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Introduction

(...) lastronomie a eu beau faire au cours
des siécles de grands progrés dans ses re-
cherches sur la constitution et les mouvements
des corps célestes, elle n’est pourtant pas en-
core arrivée & un point tel que d’innombrables
choses ne restent indécises, et peut-étre aussi
beaucoup d’autres cachées.

Galileo Galilei
Dialogues sur les grands systémes du monde

Dans le systéme du monde de Ptolémée (140 aprés J.C.), la Terre occupait le
centre de I'univers, et les astres visibles dans le ciel nocturne étaient disposés sur
des sphéres transparentes, centrées sur la Terre. Les sept premiéres maintenaient
sur leur surface successivement la Lune, Mercure, Vénus, le Soleil, Mars, Jupiter et
Saturne. La derniére était la « sphére des fixes », qui supportait toutes les étoiles.

Cette construction de 'univers émanait d’une vision géométrique et harmonieuse
du monde et s’appuyait sur une conception essentiellement intellectuelle. De com-
plexes mouvements épicycliques affectant les diverses sphéres étaient évoqués, afin
de rendre compte du mouvement compliqué des planétes, ces « astres errants ». Du-
rant prés de quatorze siécles, ce systéme ne fut pas contesté. Il se fondait en effet sur
I’intuition du sens commun méme s’il souffrait dans ses détails de nombreux points
faibles.

Il faudra attendre la Renaissance (et ce malgré les idées d’héliocentrisme déve-
loppées par Aristarque de Samos en 300 avant J.C.) pour qu’une vraie remise en
question soit publiquement faite. Dans le traité De revolutionibus orbium caelestium
de Copernic (1543), le Soleil devient le centre du monde, et les planétes acquiérent
leur statut actuel d’objets en orbite. En Italie, Giordano Bruno prend toute la me-
sure de la révolution copernicienne, et conc¢oit que le Soleil pourrait s’apparenter
4 une étoile similaire & celles observées dans le ciel ; et ainsi, la Terre et les autres
planétes pouvaient ne pas étre seules dans 'univers. L’horizon venait subitement de
s’élargir! Galilée donne une réalité & ce qui n’était que supputations métaphysiques,
en braquant a partir de 1609 une lunette astronomique en direction du ciel étoilé :
il découvre alors que la Voie Lacté est formée d’innombrables étoiles, que Jupiter
est, comme la Terre avec la Lune, accompagné de satellites. Par ailleurs il constate

11



12 Introduction

que les planétes ressemblent étrangement a la Terre, et qu’elles ne brillent que parce
qu’elles réfléchissent une partie de la lumiére solaire.

A partir du XVlIle siécle, 'idée que certains corps dans le ciel ressemblent &
notre Terre fait son chemin dans I’esprit des penseurs, et ce de maniére durable. La
découverte de nouvelles planétes débuta en 1781 avec Uranus par Herschel, suivie
par Neptune (trahie par la perturbation gravitationnelle qu’elle induit sur Uranus,
comme l'ont préssenti Le Verrier et Adams). Mais la recherche de mondes plus loin-
tains ne fut pas envisageable avant la révolution technologique de la fin du XXe
siécle, malgré les espoirs cultivés par nombre d’astronomes du XIXe siécle. C. Flam-
marion, sans doute le plus grand vulgarisateur en matiére d’astronomie des années
1850-1880, ne peut que se déclarer convaincu de « la pluralité des mondes habités »,
sans pouvoir avancer de preuves & son assertion.

Cet empressement a trouver d’autres mondes, ce désir de pouvoir les scruter en
détail, sont intimement liés & un questionnement métaphysique de ’'Homme qui veut
savoir s’il est seul dans le vaste univers. Aprés avoir cru qu’une civilisation existait
sur la planéte Mars, de la fin du XIXe siécle jusqu’au premier quart du XXe siécle,
il reporte naturellement ses espoirs décus vers la découverte de mondes lointains,
qui peut-&tre un jour lui apporteront la réponse qu’il attend : la vie extra-terrestre
existe-t-elle et, si oui, est-elle douée d’intelligence ?

Nous n’en sommes pas encore 13, certes, mais les découvertes de ces derniéres
années nous ont montré que les planétes en orbite autour des étoiles autres que le
Soleil, les planétes extra-solaires ou exoplanétes, sont nombreuses et d’une grande
variété. Des planétes de masse de plus en plus faible sont découvertes et il semble
que nous allons progressivement mais inexorablement vers la détection de planétes
semblables a notre planéte bleue.

Dans le but de détecter ces mondes extra-solaires, de nombreux moyens obser-
vationnels ont été mis en place. Parmi les techniques modernes de recherche de
planétes extra-solaires (dont les plus importantes sont rappelées dans ce mémoire)
la méthode des « microlentilles gravitationnelles », longtemps restée marginale, est
en train de prendre tout son essor.

Le premier phénoméne de lentille gravitationnelle a été mis en évidence par
la distorsion qu’il provoque de I'image d’un quasar, en 1979. A cette échelle extra-
galactique, la masse d’une galaxie d’avant-plan dévie les rayons lumineux de galaxies
lointaines et trés lumineuses, en en donnant plusieurs images, ponctuelles ou sous
forme d’arcs. En 1986, Paczynski propose d’utiliser I'effet de microlentille gravita-
tionnelle, qui a lieu lorsque deux étoiles sont pratiquement alignées au sein de notre
Galaxie, pour sonder le contenu en masse sombre de son halo. Dans le scénario pro-
posé, le flux d’une étoile-source, située dans le Grand ou le Petit Nuage de Magellan,
est amplifié par un objet massif du halo qui reste trop peu lumineux pour étre vu
directement car distant de plusieurs kiloparsecs.

Si Deffet de lentille gravitationnelle a d’abord été envisagé pour sonder la matiére
a l’échelle extra-galactique pour des objets trés massifs (des galaxies), puis des naines
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brunes & ’échelle galactique, son entrée dans la recherche de planétes extra-solaires
au sein de la Voie Lactée peut paraitre assez surprenante. Il s’agit en effet d’objets
astrophysiques parmi les moins massifs qui soient !

Ce sont Mao et Paczynski qui, en 1991, émettent la suggestion que la méthode
pourrait étre mise en ceuvre avec succés pour tenter de détecter des mondes situés
au-deld du Systéme Solaire. Les premiéres observations en ce sens ont réellement
débuté en 1998, alors que trois corps planétaires avaient été découverts en 1992
autour d’un pulsar par Wolszczan et Frail, et que M. Mayor et D. Queloz avaient
annoncé, en 1995, leur importante découverte de la premiére planéte extra-solaire
autour de 51 Pegasi, une étoile similaire au Soleil. Cette découverte fut elle-méme
suivie par plusieurs autres détections dans les mois qui suivirent. Prometteuse, la
technique des microlentilles, quant & elle, n’en restait pas moins muette, ce durant
de longues années qui furent cependant ponctuées par quelques fausses alertes.

L’objet principal de cette thése consistera & démontrer que ’observation des
microlentilles prend désormais toute sa place dans le panorama des techniques ac-
tuelles de détection des exoplanétes. La découverte de trois planétes extra-solaires
qu’a récemment permise cette méthode, la premiére en 2003 et les deux suivantes
en 2005 (les saisons d’observations ne durent que quatre & cing mois) est la preuve
qu’elle est efficace; la derniére de ces détections fait en outre état de la découverte
d’une exoplanéte d’environ 3 — 12 M, ce qui prouve bien que les planétes de masse
équivalente a celle de la Terre sont & sa portée.

Mon exposé s’ouvre par un bref rappel historique du phénomeéne de microlentille,
qui situe le travail réalisé au cours de la thése et permet d’en cerner la problématique
(chapitre un). Le deuxiéme chapitre traite de la modélisation des phénoménes de
microlentille, et pose les bases qui guideront le lecteur pour les chapitres suivants.
Afin de faciliter la lecture du mémoire, les aspects les plus techniques ont été placés
dans Vannexe A (méthodes mathématiques et numériques). De nombreux renvois
dans le corps du texte invitent le lecteur a s’y reporter pour y trouver de plus
amples informations.

La deuxiéme partie est dédiée a la recherche des planétes extra-solaires. Dans le
chapitre quatre, un panorama synthétique des découvertes, des modéles de formation
et des principales techniques de détection sert de prélude a ’exposé de la technique
des microlentilles dans la recherche d’exoplanétes. La découverte d’une exoplanéte
de tres faible masse en aott 2005 en constitue le point d’orgue.

Un autre aspect important est abordé au chapitre cinq : le calcul des limites
sur I’abondance des exoplanétes autour des étoiles naines M. Difficilement réalisable
par d’autres techniques observationnelles, il est désormais rendu possible du fait de
I’échantillon assez large obtenu & partir de ’observation des événements depuis 1995.
La méthode employée y est discutée, et un résultat préliminaire d’abondance, basé
sur les observations effectuées par PLANET entre 1995 et 2004, est présenté.

La troisiéme partie, enfin, propose une application originale du suivi photomé-
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trique et spectroscopique des microlentilles : la technique permet de résoudre spa-
tialement les disques stellaires d’étoiles géantes du Bulbe de la Galaxie, a plus de
8 kpc, et ainsi de sonder leurs atmosphéres. La chromosphére d’une géante a pu
étre détectée par cette méthode grice i son émission dans la raie Ha de la série de
Balmer.

L’annexe A présente et discute des méthodes mathématiques et numériques, ainsi
que le code gobique j’ai mis au point au cours de mon travail de thése. L’annexe B
fait trés succinctement état d’autres projets auxquels j’ai participé en tant qu’ob-
servateur (rémanents de sursauts v, suivi photométrique de la Cométe 9P / Temple
1, a La Silla). En annexe C enfin, sont regroupées quelques constantes et formules
utiles.

Entrons maintenant dans le vif du sujet et voyons ce que sont les microlentilles
gravitationnelles afin d’en venir & la question centrale : comment peuvent-elles étre
mises & profit pour la recherche de planétes extra-solaires et le sondage d’atmosphéres
d’étoiles géantes du Bulbe ?
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CHAPITRE 1

Le phénomeéne de microlentille
gravitationnelle
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1.1 Lentilles et microlentilles gravitationnelles

1.1.1 Déviation des rayons lumineux par des corps massifs

La question de savoir si un corps massif est en mesure de dévier des rayons
lumineux a été posée dés I’époque de Newton, au début du XVIIle siécle. La lumiére
était-elle seulement une onde, par nature impalpable, ou était-elle constituée de
corpuscules (dans ce dernier cas, elle serait soumise a la loi d’attraction universelle
des corps de Newton)? C’est un siécle plus tard, en 1801, que Soldner utilise la
théorie newtonienne de la Gravitation pour apporter une premiére réponse a la

17
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.

Image Credit - ESA

Fi1G. 1.1: Effet de microlentille gravitationnelle Galactique, selon une vue d’artiste (réa-
lisation ESA).

déviation des rayons lumineux. Il émet 'hypothése que la lumiére devrait avoir les
mémes propriétés que la matiére et il considére un corps se déplagant & une vitesse
constante égale & celle de la lumiére, ¢, qui passe a proximité d'un autre corps
massif supposé immobile. Il obtient ainsi un angle caractéristique de déflexion de la
trajectoire (0.84”) qui dépend de la masse du corps, de ¢ et du paramétre d’impact,
distance d’approche minimale du rayon lumineux au corps.

Einstein, en 1911, se penche & son tour sur la question : par un premier calcul
dans le cadre d’un espace de métrique euclidienne, il parvient au méme résultat
que Soldner par l'utilisation de la théorie de la Relativité Restreinte, sans avoir
a évoquer la nature ondulatoire ou corpusculaire de la lumiére. Mais Einstein n’a
heureusement pas le temps de diffuser son résultat! Il s’apercevra en effet en 1916,
aprés avoir élaboré la théorie de la Relativité Générale, que la métrique courbe qui
décrit correctement ’environnement d’un corps isolé ajoute un effet supplémentaire
a la déviation : I’angle exact est égal au double de celui calculé précédemment. Le
premier test de la Relativité Générale réalisé par Eddington en 1919, qui permit
comme on le sait de mesurer un écart entre les positions d’'une méme étoile pendant
une éclipse et six mois plus tard, apporte non seulement une premiére confirmation
de la nouvelle théorie de la gravitation, mais en méme temps prouve que la lumiére
peut étre déviée par des corps matériels. C’est ainsi la premiére observation de ce
qui allait devenir le phénoméne de « lentille gravitationnelle ».

