice
sinw cosw O
r,=| COSw —-sSinw O (A.3)
0 0 -1
La matrice de passage # aR,, s'écrit doncM = rqr;r,, c’'est-a-dire
u Xy
W Z,
avec
cosQ cosi sinw + SinQ cosw cosQ) cosi cosw — SsinQ2sinw  —cosQ sini
M= —sinQcosi sinw + cosQ cosw — SN COSi CoSw — cosQsinw  siNQ sini

—sini sinw —sini cosw — COSi
(A.5)
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156 Annexe A. Formules de changement de coordonnées

Quant a celle d®,, aR,, il s'agitde M =r_, r_ r_q, c’est-a-dire

Xy u
Ve [= M|V (A.6)
y W
avec
— c0sQ cosi Sinw + sinQQ cosw  sinQ cosi Sinw + oS coSw sini sinw
M1 =| cosQcosicosw+sinQsinw —sinQ cosi cosw + cosQ sinw — Sini cosw

—cosQ sini sinQ sini —cosi
(A.7)

Passage du repére local au repére lié au plan du ciel

On appeller = (O, x,Y, 2) le repere local lié a l'interférométre. Ses vecteurs de paitent
respectivement vers le sud, I'est et le zénith. On définitiazt comme étant la distance angu-
laire a la direction du sud comptée dans le sens direct.

On appellery = (T, X, Y, Z) le repere horaire centré sur le centre T de la Terre, et @snt |
axes pointent respectivement vers le sud, I'est et le polel Néleste. On passe #a Ry en

utilisant les formules
X = xsin{ + zcos¢
Y=y (A.8)
Z = —XC0S{ + zsing

ou/ est la latitude de I'observateur O.
La projection sur le plan du ciel nécessite de connaitrgl@ahoraireH; et la déclinaison
6, de I'étoile primaire P. On passe & aRy = (P, u, v, w) grace aux formules

u= XsinH; + YcosH;
Vv = —XSind; cosH; + Y sind; sinH;, + Z cosé, (A.9)
w = X c0sd; cosH; — Y cosd; sinHq + Z siné;.

On rappelle que I'angle horaire se déduit de I'ascensionalovia la relationH = TS — a, ou
TS est le temps sidéral. Si on ne s’intéresse qu’aux coogEmfis, vg) de la base projeté®, ,
on peut se contenter de retenir les expressions

Aug = (Xsin + zcos() sinH; + ycosH;
AVvg = —(XSin{ + zcosg) sind; cosH; + ysing; sinHy + (—XcosZ + zSind) cosé;.
(A.10)



B

Algorithme de Levenberg-Marguardt

E RAPPELLE ICI le principe de l'algorithme de Levenberg-Marquardt gelil est décrit par
Press et al. (1997, 815.5). Cet algorithme est réputé peafurpour I'estimation de para-
métres dont la dépendance est non linéaire vis-a-vis du lemedeployé.
Soit p un vecteur den parametres. Il s’agit de minimiser itérativement une farccodt,
notéey?(p), & partir d’'un choix initial dgp. A proximité du minimum, on s’attend a ce que la
fonction colt puisse étre approchée par une forme quadeatige nous écrivons

1
X%m=0—d-p+§p4+p (B.1)

oucest une constantd,e vecteur gradient de tailleetH la matricenxn des dérivées secondes,
appelée Hessien. Si cette approximation est correcte, @ntatargument du minimum dg?
a partir de la position courante en une seule étape donnée par

Pmin =P + H™'- [ = Vx?(p)]. (B.2)

Notons que le gradient comme le Hessien peuvent étre déeriadgignement des équations
régissant le modele.