En 1937, Zwicky montre que des galaxies lointaines peuvent agir comme des
lentilles. Une trentaine d’années plus tard, Klimov, Liebes et Refsdal (1964) en
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particulier ont mené un certain nombre d’études sur toutes sortes d’objets — étoiles,
galaxies, quasars — qui pouvaient faire office de source ou de lentille. Les quasars,
sources extra-galactiques, furent en 1979 les premiers objets & engendrer des effets de
lentille observés. Les images qu’ils produisaient restaient relativement ponctuelles et
ce n’est qu’en 1989 que furent observés de spectaculaires « arcs lumineux », images
distordues de trés lointaines galaxies dont les rayons lumineux ont été déviés par un
amas de galaxies plus proches. Dans le cas d'un alignement parfait entre la source
et 1a lentille, Einstein avait envisagé la formation d’un anneau au lieu d’un ensemble
d’images, ce qui ne sera observé effectivement qu’au tournant des années 1990 dans
le domaine spectral des ondes radio.

1.1.2 Les microlentilles

Le phénomeéne de lentilles entre deux étoiles, en dehors du Soleil, a été évoqué par
Eddington (1920), Chwolson (1924) ou encore Einstein (1936). S’ils ont tous trois
estimé que plusieurs images de la source devaient apparaitre, Einstein fait le calcul
théorique de I’angle de déviation de la lumiére et conclut qu’il était bien trop faible
pour jamais permettre d’observer cet effet. Selon lui, les images de I’étoile-source ne
seraient jamais séparables, et 'effet ne resterait certainement qu’a I’état de simple
curiosité théorique. Cependant il note que le phénomeéne doit s’accompagner d’une
augmentation apparente du flux lumineux de la source.

Or en 1979, en s’intéressant a la déviation des rayons lumineux produite par une
étoile particuliére au sein d’une galaxie, Chang & Refsdal évaluent 'amplitude de
Pamplifiaction obtenue, et notent qu’elle rend le phénoméne observable. A leur suite,
Paczynski propose le terme de « microlentille gravitationnelle » (“microlensing”) pour
désigner des événements de lentille entre étoiles (et non entre galaxies ou quasars),
pour lesquels I’étoile-source n’est pas résolue.

1.2 Exploitation de I'effet de microlentille

1.2.1 Sonder le contenu en masse du halo de la Galaxie

L’observation des microlentilles a été proposée a 'origine par Paczynski (1986),
pour tester I’hypothése d’un halo sphérique de matiére noire baryonique entourant la
Voie Lactée. De rayon compris entre 50 et 200 kpc, il pouvait étre composé d’objets
relativement compacts de masses trés diverses, communément appelés « MACHOs »,
pour MAssive Compact Halo Objects (Griest, 1991). S’ils sont supposés trop peu
lumineux pour étre détectés par leur luminosité propre, ils sont en revanche en me-
sure de produire des effets de microlentille gravitationnelle & méme de révéler leur
présence. Une difficulté non négligeable inhérente & ce type d’observation en fait &
cette époque un défi : la probabilité d’observer un événement de microlentille est
proche de 107% (autrement dit, a chaque instant et en moyenne, une étoile seulement
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sur un million est amplifiée) ! Pour espérer observer un phénomeéne si discret, plu-
sieurs millions d’étoiles devaient donc étre suivies en méme temps, et ce en continu.

Malgré cela, au début des années 1990, des équipes internationales d’astronomes
et de physiciens des particules se formérent pour mettre en place des télescopes
dédiés a I'observation des microlentilles, ainsi que des techniques, nouvelles pour
I’époque, de traitement massif des données. De ce point de vue, la technique obser-
vationnelle s’inscrit dans une nouvelle ére pour I’Astronomie et 1’ Astrophysique, ou
les objets sont désormais traités en trés grand nombre par des moyens informatiques
automatisées, au lieu des traditionnels clichés sur plaques photographiques d’objets
individuels.

C’est ainsi qu’en 1990 la collaboration frangaise EROS (Expérience de Recherche
d’Objets Sombres, 1990-2003) voit le jour, rejointe par ’équipe australo-américaine
MACHO (comme le nom des objets) qui débute ses observations en 1992. Leurs
lignes de visées sont orientées vers les Grand et Petit Nuages de Magellan. Ces
deux galaxies-satellites de la Voie Lactée, respectivement distantes d’environ 50 et
60 kpc de nous, constituent en effet des régions a forte densité d’étoiles, situées a la
périphérie du halo Galactique et assez éloignées pour fournir un grand nombre de
sources, et dont les rayons lumineux peuvent sonder le contenu en objets massifs. En
1993 le succeés est au rendez-vous, avec les trois premiéres détections de microlentilles,
annoncées simultanément par EROS (Aubourg et al. , 1993) et MACHO (Alcock
et al. , 1993) dans le méme numéro de la revue Nature.

1.2.2 Détecter les objets invisibles en direction du Bulbe

Avant la mise en place effective de ces premiéres expériences de suivi de mi-
crolentilles, Paczynski (1991) souligne le caractére incertain de leurs significations
scientifiques. Rien alors n’assurait que la méthode était viable, et une recherche in-
fructueuse de MACHOs pourrait tout aussi bien étre imputable a4 une défaillance
de la technique d’observation qu’a une réelle absence de candidats baryoniques a la
matiére noire'.

Or, par un calcul de la profondeur optique (c’est-a-dire de la probabilité) des
événements de microlentilles en direction de la « fenétre de Baade » (I = 1°, b =
—3.9° en coordonnées galactiques, soit en direction du Centre Galactique), Paczynski
estime & environ 4 x 1077 la probabilité qu’il se produise un événement en direction
du Bulbe — valeur égale a celle obtenue pour le Grand Nuage, en basant le calcul
sur une estimation des populations d’étoiles du disque Galactique. Selon 'auteur,
des observations dirigées vers le Bulbe seraient le moyen de démontrer la viabilité
de la technique tout en donnant du sens aux résultats des expériences en direction

1Une des principales alternatives & I’hypothése des MACHOs est un halo Galactique contenant
majoritairement des WIMPs, (Weakly Interacting Massive Particles), particules exotiques faites
de matiére non baryonique, interagissant trés faiblement. D’autres hypothéses sont aussi avancées,
comme par exemple une modification de la théorie de la Gravitation (MOND).
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Fi1G. 1.2: Champs d’observation de la collaboration OGLE, en direction du centre Galac-
tique. Sur cette carte, repérée par des coordonnées galactiques, les champs actuellement
observés apparaissent en bleu. Le point central noté CG marque le centre galactique, ou
la densité d’étoiles est la plus grande. Environ cent millions d’étoiles sont surveillées trés
réguliérement dans ces régions.

des Nuages de Magellan.

En outre, il estime qu'une classe intéressante d’objets serait susceptible d’ap-
porter une contribution notable aux événements, a savoir la population des naines
brunes, dont aucune n’avait encore pu étre détectée. Leur proportion dans le disque
Galactique était non seulement inconnue, mais de plus controversée.

Quelques mois plus tard, Mao & Paczynski (1991) (et aussi Griest, 1991) vont un
peu plus loin dans l'investigation des possibilités liées & I'observation des microlen-
tilles en direction du Centre Galactique (cf. Fig. 1.1). En remarquant que la majorité
des étoiles du disque sont des systémes binaires, ces derniers proposent d’utiliser la
méthode pour sonder ce type d’étoiles, en affirmant de plus que la technique donne

accés a un régime de masses en-deca des naines brunes, c’est-ad-dire aux planétes
extra-solaires.

C’est dans ce contexte qu’est fondée la collaboration américano-polonaise OGLE
(Optical Gravitational Lensing Experiment), qui débute en 1992 un programme
d’observations en direction du Bulbe Galactique (Fig. 1.2). Parallélement, MACHO
ajoute certaines régions du Bulbe a son champ d’observation. En 1995, I’expérience
DUO observe a son tour réguliérement quelques dix millions d’étoiles vers le Centre
Galactique, et en 1996 (premier cliché-test) EROS II ajoute aussi & ses observations
des champs en direction du Bulbe et des Bras Spiraux.
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1.2.3 Sonder les atmosphéres des étoiles-sources

Les observations en continu, nécessaires au bon suivi des microlentilles, ont en
outre débouché sur une application originale, ’étude d’atmosphéres d’étoiles résidant
dans le Bulbe de la Voie Lactée (ex. Witt, 1995; Sasselov, 1996; Valls-Gabaud, 1995;
Bryce et al. , 2003; Heyrovsky, 2003).

De nombreuses mesures de 1’assombrissement centre-bord d’étoiles du Bulbe
(Ds ~ 8kpc) ont pu étre réalisées. Il s’agit pratiquement de la seule méthode a
pouvoir obtenir de tels résultats pour des étoiles aussi lointaines. Grace a un effet
conjugué d’amplification globale et différentielle de régions de la surface de 1’étoile-
source, les observations conduisent a une résolution angulaire d’une fraction de son
rayon. Des études spectroscopiques peuvent alors étre menées (ex. Cassan et al. ,
2004), autorisant 1’étude du comportement individuel des raies spectrales en fonc-
tion de leur profondeur optique de formation. Les fondements et les applications de
I’« outil microlentille » pour ’étude des étoiles font 'objet de la troisiéme partie de
cette thése.

1.3 Une technique originale dans la recherche d’'exoplanétes

1.3.1 Les possibilités de la méthode

A une époque (1991) ol aucune exoplanéte n’avait encore été découverte, les
microlentilles apparaissaient assez efficaces (en théorie du moins) pour conduire a
la premiére détection d’une planéte extra-solaire. Les aspects liés a ’'utilisation du
phénomeéne de microlentille pour la recherche d’exoplanétes sont décrits en détails
au § 3.4 du chapitre 3. On retiendra seulement pour le moment que Gould & Loeb
(1992) ont aussi souligné les possibilités trés intéressantes qu’offrent les microlentilles
dans la recherche de planétes extra-solaires. Ainsi, dans un scénario standard ou
I’étoile—source réside dans le Bulbe et la microlentille dans le Disque, Gould & Loeb
estiment & plus de 20 % la probabilité de détecter un systéme planétaire de type
Soleil-Jupiter. Ce pourcentage appréciable justifiait & lui seul de mettre en place
des suivis photométriques appropriés. De plus, pour les événements de trés grande
amplification, Defficacité de détection peut méme atteindre 100 % dans certaines
conditions (Griest & Safizadeh, 1998, ¢f. § 3.4.3)

Mais était-il possible de mener & bien ce nouveau type d’observations avec les
projets déja existants? La réponse fut négative, en raison des contraintes trés exi-
geantes imposées par les caractéristiques mémes des exoplanétes. Du fait de sa trés
faible masse, en effet, une planéte accompagnant une microlentille ne perturbe que
trés peu son potentiel gravitationnel. Les courbes de lumiére obtenues avec et sans
planéte sont trés semblables, hormis en des régions relativement localisées ol ont
lieu des déviations. Ces « anomalies » ont une durée caractéristique de ’ordre de un
& trois jours pour un systéme étoile-Jupiter et de seulement quelques heures pour
une planéte terrestre.
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Les suivis de microlentilles, tels qu’ils étaient pratiqués pour les besoins de la
recherche de matiére sombre, se faisaient souvent a des précisions photométriques
de 10 & 20 %, et la fréquence des mesures n’était que de quelques points par objet
et par nuit, avec bien entendu des trous dans la couverture (le jour) du fait qu'un
seul télescope était dédié aux observations. Par conséquent, ce type d’observations
n’était pas envisageable avec un unique instrument : la recherche de planétes extra-
solaires nécessitait une observation continue des étoiles, et devait donc se doter d’'une
stratégie originale.

1.3.2 Télescopes d’alertes et réseaux de suivi des microlentilles

C’est pourquoi en 1995, lors d'une réunion de bilan des différentes équipes im-
pliquées dans les projets de microlentilles, une solution pratique fut proposée, no-
tamment sous 'impulsion de Paczynski. Elle consistait en 1'utilisation de réseaux de
petits télescopes (de la classe des 1 m), réguliérement espacés en longitude pour assu-
rer un suivi photométrique en continu. Situés dans ’hémisphére Sud pour permettre
Iobservation de champs choisis dans la région du centre Galactique (constellation du
Sagittaire), ils offriraient la possibilité de prendre une a plusieurs images par heure,
vingt-quatre heures sur vingt-quatre, au lieu des quelques points par jour avec les
dispositifs déja existants. Selon ce principe, chaque télescope du réseau n’observe
qu’'un nombre limité d’objets (d’une dizaine & une vingtaine), un seul a la fois et
avec des priorités et des fréquences dépendant de I'intérét de ’objet en question.

Mais ces réseaux ne pouvaient fonctionner de maniére isolée, car il leur était im-
possible de réaliser a la fois un grand relevé de détection d’événement de microlentille
et d’assurer leur suivi. La solution retenue a consisté & associer aux réseaux de petits
télescopes des télescopes de type grand relevé dédiés aux alertes. Dans ce nouveau
projet, les instruments construits pour la recherche de matiére noire (MACHO et
OGLE) avaient la tache de recenser les événements en cours, de faire circuler une
alerte publique et d’indiquer tous les paramétres utiles aux observations (carte du
ciel avec position de l'objet, magnitude...).

La collaboration MOA (Microlensing Observations in Astrophysics, collabora-
tion entre le Japon et la Nouvelle-Zélande) fait son entrée dans le groupe des téles-
copes d’alertes en 1998, peu aprés EROS II. Ce dispositif, toujours utilisé, conduit
3 un bien meilleur suivi photométrique. Les précisions obtenues sont proches de 1 %
au lieu de 10 — 20 % (il est en effet beaucoup plus facile d’ajuster les paramétres
d’observation pour un objet individuel que pour plusieurs objets de caractéristiques
différentes dans le méme champ), et la fréquence d’échantillonage des courbes de
lumiére peut facilement atteindre plus d’une dizaine de points de mesure par heure,
sans aucun trou dans les données (si les conditions climatiques le permettent).

Deux réseaux de suivis de microlentilles se sont d’abord constitués : GMAN
(Global Microlensing Alert Network) piloté par MACHO, et la collaboration in-



24 Chap. 1 — Le phénoméne de microlentille gravitationnelle

ternationale PLANET? (pour Probing Lensing Anomalies NETwork) en 1995. En
1997, une nouvelle équipe voit le jour, MPS (Microlensing Planet Search, améri-
caine). La collaboration américaine uFUN s’est, quant a elle, constituée autour de
A. Gould en 2001, aprés qu’une scission des membres de PLANET s’y fut produite.

C’est dans ce contexte qu’a débuté en 2002 mon travail au sein de PLANET sur
des aspects liés a la modélisation, travail complété par plusieurs séjours d’observa-
tion.

Le réseau de télescopes de PLANET comptait & ses début au moins un instru-
ment par continent dans I’hémisphére Sud (Chili, Afrique du Sud et Australie). Sa
premiére saison d’observations (Albrow et al. , 1998), d’une durée d’un mois a eu
lieu en 1995, et a été marquée par le suivi intensif de plusieurs microlentilles simples
et récompensée par la découverte d’'une microlentille double, MACHO 95-BLG-12.
De leur co6té, MACHO et GMAN mettaient en évidence que des effets de parallaxe
pouvaient étre détectés (Alcock et al. , 1995). Cet événement (MACHO 95-BLG-
30) a notamment révélé (pour la premiére fois) qu'une anomalie® dans la courbe
de lumiére était imputable au fait que ’étoile-source (une géante M4 du Bulbe)
avait été résolue spatialement par la microlentille. Cette propriété rencontrée pour
certains événements est trés intéressante car peu de méthodes peuvent conduire a
une si grande résolution angulaire.

L’année 1996 fut une année creuse au plan des découvertes pour essentiellement
deux raisons. Certaines collaborations, ayant pris conscience des possibilités pro-
metteuses de la méthode, en profitérent pour améliorer leur systéme ou construire
de nouveaux instruments et outils informatiques. Par ailleurs, les conditions clima-
tiques déplorables dues au phénoméne El Nifno, particuliérement actif cette année-1a
ont ruiné les efforts des observateurs.

1.3.3 Intérét du suivi d’événements de grande amplification

Au cours des premiéres saisons, toutes les lentilles étaient observées tant que la
source résidait dans le rayon d’Einstein de la lentille (zone oa un effet de microlen-
tille est détectable). Par la suite, le nombre croissant d’alertes a impliqué d’opérer
une sélection parmi les événements. En 1998, et suivant les préconisations de Griest
& Safizadeh (1998), 'attention se porte sur les événements de grande amplification
(HAE : “High Amplification Events”, A > 20), pour lesquels la fréquence d’observa-
tion est accrue. L’observation des HAEs présente en outre 'avantage de les rendre
en quelque sorte prévisibles, car ’anomalie due a la présence d’une planéte se pro-
duit au pic de la courbe de lumiére (au niveau de la caustique centrale, ainsi que
nous le verrons au chapitre 3). Comme la date du maximum d’amplification peut
souvent étre déterminée avec une précision relativement bonne, il est possible de

?http ://planet.iap.fr
3Un événement est dit « anormal » s’il ne peut étre modélisé par une lentille simple et une
source ponctuelle.
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programmer les observations pour échantillonner au mieux les événements.

1.3.4 Fausses alertes et premiéres détections

Cependant, avant 2003, aucune planéte extra-solaire n’est encore découverte avec
cette méthode, malgré certains événements prometteurs qui malheureusement sont
restés sans suite. MPS proposait ainsi pour I’événement anormal MACHO 97-BLG-
41 un modéle de planéte jovienne orbitant un systéme d’étoiles doubles (Bennett
et al. , 1999). Mais quelques semaines plus tard, PLANET prenait le contre-pied
des conclusions de MPS parues dans la revue Nature, en s’appuyant sur des points
de mesure en contradiction avec ce modéle planétaire et suggérait en revanche un
modéle de lentille binaire en rotation (Albrow et al. , 2000a). Plus tard, MPS encore
annonce la découverte d’une exoplanéte (Rhie et al. , 2000) dans MACHO 98-BLG-
35, mais la courbe de lumiére peut de nouveau étre expliquée par d’autres effets
(Gaudi et al. , 2002).

Malgré ces premiéres déconvenues, les observations toujours plus précises et nom-
breuses autorisent un certain optimisme. On se souvient qu’avant de détecter la pre-
miére planéte par la technique des vitesses radiales, prés de dix ans de tatonnements
s’étaient écoulés.

Les résultats obtenus ont toutefois conduit & une conclusion importante : les
planétes sont moins nombreuses que ce que I'on imaginait avant les premiéres cam-
pagnes fructueuses de recherche d’exoplanétes, et ce particuliérement autour des
étoiles M qui constituent la cible privilégiée des observations de microlentilles. En
2000, une méthode statistique a été proposée pour tenter de quantifier ce constat,
en fixant des limites & la proportion d’étoiles accompagnées d'une planéte (Gaudi
et al. , 2002). Pour les cinq ans d’observations de PLANET (1995-1999), les au-
teurs concluent que moins de 30 % des naines M du disque de la Galaxie ont une
planéte de masse jovienne (Mj) située entre 1,5 et 4 UA, et moins de 45 % sont
accompagnées d’une planéte de 3 M) située entre 1 et 7 UA. Une nouvelle étude
portant cette fois sur une période plus large englobant plus de dix ans d’observations
(1995-2005) est en cours de préparation (Cassan et al, cf. chapitre 4); elle inclut
certaines améliorations des modéles et des méthodes.

Finalement, la premiére détection d’une planéte extra-solaire par effet de micro-
lentille a été réalisée en juillet 2003. Elle a été rapidement suivie par deux autres
découvertes en juin et aoit 2005 (cf. chapitre 3). La derniére exoplanéte découverte,
réalisée par PLANET et alertée par OGLE, est de trés faible masse, ce qui confirme
I’intérét des microlentilles pour la recherche de planétes extra-solaires dans le régime
des masses terrestres.
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Perth 0.6m

Canopus 1.0m | .

Boyden 1.5m
SAAO 1.0m

_ La Silla Danish 1.54m

F1G. 1.3: Logo de PLANET, centré sur une vue de ’hémisphére sud. Les sites d’observa-
tions, indiqués sur le dessin, sont situés aux quatre coins du monde pour effectuer le suivi
en continu d’événements de microlentilles gravitationnelles, en direction du centre de la
Voie Lactée.

1.4 Stratégie d'observation de PLANET en 2002-2005

1.4.1 Les collaborateurs

La collaboration PLANET s’est constituée en 1995 ; son logo est reproduit Fig. 1.3.
Aprés le remaniement de la collaboration de 2001, PLANET II se devait de dévelop-
per de nouveaux outils pour prendre en compte la diversité croissante des modéles
rencontrés, et se donner les moyens de mener les nouvelles études qu’elle se préparait
a réaliser. Certains objets observés soulévent en effet des difficultés d’interprétation,
avec en particulier des événements trés anormaux pour lesquels la taille de la source
entre en jeu, et des outils statistiques pour étudier les objets suivis sur plusieurs an-
nées devaient étre développés. L’ESO lui a attribué en 2002 un Large Program sur le
télescope de 2.2 m & La Silla (240 heures) ainsi qu’un statut de Target of Opportu-
nity (ToO) sur le spectrographe UVES monté au VLT, pour réaliser la tomographie
d’étoiles géantes du Bulbe.

En outre, plusieurs télescopes doivent opérer en continu, durant les trois mois
d’observations (de juin a septembre). Pour cela, PLANET dispose actuellement
d’une équipe internationale de trente chercheurs répartis dans le monde entier (France,
Allemagne, Afrique du Sud, Danemark, Chili, Royaume Uni, Etats Unis, Autriche,
Australie et Nouvelle-Zélande).
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1.4.2 Réseau de télescopes et réduction des données

Comme indiqué plus haut, le suivi des microlentilles exige de disposer d’un réseau
de télescopes, tous situés dans I’hémisphére sud pour sonder le Bulbe de la Galaxie,
et réguliérement espacés en longitude pour bénéficier d’un suivi photométrique en
continu. Le suivi des objets est possible grace aux collaborations d’alertes, qui, par
un suivi de plusieurs millions d’étoiles en simultané, répertorient les événements en
cours.

Télescope  Miroir Lieu Caméra CCD

longitude | latitude | taille (pixels) | résolution

SAAO lm 20°49’ —32°23' 012 x 512 0.35"
Boyden 1.5m 26024/ —29°02" | 1024 x 1024 0.41"
Perth 0.6m 116°08’ —32° 512 x 512 0.6”
UTas 1m 147032 —43° 512 x 512 0.47"

Danish 1.564m | 289°16" | —29°15' | 2048 x 4096 0.39”

TAB. 1.1: Les télescopes du réseau PLANET, en 2004-2005. Classés par longitude crois-
sante, on trouve Elizabeth 1m (SAAOQO, South African Astronomical Observatory), Ro-
ckefeller 1.5m (Boyden observatory, Bloemfontein, South Africa), Perth/Lowell 0.6m
(Bickley, Australia), Canopus 1m (UTas, University of Tasmania) et Danish 1.54m (La
Silla, Chile).