En revanche, si (B.1) se révéle une mauvaise approximatitanfdaction codt, on peut au
mieux faire un pas dans la direction opposée au gradienh@détclassique de descente), soit

Psuivant = P + CStex VXz(p) (B'3)

ou la constante est choisie de sorte a ne pas quitter la zobenamt le minimum.
L'équation (B.2) se réécrit sous la forme du systeme linéaire

n
Zaijapj =B ie{l...n), (B.4)
=1
a condition de poser
def.  10x? gr. 1 0%?
s L= 2 . B.
P= 50 YT 25pap (B.5)

La résolution du systeme (B.4) fournit les valeurs des ineré@s#p;. La matrice §] = % D est
habituellement appelégatrice de courbure
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L'équation (B.3) se réécrit quant a elle
opy =cstexB; ief{l...n}. (B.6)

L'algorithme de Levenberg-Marquart repose sur une él@égargniére d'alterner entre la
méthode de descente loin du minimum et celle du Hessien amitéxile ce minimum. Deux
idées fondamentales sont mises en ceuvre:

— commeg; a la dimension de /Ip; (cf. B.5), la constante de (B.6) a la dimensiongfe
dimension qu’on ne retrouve qu'avec les éléments diagofiaux Par conséquent, ces
éléments fixent I'échelle du probleme et on pose

cste™ i, (B.7)
a
ou A est un facteur qui permet de contréler la taille des pas;
— les équations (B.4) et (B.6) peuvent étre combinées en lignggjuation

n . .
, , def [ i (L+A),1=
j:1 1]»

Lorsqued > 1, la matrice '] est dominée par ses termes diagonaux et la progression
tend vers une descente le long du gradient, tandis que Brsgd 1, la méthode res-
semble a celle du Hessien.

Partant d’'une valeur initiale poyr, la méthode de Levenberg-Marquardt se réesume en

Calculery?(p) ;

Fixer1 & une valeur faible, par ex. 19;

Déduiresp; du systéme linéaire (B.8), puis évaly&p + p) ;

Siy?(p + 6p) > x?(p), accroitreA d’'un ordre de grandeur, par ex10, et retourner au

point 3;

5. Siy?(p + 6p) < x*(p), décroitred d’'un ordre de grandeur, par ex10, remplacep par
p + ép et retourner au point 3;

6. Arréter le processus si le p&s ne modifiey? que d’une quantité 1.

hownNe
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Parametres stellaires standards

Sp M* (Mo) R* (RO) Teff (K)
Série principale, V

05 60 12 42000
BO 17,5 7,4 30000
B5 5,9 3,9 15200
B8 3,8 3,0 11400
A0 2,9 24 9790
A5 2,0 1,7 8 180
FO 1,6 1,5 7 300
F5 1,4 1,3 6 650
GO 1,05 1,1 5940
G2 1,0 1,0 5790
G5 0,92 0,92 5560
KO 0,79 0,85 5150
K5 0,67 0,72 4410
MO 0,51 0,60 3840
M2 0,40 0,50 3520
M5 0,21 0,27 3170
Geéantes, Il

G5 1,1 10 5050
KO 1,1 15 4660
K5 1,2 25 4050
MO 1,2 40 3690

Tas. C.1 —Table compilée d’aprés Cox (2000)
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D

Liste des sigles& acronymes

2MASS  Two micron all sky survey

—A—

ACB Assombrissement centre-bord
AMBER  Astronomical multiple beam recombiner

—-B-
BF Basse fréequence
—-C-—
CCD Charge-coupled device
CDS Centre de données astronomiques de Strasbourg
CEA Commissariat a I'énergie atomique

CHARA  Center for high angular resolution astronomy

CHARM Catalog of high angular resolution measurements
CNES Centre national d’études spatiales

COROT  Convection, rotation et transits planétaires

CRAL Centre de recherche astronomique de Lyon (UMR 5574)

-D-
DA Disque assombri

DENIS Deep near infrared survey of the southern sky
DESPA  Département de recherches spatiales
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DGA
DIARAD
DSF
DSP

DU

ESA
ESO

FEP
FLUOR

HD
HF
HIP
HR
HR

IAS
IMEP
IOTA
IR
IRAS
ISO

JJ
JIM
JMMC

Annexe D. Liste des sigle$ acronymes

Direction générale de 'armement
Di fferential absolute radiometer
Développement en série de Fourier
Densité spectrale de puissance
Disque uniforme

—E-

European space agency
European southern observatory

—F-—

Fonction d’étalement de point (PSF en anglais)
Fiber-linked unit for optical recombination

—H-

Henry Draper catalogue

Haute fréquence

Catalogue de la mission Hipparcos

Bright star catalogue (Harvard obs., Revised photometry)
Hertzprung-Russel (diagramme de)

Institut d’astrophysique spatiale (UMR 8617)

Institut de microélectronique, électromagnétismehettonique (UMR 5130)
Infrared and optical telescope array

Infrarouge

Infrared astronomical telescope

Infrared space observatory

- J-

Jour julien (JD en anglais)
Jour julien modifié (MJD en anglais)
Jean-Marie Mariotti center



LAM
LAOG
LESIA
LETI
LP
LPL
LURE

MFI
MIDI

NPOI

OGLE
OHANA

PSR
PTI

SB
SETI
SPM
SOHO
SIRTF

163
—L-
Laboratoire d’astrophysique de Marseille (UMR 6110)
Laboratoire d’astrophysique de I'observatoire de GidagUMR 5571)
Laboratoire d’études spatiales et d’'instrumentaga astrophysique (UMR 8109)
Laboratoire d’électronique et de technologie de bimhation (CEA)
Linearly polarized
Laboratoire de physique des lasers (UMR 7538)
Laboratoire pour l'utilisation du rayonnement éleatagnétique (UMR 130)
—M-=
Méthode du flux infrarouge (IRFM en anglais)
Mid-infrared instrument

—N-

Navy prototype optical interferometer

—-0-
Optical gravitational lensing experiment
Optical Hawaiian array for nanoradian astronomy
—-P-
Pulsar
Palomar testbed interferometer
—-S-—
Rapport signal a bruit
Search for extraterrestrial intelligence
Sun photometer

Solar and heliospheric observatory
Space infrared telescope facility

.



164 Annexe D. Liste des sigle$ acronymes

TF Transformée de Fourier
TF 2D Transformée de Fourier bidimensionnelle
TFD Transformée de Fourier discrete
TFR Transformée de Fourier rapide (FFT en anglais)
TU Temps universel
-V -
VF Verre Fluoré (Le)
VINCI Very large telescope interferometer commissioningrinsent
VIRGO  \Variability of solar irradiance and gravity oscillati®
VLA Very large array
VLTI Very large telescope interferometer
VT Vitesse microturbulente
iy g

ZH Zone habitable
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Liste des symboles

Unités & constantes

al  année-lumiére:8510*°m

c vitesse de lalumiére810° ms?

D, diametre équatorial du Soleil : 2R 1,39 10 km

G constante de Newton ;& 10 m*kg s

h constante de Planck ;68 1034 Js

Jy Jansky: 16°Wm—2

k constante de Boltzmann ;38 1023 JK!

L, luminosité du Soleil: B 107°W

My masse de la Terre ;10 kg

M; masse de Jupiter;410*" kg = 318 M,

M, masse du Soleil:,210°kg=1010M;=3310 M,
pc parsec:310%m=33al

Rs, rayon équatorial de la Terre: 6 378 km

R; rayon équatorial de Jupiter: 71492 kiml12 R,

R, rayon équatorial du Soleil ;86 1 km = 9,74 Ry = 1091 R,
UA unité astronomique:,5 10" m=215R,

o constante de Stefan ;&7 108 Wm=—=2K™*

Bandes photométriques standards

On donne ici la longueur d’onde centrale et la largeur a midwaenum.

U 036+0034| K 2,20+ 0,20
B 044+0049| K'/Ks 2,15+0,16
V 055+0045| L 3,70+ 0,28
R 070+011 | M 5,0+0,15

I 090+0,12 | N 102+ 25
J 125+015 | Q 21+ 4

H 1,65+0,18
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Annexe E. Liste des symboles

Physique stellaire

A
Ay

Sp

T X" S
o g RESAY

abondances atomiques, p. 108

extinction interstellaire en bande V, p. 108

brillance monochromatique d’un corps noir (Whsrinm?), p. 77
brillance d’un corps noir en bande V (\?/sr), p. 108

diameétre stellaire linéaire, p. 108

flux stellaire monochromatique (Wrtnm ), p. 77, 108

flux stellaire dans une bande donnée (V¥)np. 35

flux stellaire bolométrique [Wn¥], p. 108

abondance en fer rapportée a I'abondance en hydrogeng, p. 1
Fe/H rapporté a la valeur solaire et exprimé en échelle log, p. 16
logarithme de la gravité de surfaagdn cnys?), p. 94

luminosité stellaire (W), p. 94

masse de I'étoile

abondance en métaux rapportée a 'abondance en hydrquéte,
M/H rapporté a la valeur solaire et exprimé en échelle log, p. 95
magnitude absolue en bande V, p. 108