PLANET dispose de plusieurs télescopes et pour certains pour toute la durée
de la saison d’observation. En 2004 et 2005, ils étaient au nombre de cing. Leurs
caractéristiques essentielles sont rassemblées dans le Tab. 1.1 (et également indiqués
sur la carte de la Fig. 1.3). J’ai pour ma part participé activement aux observations
lors de plusieurs séjours de durée variée et dans différents observatoires : deux se-
maines & SAAQ en juillet 2002, deux semaines 4 UTas en juin 2003, deux semaines
au télescope danois au Chili en aoit de la méme année, trois semaines au Danish en
aotit 2004 et enfin dix nuits au Danois en juin 2005.

Le réseau de télescopes PLANET est épaulé par un systéme automatisé de ré-
duction en ligne des données, QUYLLURWASI (Beaulieu & Coutures). La version
courante de ce programme (un “pipeline” d’analyse de données) est chaque année
améliorée & partir du bilan des saisons passées.

1.4.3 Deéroulement des observations et des calculs de modéles

Deux collaborations participent a la mise en ligne sur internet d’alertes, OGLE
[“Early Warning System (EWS)” (Udalski et al. , 1994), puis “Early Early Warning
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System (EEWS)” (Udalski, 2003)] et MOA (MACHO et EROS ayant cessé leurs ob-
servations). A titre d’illustration, la Fig. 1.2, p. 21, donne la répartition en direction
du centre Galactique de leurs champs d’observation. La détection d’événements de
microlentilles en temps réel n’était a prior: pas chose aisée, car parmi les quelques
millions d’étoiles observées il faut savoir identifier les microlentilles et les distin-
guer de tous les types d’étoiles variables. Cette prouesse est pratiquement devenue
une tache habituelle maintenant, grice aux perfectionnements des logiciels dédiés
a 'analyse des données. Un synopsis du déroulement des observations tel qu’il est
pratiqué par PLANET est présenté a la Fig. 1.4, et détaillé ci-dessous.

Stratégie d’observation

Obsarvatoires

Données brutes
Reduction des données

© QUYLLURWASI |
= |« pipeline » de réduction | :
i desdonnéesenligne ||

u télescoPe

/| : Chaque jour, le « Homebhase »..,

| { > Modelise les donnees,

I e a = | » Définit la stratégie d'observation,

. ' » Publie des alertes,

| - i » Avertit les modélisateurs en cas
! d'anomalies dans les ajustements. ..

F1G. 1.4: Synopsis du déroulement des observations de PLANET.

Une saison d’observations débute au mois de mai et finit 4 la mi-septembre. Une
fois les alertes mises en ligne par les collaborations d’alertes, PLANET prend le
relais : les informations et les points de mesure sont automatiquement collectés par
P’ordinateur central de la collaboration, basé depuis 2004 & 'Institut d’Astrophysique
de Paris. Un chercheur de la collaboration, le coordinateur (“homebase”, soit « camp
de base ») est chargé de faire le point sur I'ensemble des alertes, d’informer les
observateurs ainsi que les autres membres de la collaboration des événements qu’il
juge intéressants. Ce role incombe & tour de réle aux divers membres volontaires de
la collaboration. Les changements se font périodiquement tous les dix & quinze jours.
Le coordinateur a aussi la responsabilité d’avertir publiquement la communauté des
chercheurs en cas d’anomalie détectée.
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L’une des grandes inconnues dans ’observation des microlentilles est leur am-
plification maximale. Au début de I’observation d’un événement, de trés nombreux
modéles peuvent facilement reproduire le début de la déviation. Chaque point de
donnée supplémentaire viendra affiner un peu plus les prédictions, et classer ’évé-
nement comme intéressant ou non. Dans certains cas, il est possible de prévoir le
comportement de la suite d’un événement, par exemple pour une sortie de caus-
tique aprés que 'entrée a été observée. Mais dans la plupart des cas, les prédictions
sont délicates. Un schéma bayésien est en particulier implémenté et disponible sur
le site internet de PLANET. Son avantage réside dans le fait que les a priori de
la méthode sont directement issus du grand nombre d’observations réalisées par les
collaborations d’alertes, comme OGLE.

Le coordinateur dispose de plusieurs outils pour faire son choix parmi les quelques
cinquante objets potentiellement candidats au suivi (plus de six cents alertes auront
été données pour la seule saison 2005, et aucune méthode d’estimation des pa-
ramétres des événements n’est infaillible). Des logiciels en ligne tentent d’évaluer
automatiquement les paramétres essentiels des lentilles, comme la date et la valeur
du maximum d’amplification. II se fait alors sa propre idée en fonction de son expé-
rience, ou parfois suit les suggestions avancées par 'une des personnes présente au
télescope®.

A plusieurs milliers de kilométres de 13, les observateurs suivent (en principe)
les indications préconisées par le coordinateur. La stratégie est détaillée dans des
courriers électroniques quotidiens, adressés a tous les collaborateurs. Les observa-
teurs ont alors pour tache d’entrer les nouveaux objets dans leur base de données,
d’en prendre des images et d’en choisir une comme référence, en vue de calculer
la courbe de lumiére de I’événement. Ils sont aussi responsables de la réduction en
temps réel des images, gérée par la chaine de réduction des données (“pipeline”)
QUYLLURWASI, installée et adaptée a chaque télescope du réseau.

Les points de mesure récoltés et réduits sont acheminés vers la machine centrale.
Lorsqu’il dispose de ces mesures, le coordinateur utilise I'outil en ligne « PLANET
Plotter », qui permet d’ajuster un modéle de microlentille simple aux données. Les
courbes de lumiére des événements en cours sont alors accessibles via le site web de
la collaboration (dont 'accés est sécurisé, a la différence du site public accessible &
tous). Le Tab. 1.2 donne un exemple de fréquences d’observations recommandées,
en fonction de I’amplification courante de I’événement.

Les courbes de lumiére d’événements comportant des anomalies (c’est-a-dire
quand les modéles de microlentilles isolées se révélent insuffisants) sont étudiées
par les modélisateurs de la collaboration. S’ils trouvent un modéle convenable, ils
peuvent en envoyer la courbe d’amplification & un serveur du PLANET Plotter, et il
sera, utilisé en lieu et place du modéle de base. Les observateurs sont ainsi informés
en temps réel de I’évolution des objets, et peuvent déterminer en conséquence leur

4On dirait « sur la montagne » dans le jargon des astronomes...
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Amplification | ... 103 11 13 2 3 5 8 12 20 50

Echantillonnage | ... 48h 24h 12h 6h 4h 2h 30" 20° 15 10’

TAB. 1.2: Exemple de fréquences d’observations recommandées par PLANET, en fonc-
tion de 'amplification maximale estimée de I’événement, selon le modéle de microlentille
simple. Ces valeurs sont adaptées & chaque télescope. La fréquence d’observation, en cas
d’anomalies, est ajustée au cas par cas.

priorités observationnelles.

La saison 2004, par exemple, a été caractérisée par la détection de prés de 700
alertes par OGLE, dont 72 ont été suivies par PLANET; 21 événements étaient
caractérisés par une amplification A > 10 et 11 par A > 20. Seulement 10% du
temps a été utilisé pour le suivi d’événements A < 2.
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2.1 Optique micro-gravitationnelle

Dans les expériences de recherche des microlentilles gravitationnelles, 1’étoile—
source est située dans le bulbe de la Voie Lactée ou dans un des Nuages de Magellan.
Dans les observations dédiées a la recherche de matiére noire, la microlentille est
située dans le Halo de la Galaxie' ; lorsque la ligne de visée est dirigée vers le centre
Galactique, la microlentille fait partie du Disque ou d’une zone périphérique du
Bulbe.

Du point de vue de ’observateur, le suivi photométrique d’une microlentille quel-
conque au cours de plusieurs nuits d’observation montre une augmentation du flux
de ’étoile-source, qui atteint un maximum avant de retrouver sa magnitude de base
en quelques jours ou quelques semaines. Une particularité des microlentilles gravi-
tationnelles est de produire, comme toute lentille, plusieurs images de la source qui
se substituent & I'image normale de 1’étoile ; seulement, ’écart angulaire entre deux
images (moins de 0.5 mas) est trop faible pour qu’elles puissent étre distinguées par
un télescope classique (contrairement aux arcs gravitationnels, images d’une galaxie
lumineuse d’arriére-plan déformées par une galaxie plus proche). Elles restent fusion-
nées en une tache lumineuse sur le CCD. La modélisation s’en trouve en conséquence
compliquée, car aucune donnée sur la géométrie des images n’est observable, seule
la variation du flux pouvant étre étudiée. Avec une résolution suffisante, il devrait
toutefois étre possible, dans les années qui viennent, de mesurer un déplacement
caractéristique de cette tache lumineuse (cf. § 2.10).

2.1.1 Angle de déviation des rayons lumineux

La propagation des rayons lumineux au voisinage d’un corps massif est décrite,
dans le Modéle Standard, par la Théorie de la Relativité Générale d’Einstein. Dans
la limite des champs faibles, qui constitue une bonne approximation dans le cas des
microlentilles gravitationnelles du fait de leur faible masse, les équations peuvent

!Les événements pour lesquels la microlentille et la source sont toutes deux situées dans un des
Nuages sont appelés “self lensing”.
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étre linéarisées, ce qui conduit & une métrique spatio-temporelle décrite par

ds* = (1 + i—f) ¢ dt* — (1 — %> drz. (2.1)

c2?

¢ désigne ici le potentiel de gravitation newtonien, c la vitesse de la lumiére, et
di? = da? + dy? + dz? l’élément de longueur en coordonnées cartésiennes. Cette
métrique simplifiée conduit & une analogie forte avec I’Optique. En effet pour un
photon on a ds? = 0, et ’équation précédente conduit, sous ’hypothése ¢/c? < 1,

a .
dt~ 1 <1 _ 2-) dl, (2.2)

c c?

soit, par intégration le long du chemin d’un rayon lumineux,

e [(1-%)a o

Cette derniére équation est identique a celle utilisée en optique classique pour cal-
culer le chemin optique emprunté par la lumiére dans un milieu d’indice variable n :
ct = [ndl. Les rayons lumineux subissent ainsi dans le voisinage de I'objet massif
une déviation, semblable & un milieu réfractant d’indice optique

n=1-——. (2.4)

Pour cette raison, on parle souvent d’« Optique gravitationnelle ». Le chemin effecti-
vement poursuivi par la lumiére est alors donné en appliquant le principe de Fermat
a I’équation Eq. (2.3), qui stipule que I'intégrale de chemin doit étre minimale, soit
cot = 0.

Considérons pour commencer le cas d’une lentille de masse ponctuelle M (encore
appelée lentille de Schwarzschild), illustré par la Fig. 2.1. Le long de la ligne de visée,
la distance d’interaction entre le rayon lumineux et la masse est trés petite face aux
distances source-lentille et lentille—observateur (cf. § 2.1.2), et 'interaction du rayon
avec le potentiel de gravitation n’a lieu qu’au point le plus proche de la lentille, 4 la
distance r;,. Le champ ¢ a pour valeur :

GM

T'min

(b = Qs(rmin) = — (25)

Dans I’hypothése d’angles petits, toujours valable pour ce qui est des phénoménes
de microlentille gravitationnelle comme on le verra par la suite, I’angle de déviation
« du rayon s’exprime comme (ex. Schneider et al. , 1992) :

_ AGM 2R,

o=

, (2.6)

2
C* T'min Tmin

ol apparait le rayon de Schwarzschild R, = 2G M /c*. L’hypothése des angles faibles,
a < 1, est ainsi naturellement liée a celle des champs faibles, R, < rpin.
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Image delasource  Source I mages de la source

Microlentille

F1G. 2.1: Effet de microlentille gravitationnelle. La source (disque blanc & bordures poin-

tillées) n’est pas vue directement car les rayons qui nous parviennent sont déviés par un
corps massif situé sur la ligne de visée : la microlentille gravitationnelle (disque anthracite).
A sa place, plusieurs images apparaissent (disques dorés). En pratique, leurs trés faibles
séparations angulaires empéchent de les distinguer individuellement sur une image prise
par un télescope classique (bas du schéma).
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Une maniére imagée de voir le probléme consistera a dire que chaque rayon
passant & une distance r,,;, de la lentille « tourne » autour d’elle, de telle maniére que
lentille et rayon soient coplanaires. Pour une lentille multiple, chaque composante
massive contribuera de cette maniére a ’effet, mais comme elles ne sont pas situées
dans le méme plan, cela ajoute un effet d’orientation du rayon émergent (cf. § 2.1.5).

2.1.2 Plan-lentille et plan—source

La Fig. 2.2 schématise le probléme géométrique soulevé par ’action d’une mi-
crolentille sur la déviation du chemin emprunté par la lumiére provenant de 1’étoile—
source.

Plan-lentille /\ Plan—source/;\

. S

O __ """"" Source

! . . .
. Observateur : . . Microlentille
: D -

L i€

F1G. 2.2: Description géométrique du probléme de la déviation d’un rayon lumineux par
une microlentille quelconque. Ce dernier, provenant d’une source S, forme une image en 1
au niveau du plan—lentille, puis parvient jusqu’a l'observateur en O. La trés courte zone
d’interaction e permet de considérer que le trajet de la lumiére est formé de deux lignes
droites, faisant entre elles un angle «.

Le plan (imaginaire) perpendiculaire a la ligne de visée au niveau de la source
s’appelle le plan—source (“source plane”). Les étoiles dont la lumiére sera affectée d’un
effet de microlentille seront toutes situées dans ce plan, distant de Dg de 'observateur
0.

Toute distribution volumique de masse p se trouvant sur le trajet de la lumiére S—
O peut produire un effet de microlentille. Cependant, son étendue £ (< quelques UA)
selon la ligne de visée sera toujours trés inférieure aux distances a 'observateur et a
la source (Dg ~ 8kpc, Dy, ~ 6kpc, soit ¢ < Dy, et Dg). Ce qui correspond a I’équi-
valent de l'approximation des lentilles minces en optique classique. La métrique
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pourra étre considérée comme euclidienne partout ailleurs que dans cette petite
région d’interaction ot les rayons seront courbés. Le trajet lumineux est donc com-
posé de deux portions de droite. D’une distribution volumique de masse on aboutit
a une description en densité surfacique de matiére ¥, située sur un plan (imaginaire)
paralléle au plan—source, appelé plan—lentille (“lens plane”). On a

S(r) — /ng(r, 2)dz 2.7)

s’il s’agit de décrire une distribution continue de masse?, ou plus simplement

N

m(r) = M(ry) (2.8)

k=1

si la masse est concentrée et répartie dans les composantes d’une étoile multiple, ce
qui est le cas envisagé dans le présent travail.

2.1.3 Equation des lentilles

Le point S sur la Fig. 2.2 est la position vraie de la source, que 1'observateur
situé en O croit voir en S’. On appelle image de la source sa position apparente dans
le plan—lentille ; elle est positionnée en I sur le schéma.

La lentille peut a prior: étre composée de plusieurs corps distincts, réductibles a
un ensemble de masses ponctuelles discrétes, décrit par I’'Eq. (2.8). La figure repré-
sente le trajet d’un rayon lumineux (il est toujours possible de choisir un plan qui le
contienne complétement), mais en réalité il en provient plusieurs de S qui arrivent
en O. A chacun de ces rayons correspond une image I de la source ponctuelle; ces
derniéres sont toujours au nombre de deux pour une microlentille isolée, mais de
trois ou cinq pour une microlentille binaire. Le nombre d’images dépend en effet de
la configuration géométrique du systéme de masses qui compose la lentille, ainsi que
de la position relative de la source.

A partir des relations entre les angles définis dans la Fig. 2.2, on peut établir
une équation générale, dite équation des lentilles (“lens equation”), qui spécifie le
chemin pris par un rayon voyageant de S & O, dans l'approximation des angles
faibles (o < ) :

HDS - ﬁDS = (DS — DL), (29)
soit 5
—0—|1- =%
B=40 [1 DJ a. (2.10)

Dans le cas d’un corps sphérique isolé, 'angle de déviation du rayon lumineux
vaut o = (4GM)/(c* rmin) (¢f. Eq. (2.6)); comme de plus r;, = Dy 6 d’aprés la

20n lui trouve des applications pratiques importantes, comme par exemple dans la modélisation
d’un disque proto-planétaire de gaz et de poussiére.
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figure, on obtient ’équation des lentilles sous la forme

B=0- %%. (2.11)

La grandeur angulaire introduite dans cette derniére équation,

AGM | Dg
= —_— = 2.12
o \/D -1 (2.12)

est appelée rayon angulaire d’Einstein. Sans trop anticiper sur ce qui suivra, on
peut déja remarquer que le terme ©%/0 de 'Eq. (2.11) n’aura une influence que
si  ~ O, c’est-d-dire pour une source située & une distance angulaire de ’ordre
du rayon d’Einstein (si § > Og, ’équation s’écrit 3 ~ 6 et leffet de microlentille
« disparait »).

On utilise aussi deux autres grandeurs dérivées de O, définies par R = Dy, Og
et R = Dg Og, respectivement appelées « rayon d’Einstein » (“Einstein ring radius”)
dans le plan-lentille et dans le plan-source. Il s’agit de la conversion en métres du
rayon angulaire d’Einstein dans ces deux plans fondamentaux. En définissant le
rapport de distances

Dy,
= 2.13
Z DS 7 ( )
on obtient leur expression
4G M Dg AGMDs1 —x
RE:\/Tx(l—x) et fE:\/ 2 st (2.14)

En pratique, on parlera indifféremment de rayon d’Einstein pour désigner O, Rg
ou R} (sauf en cas d’ambiguité), en gardant en mémoire que O est une dimension
angulaire.

Dans les observations traditionnelles de microlentilles, O est toujours trés faible.
Le calcul explicite utilisant ’Eq. (2.12) donne la formule avec les ordres de grandeur :

lkpec 1kpc M
O ~ 2.85 — — . 2.15
E X D, Dy X4 7 mas (2.15)

On se référe souvent & un « scénario standard » pour donner des valeurs numé-
riques ou estimer des grandeurs, basé sur ’expérience des observations accumulées
au cours des ans. Soit ainsi une étoile-source située dans le bulbe de la Galaxie
(Ds ~ 8 kpc), dont la lumiére est déviée par une microlentille dans le Disque ou &
la périphérie du Bulbe (Dy, ~ 6 kpc). Le prototype choisi pour la microlentille est
une étoile la plus représentative des objets susceptibles d’agir en lentille, souvent
une étoile M naine de masse M ~ 0.3 M. Le calcul de O dans ce scénario donne
Op ~ 0.3mas, soit une fraction de milli-seconde d’arc! Il apparait clairement que
la précision requise d’alignement angulaire entre deux étoiles est trés rare (ce qui
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explique la longue histoire de détection de microlentilles rapportée au premier cha-
pitre). Le paragraphe qui suit présente un calcul simplifié qui donnera une meilleure
idée de la probabilité qu'un tel alignement fortuit produise un phénoméne détectable
depuis la Terre.

2.1.4 Profondeur optique en direction du bulbe Galactique

On peut estimer la probabilité qu’une source d’arriére-plan soit a 1’origine d’un
phénoméne de microlentille, en faisant ’hypothése qu’un tel événement a lieu si la
source se trouve & l'intérieur du rayon d’Einstein d’une étoile située sur la ligne de
visée, et ce & un instant donné. On définit alors la « profondeur optique » (“lensing
optical depth”, Vietri & Ostriker, 1983) a la distance Ds, comme la probabilité
d’observer & cet instant un événement de microlentille (ou encore comme le rapport
entre le nombre d’étoiles d’avant-plan qui produisent un phénoméne de microlentille
sur le nombre d’étoiles du champ observé).

Soit un systéme de coordonnées sphériques centrées sur I'observateur. On consi-
dére un cliché du ciel faisant intervenir toutes les étoiles contenues dans un (petit)
angle solide w centré sur ’observateur. Dans le cas simplifié envisagé ici, on sup-
pose que la densité volumique d’étoiles entre la source et I’observateur est constante,
égale a ny. Le volume élémentaire compris entre les deux coquilles de rayon Dy, et
Dy, +dDy, et délimité par le cone d’angle solide w, s’exprime comme dV = w D? dDy,,
et le nombre d’étoiles qu’il contient vaut ny dV. Or chaque étoile a un rayon d’Ein-
stein Rg dans le plan-lentille (qui dépend de Dy, et de sa masse, & Dg fixée), qui
couvre une surface mR% sur le ciel, ou, de maniére équivalente un angle solide
(rR%)/D?. L’angle solide total couvert par les lentilles contenues dans dV vaut
donc dwg ot = ny dV x (7R%)/D;.

En suivant la définition de la profondeur optique (notée 7) donnée plus haut,
la contribution élémentaire dr (associée au volume dV') & la probabilité totale est
égale au rapport dr = dwg 4t /w, soit

wR2
L

w

dr = (2.16)

Soit p = ny M la densité massique de microlentilles. M, qui intervient dans les
expressions de p et de Rg, est choisie constante, égale 4 la moyenne des masses des
déflecteurs. Les Eq. (2.13) et Eq. (2.14) conduisent a réécrire

B 4rGDEp
= Tl‘

dr (1—2x)du. (2.17)

L’expression finale de 7 s’obtient enfin en tenant compte de toutes les étoiles
situées dans le cone w, c’est-a-dire en intégrant dr de O 4 S :

4rGDZp [* 2rG D2
T(DS,):M/ 2(1—z)de = 279050 (2.18)
0

c? 3c?
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Il reste & appliquer cette formule au cas des observations vers le centre Galactique.
En adoptant la densité massique acceptable p ~ 0,12 M,/ pc?, on trouve ’équation
aux ordres de grandeur :

Ds \°
Dg) ~7.7x 1077 : 2.19
(Ds) (50 (2.19)

Pour le scénario standard décrit au § 2.1.3 (Ds = 8kpc), 7 ~ 1075, On interpréte
ce résultat de la facon suivante : & chaque instant, en direction du bulbe de la Voie
Lactée, moins d’une étoile sur un million produit un phénoméne de microlentille...
Il n’en fallait pas davantage pour laisser dubitatif plus d’un astronome a ’aube des
premiéres expériences dédiées a leur observation !

Microlentille multiple ou multiplicité de microlentilles ¢

Les observations de microlentilles montrent qu'un certain nombre d’événements
ne peuvent pas étre expliqués par la présence d’un corps unique sur la ligne de visée.
Pour des corps multiples, une question se pose naturellement : sont-ils liés par la force
de gravitation? Le paragraphe précédent permet de conclure de maniére presque
certaine. Pour qu’au moins deux corps indépendants jouent un réle, il faut que la
taille de leur rayon d’Einstein et celle de leur distance de séparation soient du méme
ordre de grandeur. Etant donnée la trés faible probabilité (10~°) qu’un phénoméne
se produise, ces conditions supplémentaires trés restrictives rendent extrémement
improbable que deux corps totalement indépendants soient associés dans un méme
événement de microlentille. En pratique, les événements & plusieurs lentilles font
intervenir des systémes gravitationnellement liés, tels des étoiles multiples ou des
systémes planétaires.

2.1.5 Microlentilles multiples

L’équation des lentilles (2.10) s’applique au cas d’une lentille multiple, & condi-
tion de prendre en compte la distribution spatiale de ses composantes, projetée
dans le plan—lentille. Le probléme est alors posé dans le plan-lentille, au lieu du
plan contenant un rayon lumineux, comme sur la Fig. 2.2.