rayon de I'étoile

spectre stellaire, p. 95, 105

type spectral , p. 58

brillance de surface en bande V, p. 108

température féective, p. 94

parametre linéaire d’ACB a la longueur d’ondlep. 105

ascension droite, p. 24

déclinaison, p. 24

facteur d’échelle pour I'étalonnage absolu de spectrdigisés, p. 100
longueur d'onde

cosinus de I'angle entre la ligne de visée et la surfaceaste|lp. 94
parallaxe, p. 24

angle solide, p. 37, 77

Systemes doubles

Dans un systeme double ou systeme binaire, on note P la comp@sanaire, S la compo-
sante secondaire Etle barycentre.

demi-grand axe de l'orbite de P autour de S, p. 23
demi-grand axe de I'orbite de P autourldep. 26
demi-grand axe de I'orbite de S autourldep. 26

distance entre le centre de I'ellipse et I'un de ses foyer3p
constante des aires, p. 27
excentricité de l'orbite, p. 22

a

a

)

b demi-petit axe de I'orbite de P autour de S, p. 23
C

C

e

[

inclinaison de I'orbite sur le plan du ciel, p. 25
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K,: amplitude de la vitesse radiale de P, p. 27

K, amplitude de la vitesse radiale de S, p. 27

M; massede P, p. 26

M, massedeS,p.12,26

m, masse de S projetéee. multipliée par le sinus de l'inclinaison, p. 12
q rapport de la masse de S a celle de P, p. 29

r constraste : rapport de flux entre S et P, p. 130
R, rayondeP, p.31

R, rayonde S, p. 31

Ruw repere lié au plan du ciel, p. 24, 155

R, repere lié au plan de l'orbite, p. 23, 155

t temps, p. 22

T  période de révolution de S autour de P, p. 22
To date de passage au périastre, p. 22

Vy1 Vitesse radiale de P, p. 27

Vi, Vitesseradiale de S, p. 27

X,  abscisse de S dans le plan orbital, p. 22

Y. ordonnée de S dans le plan orbital, p. 22
v vitesse systémique (vitesse radialdep. 26
0 angle de positionde S, p. 24
u1  masse relative de P, p. 26
U  masse relative de S, p. 26
v« anomalie vraie, p. 23
& anomalie excentrique, p. 22
Jo séparation PS projetée sur le plan du ciel, p. 24
P« Séparation PS mesurée dans le plan de I'orbite, p. 23
® phase orbitale, p. 22
w  argument (ou longitude) du périastre, p. 25
Q angle de position dg, p. 25
) nceud ascendant, p. 25
¢S nceud descendant, p. 25
Transits
ar demi-grand axe réduit, p. 62
D durée d’observation continue d’'un champ d’étoiles, p. 41, 5
Dt diamétre du télescope, p. 58
Fo flux émis par la planéte (Wm), p. 19
k nombre de transits consécutifs observés, p. 42
M, masse de la planéte, p. 37
Nc nombre de produits de corrélation, p. 45
Ne nombre de photo-électrons recus pendant la durée du tranS&
Np nombre de planétes détectées, p. 59

Npix nombre de pixels contenus dans un masque, p. 58
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n, nombre d’'étoiles observées, p. 59

p paramétre d’'impact, p. 36

Py probabilité géométrique de transit, p. 37

P3 probabilité d’'obserbation de trois transits, p. 59

Pr[A|B] probabilité de A sachant B, p. 82

Ry rayon de la planete, p. 38

Tp température fective de la planéte, p. 62

a codficient de chromaticité, p. 79

B parametre controlant le seuil de détection du filtrage a&jqpid5
£ baisse relative de flux stellaire pendant le transit, p. 35

n transmission spectrale de I'instrument, p. 79

O écart-type du bruit totalfeectant la détection, p. 45

oc écart-type de la distribution des produits de corrélatom5
OF écart-type du bruit de fond, p. 58

oL écart-type du bruit de lecture, p. 58

oyq écart-type du bruit quantique, p. 58

T durée du transit, p. 36

Interférométrie

module du vecteur de base projeté sur le ciel, p. 94, 132
champ électrique, p. 90