L’Eq. (2.11), écrite dans le cas d’une lentille isolée, fait apparaitre que O joue
aussi un réle important dans les modéles mathématiques, car il normalise les di-
mensions angulaires. Si en effet on définit les deux variables x et y, correspondant
respectivement a la position d’une tmage et a la position de la source normalisées

par Og
5

r=— et = —, 2.20
on V=5 (2.20)
alors I’équation des lentilles se met aussi sous la forme adimensionnelle :
1

y=1x— - 92.91
y=z—— (2.21)
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Cette opération revient en quelque sorte a convertir les dimensions angulaires 0 et
[ en positions sur le plan—lentille. Dans ce cas particulier, vus a partir du point O
(au lieu de la vue latérale de la Fig. 2.2), la source, ses images et ’observateur sont
alignés sur un segment de droite contenu dans le plan-lentille.

Formalisme compleze

Une maniére commode d’étudier le phénomeéne est alors de le décrire dans le
plan-lentille. Les positions de la source et des images sont repérées par des nombres
complexes (notés en police grasse) dans le plan—lentille, selon un formalisme introduit
par Witt (1990). Par exemple, dans le cas de la lentille isolée évoquée plus haut,
I’équation des lentilles s’écrit

y=x— — (2.22)
||

x et y ayant alors méme argument (O, I et S sont alignés). Cette fagon de décrire le

probléme prend toute sa signification dans le cas d’une microlentille multiple. Soit
N

N le nombre de ses composantes, avec My = my M leurs masses, M = > My la
k=1

masse totale et my, les fractions de masse correspondantes.

Un calcul théorique (ex. Schneider et al. , 1992) permet d’établir ’équation des
lentilles multiples. Il consiste a écrire le temps de parcours 7, des rayons lumineux de
la source jusqu’a ’observateur, puis a utiliser le principe de Fermat pour déterminer
le trajet le plus court qu’emprunte la lumiére. On peut écrire

N

1

Ty, = (a:—y)2—2mk In |z — g (2.23)
k=1

)
D’aprés le principe de Fermat, 7, est stationnaire par rapport a la position de I'image
x (trajet de temps minimum), et donc dg 7, = 0, ce qui conduit &

:c—lk

N
8ng:O:w—y—ka (2.24)

— 05
1 ’fE — lk,’

Une approche plus qualitative pour établir ’équation des lentilles multiples est
donnée ci-dessous. On considére ici que chaque corps massif contribue a dévier le
rayon lumineux vers lui, avec un angle de déviation oy, = 4GM;/(c?ry), ol 1y, est la
distance du point-image I 4 la masse M. Il faut bien se garder cependant de conclure
que 'angle résultant serait simplement la somme de ces angles individuels, car le
rayon lumineux est courbé de telle sorte que chaque masse a 1’origine de la déviation
élémentaire appartienne aussi au plan qui contient ce rayon. Le formalisme complexe
permet de prendre en compte non seulement 'intensité de la déviation mais précise
aussi l'orientation du plan contenant chaque rayon lumineux.

La Fig. 2.3 donne la répartition de N masses M, dans le plan-lentille. On ap-
pelle I la position de la masse k& dans le plan—lentille. Le rayon (fléche jaune) part
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de la source S, arrive en un point-image I sur le plan-lentille, d’ou il est dévié
par chaque masse My, selon la direction IM, avec l'intensité ay. Cette déviation
est représentée par les vecteurs en rouge sur la figure. La valeur de 'angle final
ainsi que sa direction sera la somme des déviations individuelles dues aux différents
corps, selon un principe de superposition linéaire. La déviation résultante est re-
présentée par le vecteur bleu, somme vectorielle des divers vecteurs rouges. Pour
écrire ’équation des lentilles correspondante, on transforme la grandeur oy, en une
grandeur complexe oy, en ajoutant 'effet géométrique dans son argument : arg oy,
doit étre tel que la direction de la déviation élémentaire soit dirigée selon M1, par
analogie avec 'Eq. (2.22). Autrement dit, arg oy = arg(x — li). Quant a la valeur
de son module, il est inversement proportionnel & r, =MyI= |x — l;|. Finalement,
o = AGM, /2 x (x — 1)/ |& — 1|* et on a :

N N
{1—&}04 :{1—&} Zak:@% Mk xw_lk

DS DS \w—lk] ’fl?—lk,‘
P (2.25)
_ (._.)2 — lk — (__)2 k
E;mk |z — Le/? EZ"J’*—IZ’

ol O fait référence au rayon d’Einstein du systéme complet de masse M et z*
désigne le conjugué complexe de z.

On en déduit que ’équation des lentilles s’écrit finalement comme Eq. (2.24),
soit :

N
1
y=x -y my (2.26)

k .
1 ‘QZ — lk‘z

Etant donnée la position  d’'une image, I’application directe de cette équation
fournit la position y de la source. En revanche, elle n’est pas bijective, et & un
point—source correspondent plusieurs images. Cette équation peut étre résolue dans
le corps des nombres complexes (ce n’est cependant pas une fonction analytique),
ou étre décomposée en un systéme de deux équations réelles non-linéaire couplées.
Sa résolution est discutée dans I’Annexe A.1.

2.1.6 Sources multiples

La modélisation d’événements avec source multiple ne pose pas de probléme
particulier, car amplification résultante est la superposition linéraires des courbes
individuelles dues a chaque source (ex Paczynski, 1991). En particulier, le temps
d’Einstein tg (c¢f. § 2.3.2) est commun aux deux courbes superposées, bien qu’il
faille encore ajouter des paramétres géométriques pour définir complétement la loi
d’amplification.



42 Chap. 2 — Modélisation des microlentilles gravitationnelles

Plan—lentille

v_.’ R
X, M, ® o

Xy

FiG. 2.3: Déviation des rayons lumineux, en projection dans un plan orthogonal a la
ligne de visée (ici le plan-lentille). Les fléches en jaune retracent le chemin d’un rayon; ce
dernier part de la source en S et arrive en un point-image I sur le plan—lentille. L’intensité
des déviations dues & chaque masse M), est illustré par les vecteurs en rouge. Leur somime
vectorielle, le vecteur en bleu, indique la direction et 'intensité de la déviation résultante,
qui conduit le rayon lumineux 4 atteindre 1’observateur en O.

2.2 Phénomeéne d’'amplification

2.2.1 Amplification apparente du flux de la source

Comme le suggérait la Fig. 2.1, un potentiel gravitationnel a pour effet de concen-
trer les rayons provenant de I’étoile vers I’observateur. Certains rayons qui étaient
destinés a errer dans le vide intersidéral sont ainsi réorientés vers 1’observateur, ce
qui explique qualitativement le phénoméne d’« amplification » (“magnification” en
anglais, plus utilisé que “amplification”) du flux de 1’étoile. Lorsque la source ne
subit pas d’effet de microlentille, elle est vue sous un certain angle solide 2. Mais
dés que ’écart angulaire entre source et lentille s’approche de O, plusieurs images
k € [1, Ni| de la source se forment, chacune d’elles étant alors vue sous 1’angle so-
lide €2}.. Lors du processus de déviation, au cours duquel la lumiére suit simplement
le trajet le plus court dans un espace courbe dépourvu de matiére, toutes les lon-
gueurs d’onde subissent le méme effet et le phénomeéne est achromatique ; 'intensité
spécifique du flux provenant de I’étoile-source est conservé, ce qui signifie qu’il n’y
a pas « concentration » des rayons dans les images de la source. L’amplification A
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de la source est ainsi définie comme le rapport entre ’angle solide total des images

Nim
2, et ’angle solide de I’étoile non amplifiée :
P

Nim
Z Q;c N;
A= ’“:5 = Ay (2.27)
k=1

ot A, = 2 définit Pamplification individuelle de I'image k.

A ces angles solides correspondent des surfaces dans le plan-lentille, conformé-
ment au § 2.1.5. D’un point de vue mathématique, la transformation locale de la
surface de la source en une surface-image donnée (dans le plan—lentille) est gouver-
née par I’Eq. (2.26). Elle s’exprime gréice au déterminant du Jacobien (encore appelé
« matrice d’amplification ») de la transformation x — y, dont 1’élément (i, 7) est

donné par
Ay,
gy = 2 2.98
L’amplification de I'image k située au point x*) vaut donc® :
1
A (2.29)

C Ty (@®)]

L’amplification totale A est alors la somme des amplifications individuelles des
Nj, images.

En pratique, une microlentille apparait comme une tache brillante sur une caméra
CCD, dont la taille varie avec 'amplification au cours de I’événement, comme illustré
par la Fig. 2.4. Lors des observations au télescope, il est assez gratifiant de suivre
I’évolution de I'objet directement sur 'image.

2.2.2 Courbes critiques et caustiques micro-gravitationnelles

Les propriétés des microlentilles multiples sont trés différentes de celles qui ré-
sulteraient de la seule superposition de microlentilles isolées. Ce n’est qu’a la limite
des grandes séparations entre les composantes de la microlentille multiple que les
modeles se rejoignent.

La caractéristique la plus marquante qui apparait lorsque plusieurs corps com-
posent la microlentille est certainement la création de « caustiques » gravitation-
nelles (“caustics”) étendues. En optique classique, les caustiques sont des lignes d’ac-
cumulation de lumiére. Ce sont elles que I'on voit, en été par exemple, onduler au
fond des piscines découvertes, au gré des mouvements de la surface liquide. En op-
tique gravitationnelle, ce sont des lignes imaginaires, qui correspondent au lieu des

3Le déterminant de la matrice jacobienne J;; a un signe : §’il est positif, 'image est qualifiée
de paire, et d’impaire dans le cas contraire. Ici, seules les valeurs absolues qui correspondent & des
angles solides ou & des surfaces effectives entrent en jeu.
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Fi1G. 2.4: Exemple d’une série d’images prises en mai—juin 2005 par le télescope danois
a La Silla de 'objet OGLE 2005-BLG-018, une microlentille binaire. Cette derniére est
signalée par un doigt sur ces clichés espacés en moyenne d’une semaine. Ce sont en fait
les détails (30" x 30”) d’images plus grandes, prises dans des conditions météorologiques
similaires, et dont les temps de pose étaient identiques, ce qui autorise leur comparaison.
La tache de 'objet varie en taille, signe que le flux de I’étoile varie au cours du phénomeéne
de microlentille.

points du plan-source pour lesquels le déterminant du Jacobien J;; s’annule, et ol
donc 'amplification devient formellement infinie. Définies dans le plan-lentille, elles
portent le nom de « courbes critiques » (“critical curves”). Un point—source situé dans
les environs immédiats d’'une caustique subit une trés grande amplification, formel-
lement infinie sur la caustique, ce qui leur confére une grande importance. Nous y
reviendrons. Une description générale des propriétés mathématiques des caustiques
peut étre trouvée en particulier dans 'ouvrage de Schneider, Ehlers et Falco (1992);
le cas des caustiques des microlentilles binaires est exposé en détail au § 2.5.3.

2.3 Modélisation du mouvement de la source

2.3.1 Description du probléme

Il est commode pour décrire un événement de considérer comme fixe une micro-
lentille, et la source en mouvement. La Fig. 2.5 illustre la géométrie du probléme.

Dans la disposition des composantes de la microlentille, seuls leurs éloignements
mutuels et & la source importent (I’observateur peut choisir une ligne de visée arbi-
traire). Le choix du point O, ou est placé 'observateur, est en soi conventionnel. Pour
une lentille isolée, on prendra naturellement 1'origine confondue avec la position de
Pobservateur. Dans le cas d’une lentille binaire (N = 2), s'il est possible d’adopter
pour O le point milieu du segment joignant les deux composantes, le manque de gé-
néralité de cette convention, non applicable quand on est en présence de plus de deux
corps, conduit & préférer le centre de gravité des deux masses. C’est la convention
adoptée dans tous les modéles présentés.
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Fi1G. 2.5: Trajectoire de la source par rapport aux lentilles. La trajectoire fait un angle «
avec ’axe des abcisses, et passe a la distance minimale u, (dit « paramétre d’impact ») du
centre du repére O. La figure est dessinée dans le cas d’une lentille binaire. Par convention,
lobjet de plus faible masse (I'objet secondaire) est placé a gauche, et O se trouve au centre
de gravité du systéme des deux corps. Dans le cas d’une microlentille isolée, cette derniére
est située en O.