distribution angulaire d’intensité d’'une source lumingys 90
intensité lumineuse dans l'interférometre, p. 90

facteur de forme, p. 106

efficacité interférométrique, p. 91

visibilité complexe, p. 90

module de la visibilité, p. 91

v12 degré complexe de cohérence, p. 90

transmission spectrale de I'instrument, p. 95

Aeg  longueur d’'onde #ective, p. 105

i contraste des franges (moduleydg), p. 91

¢a diameétre angulaire de disque assombri, p. 94

¢y diameétre angulaire de disque uniforme, p. 94

¥  déphasage de S par rapport a P dans le plan,(p. 129

Qg angle de position du vecteur de base projeté sur le ciel, 2. 13

S AN TNMw

=

Fibres optiques

a rayondu cceur, p. 116

b  rayonde lagaine, p. 117

n. indice de réfraction du cceur, p. 116

ng indice de réfraction de la gaine, p. 116

n,  indice de réfraction de la résine protectrice, p. 121
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ouverture numérique, p. 116

fréquence normalisée, p. 116

rayon du col d'un faisceau gaussien, p. 119

distance de Rayleigh, p. 119

demi-angle au sommet du cone de divergence d'un faisceasigayp. 119
longueur d’'onde de coupure, p. 116

vecteur gradient, p. 157

fonction d’erreur, p. 45

fonction d’erreur complémentaire : egcl — erf, p. 82
matrice du Hessien, p. 157

angle horaire, p. 156

matrice de changement de coordonnées, p. 155
vecteur de parametres, p. 157

repere local, p. 156

repere horaire, p. 156

temps sidéral, p. 156

matrice de courbure, p. 157

latitude, p. 156

fonction codt, p. 157

fonction codt réduite, e. divisée par le nombre de degrés de liberté, p. 157

égalité par définition
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Publications et diffusion du travail de
recherche

Les cing articles repérés par le symbelsont reproduits a la suite de cette annexe. AFF
affiche ; COM= communication orale ; JOH article dans un journal a comité de lecture ; LIV
= livre ; SEM = séminaire en anglais.

Transits d’exoplanétes

1. [JOU] Exoplanet detection with the COROT space mission. |. A maltisit detection
criterion, P. Bordé, D. Rouan, and A. Léger, C. R. Acad. Sci. Paris, t. 2, Série IV, p.
1049-1055, 20014 ;

2. [JOU]Exoplanet detection capability of the COROT space mis§idBordé, D. Rouan,
and A. Léger, Astron. & Astrophys., 405, 1137-1144, 2003 (

3. [JOU] Rationale for the use of color information on EddingténBordé, A. Léger, D.
Rouan, and A. C. Cameron, soumis a Astron. & Astrophys. ;

4. [COM] Detecting Earth-Uranus class planets with the space mission@OR. Léger,
A. Baglin, P. BargeP. Bordé, C. Defay, M. Deleuil, D. Rouan, J. Schneider, and A.
Vuillemin, Planetary Systems in the Universe: Observatiarfation and Evolution,
ASP Conference Series, A. J. Penny, P. Artymowicz, A.-M. Lagraage,S. S. Russel,
eds, 1999;

5. [COM] Planet detection capability of CORQP. Bordé, D. Rouan, and A. Léger, CO-
ROT week 2, meeting held in Paris, France, May 13-16, 2002 ;

6. [COM] Planet detection capability of CORQP. Bordé, D. Rouan, and A. Léger, CO-
ROT week 4, meeting held in Marseille, France, June 3-6, 2003 ;

7. [AFF] Detecting Earth-Uranus class planets with the space mission@0OR. Rouan,
A. Baglin, P. BargeP. Bordé, M. Deleuil, A. Léger, J. Schneider, and A. Vuillemin, Pro-
ceedings of the conference Darwin and Astronomy, The Infrapt& Interferometer,
Stockholm, Sweden, 17-19 November 1999 (ESA SP-451, May 2000)

8. [AFF] Planet detection capability of COROR. Bordé, D. Rouan, and A. Léger, Collogue
du Programme National de Planétologie, meeting held in NaRtaace, September 10-
12, 2002, Eds.: O. Grasset, A. Cossard, and C. Sotin.
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Interférométrie

1.

10.

11.

12.

[JOU] A catalogue of calibrator stars for long baseline stellatarferometry P. Bordé,
V. Coudé du Foresto, G. Chagnon, and G. Perrin, Astron. & Astrepl®®3, 183-193,
2002 @) ;

[JOU]L-band interferometric observations of evolved st&sChagnon, B. Mennesson,
G. Perrin, V. Coudé du Foresto, P. SalorRéBordé, M. Lacasse and W. Traub, Astron.
J., 124,2821-2832, 2002;

[JOU] Evidence for very extended gaseous layers around O-rich Mirekles and M
giants B. Mennesson, G. Perrin, G. Chagnon, V. Coudé du ForestodgwRy, A. Mé-
rand, P. Salomé&. Bordé, W. Cotton, S. Morel, P. Kervella, W. Traub, and M. Lacasse,
Astrophys. J., 579, 446-454, 2002 ;

[JOU] The interferometric diameter and internal structure of Sri&y P. Kervella, F.
Thévenin, P. MorelP. Bordé, E. Di Folco, Astron. & Astrophys., 408, 681-688, 2003 ;

[JOU]The diameter and evolutionary state of Procyon A. Multi-tégh@ modeling using
asteroseismic and interferometric constrair®sKervella, F. Thévenin, P. Morel, G. Ber-
thomieu,P. Bordé and J. Provost, soumis a Astron. & Astrophys. ;

[COM] Nulling interferometry for the Darwin mission: experimentahanstration of
the concept in the thermal infrared with high levels of rectM. Ollivier, J.-M. Ma-
riotti, P. Sekulic, G. Michel, A. Léger, P. Bouchareine, J.Baud, V. Coudé du Foresto,
B. MennessonP. Bordé, A. Amy-Klein, A. Vanlerberghe, P.-O. Lagage, G. Artzner, F.
Malbet, Proc. SPIE Vol. 4006, p. 354-358, InterferometrPjptical Astronomy, Pierre J.
Léna, Andreas Quirrenbach, Eds, 2000;

[COM] Full characterization of binary systems with a high dynamioge P. Bordé
and V. Coudé du Foresto, Semaine de I'Astrophysique Fraamgaiseting held in Paris,
France, June 24-29, 2002, Eds.: F. Combes and D. Barret, HdRe8s (Editions de
Physique), Conference Seriag |

[COM] A catalogue of reference stars for long baseline stellaglifgrometry P. Bordé,
V. Coudé du Foresto, G. Chagnon, and G. Perrin, Proc. SPIE 88B,Anterferometry
in Optical Astronomy II, Wesley Traub ed., meeting held in Waidko Hawaii, August
22-28, 2002;

[COM] The FLUOR fibered beam combiner at the CHARA arkayCoudé du Forest®.
Bordé, A. Mérand, C. Baudouin, A. Rémond, G. Perrin, S. Ridgway, T.Baemmelaar,
and H. McAlister, Proc. SPIE Vol. 4838, Interferometry in Optidstronomy I, Wesley
Traub ed., meeting held in Waikoloa, Hawaii, August 22-28, 2002

[COM] The use of M. Cohen’s spectrophotometric reference starsldsaiars for op-
tical interferometry P. Bordé, V. Coudé du Foresto, G. Chagnon, and G. Perrin, Mini-
Workshop on VLTI Calibrators, ESO Garching, 30-31 January3200
[SEM]Interferometric observations of binary systems with a higheaiyic range Center

for high angular resolution astronomy, Georgia State UnitygrAtlanta, 9 december
2001;

[SEM] Full characterization of binary systems with a high dynamiage Harvard-
Smithsonian Center for Astrophysics, Cambridge, 15 oct2bege ;
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13. [SEM] Full characterization of binary systems with a high dynamionga Paranal ob-

servatory, Chile, 15 january 2003.