2.3.2 Temps d’Einstein

Au premier ordre, la source effectue une translation rectiligne dans le plan—
source. On appelle « paramétre d’'impact minimal », noté u,, la distance minimale
que fait la trajectoire avec l'origine. L’angle « est parfois qualifié d’« angle d’im-
pact ». Ces deux parameétres sont purement géométriques. L’instant du passage au
plus prés de 'origine O est noté %, ; il joue le réle d’une origine des temps dans les
modeéles. Il est alors possible de décrire la trajectoire par ’équation

ult) = \/ug 4 (%)2 (2.30)

La grandeur ¢ a pour nom « temps d’Einstein ». Selon I'Eq. (2.30), c’est le temps
qu’il faut & la source pour parcourir une distance angulaire O dans le ciel. Cette

grandeur caractérise la durée du phénoméne de microlentille et, & ce titre, sert de
guide pour les observations, par exemple pour ce qui est de la fréquence d’échan-
tillonnage dans le suivi photométrique de I'objet.
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Soit v, la vitesse orthoradiale relative, projetée dans le plan—lentille, de la lentille
par rapport a I'axe observateur—source. En utilisant la définition de tg, on trouve

que

Ry Dp©
ty = — = ZL7F (2.31)
vV (N

Si la distribution des vecteurs-vitesses dans le Bulbe suit une statistique pu-
rement aléatoire, les étoiles du Disque, en revanche, sont astreintes a suivre son
mouvement de rotation moyen v4. En se basant sur une courbe de rotation Galac-
tique suivant le modéle de Navarro-Frenk-White (NFW), on obtient une vitesse
circulaire moyenne pour le Soleil de vy ~ 200kms™', & Dg ~ 8kpc du centre
Galactique.

En conséquence, une équation aux ordres de grandeur pour tg peut s’écrire :

Dy, lkpc 1kpe M  200kms~! |
tg ~24.71 — . 2.32
E X e X 4/ D, D X A X oL jours (2.32)

La durée caractéristique d’un événement est de I’ordre du mois, ce qui par chance

permet le suivi de la quasi-totalité des événements. Ceux d’une durée trés courte
(quelques jours) ou trés longue (plus d’une dizaine de mois) sont extrémement rares.

Le temps d’Einstein est une des trés rares grandeurs directement mesurables &
partir des observations de microlentilles. Malheureusement, il est clair que la mesure
de tg apporte plus de questions qu’elle n’en résout, puisque sa définition fait interve-
nir une combinaison dégénérée des paramétres masse de la lentille M, distances de
la lentille et de la source & 'observateur Dy, et Dg, ainsi que leur vitesse relative v .
La dégénérescence peut toutefois étre levée s’il est possible d’avoir des informations
complémentaires indépendantes : effet de taille étendue de la source sur la courbe
de lumiére (¢f. § 2.6), détermination de la position des images individuelles de la
source avec des observations & trés haute résolution angulaire ou déplacement du
barycentre des images (cf. § 2.10), ou encore observation d'une perturbation due a
un effet de parallaxe annuelle de la Terre autour du Soleil. C’est ce dernier effet qui
est décrit dans le paragraphe qui suit.

2.3.3 Effet de parallaxe

Dans le cas d’événements de longue durée, c’est-a-dire au-dela de quelques mois,
le mouvement de la Terre autour du Soleil peut induire un effet non négligeable
de parallaze annuelle. Cette derniére ajoute a la trajectoire rectiligne de la source
une ondulation de période d’un an. Son amplitude 7, en unité de O, et sa forme
dépendent des distances Dy, et Dsg, de la position de 'objet dans le ciel (puisque la
Terre a son mouvement dans le plan de I’Ecliptique) ainsi que de leur vitesse relative
v, . La premiére observation d’un tel effet dans une courbe de lumiére a été réalisée
par Alcock et al. (1995).
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Sa modélisation, un peu technique, est présentée en détail dans I’Annexe A.4. On
retiendra ici que I’amplitude 7 de I’ondulation de la trajectoire autour d’une droite
s’exprime par :

IUAT1 1 LS
_ s 2.33
= "o, {DL DJ =9, (2.33)
ol
1UA  1UA
_ _ 2.34
S = Tp T D (2.34)

est la parallaxe relative entre la lentille et la source, qui ne dépend que des distances
relatives observateur-source-lentille. Le paramétre 7 est obtenu en méme temps que
les autres paramétres du modéle lors du processus de son ajustement aux données.

La prise en compte dans les modéles d'un effet de parallaxe augmente bien stir
le nombre de degrés de liberté (de deux exactement), ce qui rend d’autant plus
délicate la recherche de modéles s’ajustant aux observations. Cependant, si elle peut
étre détectée et le paramétre n déterminé avec précision, elle est en mesure de fournir
une information additionnelle sur la géométrie de ’événement. Avec la mesure de ¢,
des relations peuvent étre établies entre les paramétres, en particulier entre distance
et masse de la lentille. De telles relations seront explicitées au § 2.7.

2.4 Microlentille simple ou de Schwarzschild

2.4.1 Images et anneau d’Einstein

Le cas le plus évident de microlentille, déja évoqué dans les lignes précédentes,
consiste en une étoile isolée. On 1’appelle « microlentille simple » (“single microlens”,
ou PSPL “point—source point-lens”) ou encore « lentille de Schwarzschild ». Nous
avons vu que 1’équation des lentilles prend la forme y = z — 1/z (Eq. (2.21)).

Considérons pour commencer le cas oul la source, la lentille et ’observateur sont
parfaitement alignés; I'observateur et la microlentille étant situés au centre du re-
pére, on a y = 0 (source dont la trajectoire sur la Fig. 2.5 passe exactement par
Iorigine). La position x de 'image doit satisfaire ’équation : 0 = z—1/x, soit 22 = 1,
qui n’est autre que ’équation d’un cercle de rayon unité. Conformément a la défini-
tion Eq. (2.20) des grandeurs adimensionnelles = et y, 'image du point—source est
un anneau lumineux dans le ciel, de rayon angulaire O. Il porte le nom d’« anneau
d’Einstein ». L’observation d’un tel phénoméne est spectaculaire ; il est notamment
responsable de la formation d’arcs lumineux, images de galaxies lointaines, dont
Palignement avec un amas galactique plus proche est presque parfait.

Pour une autre position y # 0, la source apparait comme un ensemble d’images
dispersées. La position des images est solution de 1’équation Eq. (2.21). Pour des
raisons « historiques », y est plutét notée u pour les modéles de lentille simple. Nous
devons donc résoudre 1’équation du second degré 2> — uz — 1 = 0, qui implique
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I’existence de deux images, en . :
1
Ty =3 (u Vit 4) . (2.35)

Le trajet des deux images est illustré 4 la Fig. 2.6. L’image intérieure a ’anneau
d’Einstein est appelée image « mineure », 'autre étant I'image « majeure ». On
vérifie bien que les images, la source et la microlentille sont alignées.

|
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F1G. 2.6: Quand la source (cercle en bleu) se déplace en arriére-plan de la lentille (point
noir), deux images sont produites (en bleu). L’une est située a l'intérieur de l’anneau
d’Einstein, c’est I'image « mineure » et lautre est a 'extérieur (image « majeure »). Ces
images ne sont pas circulaires, elles sont étirées lors du phénomeéne. Les images, la source
et la microlentille sont toutes alignées sur le trait noir. Figure adaptée de Paczynski (1996).

2.4.2 Amplification

L’amplification totale est la somme de ’amplification des deux images indivi-
duelles de la source. L’application des équations Eq. (2.28) et Eq. (2.29) conduit
aux amplifications individuelles

1 vu? +4
Ai:—< Y v i—2>, (2.36)
4 u2 +4 u
et 'amplification totale, Apspr, = A, + A_, vaut
u? +2
APSPL (u) = (237)

U VU +4



2.4 — Microlentille simple ou de Schwarzschild 49

Les caustiques sont définies comme ’ensemble des points du plan-source qui
satisfont la condition 1/Apspr,(u) =0 (cf. § 2.2.2), soit ici pour v = 0. La caustique
d’une microlentille simple est ainsi réduite & un point. Quant aux courbes critiques,
associées aux caustiques par I’équation des lentilles, elles sont telles que u = 0 dans
I'Eq. (2.35), soit x = 1. Cette courbe critique n’est autre que ’anneau d’Einstein.

]. O T T T T T T T

APSPL

F1G. 2.7: Amplification due a une microlentille simple et source ponctuelle, pour différentes
valeurs du paramétre d’impact u,. Le cercle figure le rayon d’Einstein (unité des modéles),
et les fleches montrent différentes trajectoires correspondant aux courbes d’amplification
tracées. La fonction Apgpy,(u) est représentée par la courbe en pointillés, qui est aussi la

courbe obtenue & paramétre d’impact nul.

La courbe caractéristique d’amplification du flux d’une étoile-source par une
microlentille simple est représentée en pointillés sur la Fig. 2.7, en fonction de u. Elle
correspond aussi & 'amplification d’une source ponctuelle dont la trajectoire passe
exactement par le point O, c’est-a-dire & paramétre d’impact nul, u, = 0. Plusieurs
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autres courbes d’amplification Apgpy, (u(t)) sont également présentées, pour plusieurs
paramétres d’impact u, # 0. Ces courbes en cloche, trés caractéristiques, portent
souvent dans la littérature le nom de courbes de Paczynski.En haut a droite de
la figure et en bleu clair, 'anneau d’Einstein est dessiné en pointillés; différentes
trajectoires envisagées pour la source sont représentées par des fléches, auxquelles
correspondent les courbes d’amplification tracées.

L’amplification maximale est d’autant plus élevée que le paramétre d’impact est
petit. Pour u, — 0, on a Apgpr, max ~ 1/u,. L’amplification de la source, lorsque
celle-ci est exactement située sur 'anneau d’Einstein (v = 1) vaut ApgprL(l) =
3/V/5 ~ 1.34. Si on considére qu’un événement de microlentille a lieu lorsque la
source pénétre dans 'anneau d’Einstein de la lentille, un critére équivalent portant
sur 'amplification de la source, est que cette derniére subisse une amplification
supérieure ou égale a 1.34.

2.5 Microlentilles binaires

2.5.1 Equation des lentilles binaires et amplification

Le premier travail portant spécifiquement sur I’étude d’une microlentille formée
de deux étoiles, ou « microlentille binaire » (ou double) (“binary microlens”) a été
réalisé par Schneider & Weiss (1986), a partir de 1’étude détaillée du cas d’un rap-
port de masse ¢ = 1 et d’une séparation égale au rayon d’Einstein entre les deux
composantes. L’étude de ce cas particulier suffit pour dégager les propriétés topolo-
giques essentielles des microlentilles binaires, en particulier que le nombre d’images
de la source est égal & trois ou cing, selon la position relative de la source?, ou que
Pamplification d’un point-source dans le voisinage de toute caustique varie comme
la racine carrée de 'inverse de leur séparation.

Les microlentilles binaires jouent un roéle important, car elles sont adaptées a
la description des systémes planétaires. Elles sont aussi conceptuellement beaucoup
plus riches (mais malheureusement proportionnellement plus complexes...) que les
microlentilles simples : ’équation des lentilles Eq. (2.26) n’est pas linéaire et il est
bien siir impossible de superposer deux lentilles simples pour obtenir une lentille
binaire.

La Fig. 2.5 p. 45 rappelle la géométrie du systéme utile & la modélisation des
courbes de lumiére. Les deux composantes de la lentille sont par convention situées
de part et d’autre de l'origine O et sur ’axe des abscisses. La composante de plus
faible masse est placée a4 gauche. Dans le formalisme complexe introduit dans le
§ 2.1.5, leur position L, et L, est représentée par I, = [; et Iy = I, et Uorigine O du
repére est choisie au centre de gravité du systéme des deux corps (conformément a
la prescription du § 2.3).