Fibres optiques

1. [COM] Prototype chalcogenide fibers for 10-micron wavefront modiaiing, P. Bordé,
G. Perrin, T. Nguyen, A. Amy-Klein, C. Daussy, P.-l. Raynal, A. Léger] G. Mazé,
Semaine de I'Astrophysique Francaise, meeting held in Fardce, June 24-29, 2002,
Eds.: F. Combes and D. Barret, EdP-Sciences (Editions dedqfg)siConference Series ;
. [COM] 10-micron wavefront spatial filtering: first results with dbagenide fibersP.
Bordé, G. Perrin, T. Nguyen, A. Amy-Klein, C. Daussy, P.-l. Raynal, A. Léged G.
Mazé, Proc. SPIE \Vol. 4838, Interferometry in Optical Astronydl, W. Traub ed., mee-
ting held in Waikoloa, Hawaii, August 22-28, 2006 (

. [AFF] Updated results on prototype chalcogenide fibers for 10-uweivant spatial fil-
tering, P. Bordé, G. Perrin, A. Amy-Klein, C. Daussy, and G. Mazé, to appear in the
proceedings of the conference "Toward Other Earths, D#@fRiR and the search for ex-
trasolar terrestrial planets”, held in Heidelberg, Germagy25 April 2003, ESA SP-539.

Vulgarisation scientifique

1. [LIV] Adaptation francaise d&’astronomie pour les nujsStephen Maran, éditions First,
paru le 12 septembre 2001.
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Résumé

Grace a la spectroscopie des vitesses radiales, on conr#fl08 plus d’'une centaines d’exoplanétes
géantes autour d'étoiles de type solaire. Les limites de ¢ethnique poussent a utiliser d’autres mé-
thodes pour caractériser complétement les planétes condéecter des planétes de taille terrestre, et
accéder a des informations statistiques sur une grandéghiopud’objets. Cette thése porte sur deux de
ces techniques complémentaires : d’une part la photonadgdransits et d’autre part I'interférométrie
infrarouge a trés longue base.

La photométrie des transits a été étudiée dans le cadre dedamspatiale COROT : on a mis en
ceuvre un algorithme de détection par filtrage adapté afin gendiéer (i) I'eficacité de détection de
l'instrument pour diférentes distributions orbitales des planétes, et (i) panéion des détections en
fonction du type spectral et de la magnitude de I'étoile hBteoutre, on a étudié I'utilisation des canaux
photométriqgues de CORQOT pour discriminer les fausses titeiecet pour réduire la part du bruit de
variabilité stellaire.

Un traitement global des mesures par interférométrie ddreegie base et par spectroscopie permet
la caractérisation compléte des systemes doubles. Oniguppk traitement & des observations réelles
d’étoiles binaires spectroscopiques, puis on a étudiéidalfdité d'observations de couples du type de
51 Pegasi. Par ailleurs, on a contribué &be vers la treés haute précision en interférométrie infugeo
par la réalisation d’un catalogue d’étoiles-étalons, et@aaractérisation instrumentale d’'un prototype
de fibre monomode a 10m, un composant essentiel pour les missions spatialesedéalis exoplanétes
tellurigues comme Darwji PF.

Mots-clés:planétes extrasolaires — étoiles binaires spectroscepigphotométrie des transits —- COROT
— interférométrie infrarouge — fibres monomodes

Abstract

Thanks to radial velocity spectroscopy, over a hundredt@roplanets around solar type stars have
been discovered to date (2003). The limits of this technigoévate the use of other methods to obtain
a full characterization of the known planets, to detectetgrial size planets, and to expand our statisti-
cal knowledge over a larger population of objects. Thisithdeals with two of these complementary
techniques, namely transit photometry and long baseliinargd interferometry.

Transit photometry has been studied in the framework of plaee mission COROT: we have used a
match-filter algorithm to determine (i) the detectidi@ency of the instrument as a function offérent
planetary orbital distributions, and (ii) the histogranigletections vs. the spectral type and the magni-
tude of the host star. Moreover, we have studied the use of@Gphotometric channels to diagnose
false detections, and to reduce stellar variability noise.

With a joint processing of spectroscopic and long baselmerferometric data, a full character-
ization of double systems can be achieved. We have applisdotbcessing to real observations of
spectroscopic binaries, then we have studied the feagibilithe observation of 51 Pegasi-like double
systems. Furthermore, we have contributed to ffarteto improve precision in infrared interferometry
by compiling a catalog of calibrator stars, and by char&itey a prototype 1Qum single-mode fiber, a
critical component for space missions dedicated to teragégianets finding like DarwifTPF.

Keywords: extrasolar planets — spectroscopic binaries — transitophetry — COROT — infrared inter-
ferometry — single-mode fibers