4Dans le cas général de N corps, Witt (1990) a montré que le nombre d’images est nécessairement
impair et et qu’elles sont au plus au nombre de N2 + 1.
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La source, & la position y = y; + iy,, et les différentes images k, en (®) =

2™ 4 i 2P verifient Péquation des lentilles® Eq. (2.26), avec N = 2 :
—1 —1
Y=z —m 2 (2.38)
‘ZB — ll‘ ‘ZB — lg‘

Le systéme double est caractérisé par son rapport de masse ¢ et la séparation d
des composantes en unités du rayon d’Einstein :

g="2 et d=|lo—10. (2.39)
my

Pour une image k donnée, les équations Eq. (2.28) et Eq. (2.29) permettent de
calculer 'amplification d’un point—source. Le déterminant de la matrice jacobienne

s’écrit ici )
0y1 Oys _ (3%)

891:1 8&:2 al'g

car la matrice est symétrique (Jy;/0z2 = Oy2/0x1). On en déduit expression ana-
lytique de Ay, amplification de 'image k, en fonction de z; et x5 :

N FR G Rl ol D B 1 G Rl e et O

A ! [ (22 + (z1 — 1)?)? * (22 + (21 — 15)?)? J

22 l m1($1 - l1) m2($1 - 52) }
L@+ @ -0 (@ (o —))]

(2.41)

L’amplification totale, valable dans le cas o la source est ponctuelle (“point source”),
est donnée par

N
Aps = > Ay (2.42)
k=1

Cette derniére équation montre que si I’on connait la position des images de la
source, il est aisé de calculer 'amplification correspondante. Par contre, la déter-
mination de la position des images est un probléme ardu, car ’'Eq. (2.38) doit étre
inversée. Une discussion des méthodes de résolution de cette équation est présentée
en Annexe A.l.

2.5.2 Nombre d’images de la source

Le nombre d’images de la source est de trois ou cing. Les caustiques se rejoignent
au niveau des “cusps” (des pointes, voir plus bas), et délimitent toujours des domaines
d’étendue limitée. Il y a dés lors ce qu’on appelle communément un intérieur et un
extérieur aux caustiques. Ces régions peuvent étre au nombre d’une, de deux ou
de trois (c¢f. le § 2.5.3 qui suit). En tout état de cause, le nombre d’images d’un

50n rappelle que le rayon d’Einstein fait alors référence A la masse totale des composantes de
la lentille.
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point-source est exactement égal & cing lorsqu’il est & l'intérieur d’'une caustique,
quelle qu’elle soit, sinon il est de trois. On en tire le constat important qu’a chaque
fois qu'une traversée de caustique par le point-source a lieu, le nombre d’images
augmente ou diminue de deux, respectivement pour une entrée ou une sortie de
caustique. Ces deux images apparaissent « & partir de rien » en un point de la
courbe critique associé a la position ou la source traverse la caustique.

Les caustiques jouent ainsi un réle important dans le cas des microlentilles mul-
tiples. En particulier, 'aspect topologique des caustiques des microlentilles doubles,
si on le compare a celui de la microlentille simple ot la caustique était réduite a un
point singulier, présente un grand intérét. Le paragraphe qui suit en propose une
illustration.

2.5.3 Topologie et propriétés des caustiques

Trois topologies de caustiques peuvent étre dégagées, la transition de I'une &
I’autre dépend du rapport de masse ¢ et de la séparation d de la microlentille. Des
formules établissant les transitions de 'une & lautre [Eq. (2.43)], avec certaines
autres propriétés sont données & la fin de cette section.

Ces trois types de caustiques sont représentées sur la Fig. 2.8, panneau du haut,
dans le cas particulier ¢ = 107!, et pour trois séparations d = 0.7, 1 et 1.7. Les
courbes critiques qui leur sont associées sont dessinées dans le panneau du bas. Les
caustiques sont composées de segments de lignes courbes d’une certaine régularité
qui sont connectées au niveau de pointes, plus couramment appelées “cusps”. Quant
aux courbes critiques, elles sont essentiellement « lisses ».

Les noms des différentes topologies font référence a la séparation entre les deux
corps; leurs caractéristiques sont les suivantes :

1 — faible séparation (“close binary”, en bleu marine : d = 0.7)

Il existe trois petites caustiques. Celle du centre a une structure en forme de
diamant, et comporte quatre pointes. Elle est située au niveau de la com-
posante de plus grande masse, et prend le nom de « caustique centrale »
(“central caustic”). De part et d’autre de 'axe de symétrie de la microlentille
double, deux petites caustiques triangulaires apparaissent : les « caustiques
secondaires », qui dans le cas d’un rapport de masse planétaire (ex. ¢ < 1073)
prennent le nom de « caustiques planétaires » (“planetary caustics”). Leur
taille diminue cependant trés rapidement quand le rapport de masse devient
inférieur & quelques centiémes, en s’éloignant de plus en plus de 'anneau d’Ein-
stein. Ces deux caustiques secondaires n’ont dés lors qu’un intérét relativement
limité. Les courbes critiques sont au nombre de trois : deux petites en forme
de cercle situées de part et d’autre de ’axe de symétrie de la microlentille, et
une grande qui les encercle.

2 — séparation intermédiaire (“intermediate”, en bleu azur : d = 1)
Il y a une caustique unique, formée d’une seule courbe fermée. Elle comporte
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six pointes. La courbe critique associée est continue, en forme de cercle déformé
ou de haltére pour de plus grandes séparations ou rapports de masse.
3 — grande séparation (“wide binary”, en gris clair : d = 1.7)

Deux systémes de caustiques apparaissent cette fois : une caustique centrale a
quatre pointes, et une caustique secondaire ou planétaire située entre les deux
composantes de la microlentille. A la différence du premier cas, cette derniére
caustique est toujours relativement large, plus étendue méme que la caustique
centrale, comme il apparait clairement sur la figure. Lorsque le rapport de
masse devient planétaire, sa taille reste appréciable, et son importance est
confirmée par les observations : on en prendra pour preuve la découverte d’une
exoplanéte de rapport de masse avec son étoile-hote de ¢ < 107 (¢f. § 3.5.3).
En ce qui concerne les courbes critiques, elles sont au nombre de deux, en
forme de cercles déformés.

Les termes définissant ces topologies (séparations faible, intermédiaire ou grande)
sont bien siir relatifs a la valeur de O, et n’ont pas de lien direct avec la séparation
physique du systéme. Une planéte pourra ainsi étre la deuxiéme composante d’une
lentille & grande séparation.
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F1G. 2.8: Les deux figures montrent les caustiques (en haut) et les courbes critiques (en
bas) dans trois configurations différentes d = 0.7 (binaire serrée, faible séparation), d = 1
(séparation intermédiaire) et d = 1.7 (binaire espacée, grande séparation), et pour un
méme rapport de masse ¢ = 10~!. La composante de masse la plus faible est & gauche. Ces
trois cas illustrent notamment les caractéristiques des trois topologies de caustiques des
microlentilles binaires : (d = 0.7) il existe une caustique centrale et deux petites caustiques
secondaires hors-axe; (d = 1) une caustique unique est présente; (d = 1.7) une caustique
centrale et une caustique secondaire (ou planétaire) apparaissent sur I’axe horizontal.
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Passage d’une topologie & une autre

La présence de caustiques gravitationnelles étendues est certainement 1'une des
propriétés les plus remarquables des microlentilles multiples. Le passage d’une to-
pologie & une autre est défini comme la limite ol des caustiques se séparent ou
fusionnent, selon les valeurs de la séparation d et du rapport de masse ¢. Cet aspect
a pour la premiére fois été étudié par Erdl & Schneider (1993); ils ont établi un
ensemble de formules qui délimitent les régimes illustrés au paragraphe précédent.
Celui qui concerne les faibles séparations est ainsi valable tant que d < d. (« ¢ »
comme “close”) et celui des grandes séparations tant que d > d,, (¢« w » comme
“wide”). Les expressions de d, et d,, sont données par les formules :

d8: (]‘—I_Q)Q (
¢ 27q

|:1 + q1/3] 3\ 1/2 (243)
dy= (2 1)
1+g¢q

Le développement de la premiére équation (implicite) conduit a résoudre I’équa-
tion polynomiale & coefficients réels suivante :

1-df)?,

C

2
D3+ <(1Z7‘é>2—3) D?+3D,—1=0, (2.44)

ot D, = d?, qui admet deux solutions complexes conjuguées et une solution réelle,
qui est celle recherchée. La Fig. 2.9 fait apparaitre trois régions — séparations faibles,
intermédiaires ou grandes — délimitées par les courbes d.(¢q) pour la limite des faibles
séparations, et d(q) pour celle des grandes séparations. Il apparait notamment que
lorsque ¢ — 0, le régime intermédiaire est pratiquement inexistant.

La difficulté a calculer la position des caustiques et 'amplification dans leur
voisinage immeédiat a suscité la publication de trés nombreux travaux. Certains
s’attachent & donner des équations paramétriques des caustiques sous certaines ap-
proximations, alors que d’autres se proposent de décrire ’amplification dans leur
voisinage. Sans tenter d’étre exhaustif, on peut citer quelques uns de ces travaux
tout en soulignant quelques points essentiels.

La dégénérescence en d < 1/d

Aprés Varticle Schneider & Weiss (1986) cité plus haut, plusieurs voies ont été
explorées pour tenter de mieux cerner les propriétés des caustiques. Dominik (1999)
passe en revue les diverses maniéres de poser le probléme de la définition des caus-
tiques, en rappelant les principales méthodes et approximations mathématiques tes-
tées (développement asymptotique de ’équation des lentilles, développement qua-
drupolaire calqué sur 'Electromagnétisme...). Il met de plus l’accent sur un fait qui
a une grande importance pour la mise en pratique des modéles, a savoir que dans la
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FiG. 2.9: Séparations entre les régimes de séparation faible, grande et intermédiaire. En
abcisse, le rapport de masse ¢ est en échelle logarithmique, tandis que d, en ordonnée, est
en échelle linéaire. Pour ¢ < 1, le régime intermédiaire tend vers la seule valeur d ~ 1. On
peut vérifier sur ce graphe que les configurations considérées a la Fig. 2.8, soit ¢ = 107!
et d = 0.7, 1 et 1.7, sont respectivement dans le régime de faible séparation avec trois
caustiques distinctes, dans le régime intermédiaire avec une seule caustique, enfin dans
celui des grandes séparations avec deux caustiques séparées.

limite des faibles rapports de masse (¢ < 1), il existe une dégénérescence mathéma-
tique dans la forme des caustiques centrales entre les modéles a grande séparation
(dy > 1) et a faible séparation (d. < 1). Il devient dés lors impossible, quand la
caustique centrale est impliquée, de les départager sur la seule base des parameétres
ajustés des modéles. La similarité des caustiques est d’autant plus grande que ¢ est
faible, ce qui est de plus aggravé par la quasi inexistence du régime des séparations
intermédiaires pour ¢ — 0 (¢f. Fig. 2.9). Les risques d’avoir affaire & une telle am-



2.5 — Microlentilles binaires 57

biguité sont grands dans le régime des masses planétaires, et il est & prévoir que les
planétes découvertes par un effet dii & une caustique centrale y seront presque tou-
jours confrontées. Ainsi dans le cas de I’événement planétaire OGLE 2005-BLG-071
(§ 3.5.2), il n’a pas été possible de trancher franchement entre un modéle & grande
ou 4 faible séparation.

Cette dégénérescence va plus loin en pratique : dans le cas oil ¢ est proche de
l'unité (g ~ 1), expérience montre que la caustique planétaire d’'un modéle a grande
séparation d,, peut ressembler & s’y méprendre & la caustique centrale d’un modéle a
faible séparation d.. Cette ambiguité a été observée dans ’événement OGLE 2002
BLG-069 (cf. § 2.8). Pour cet exemple, cependant, il a été possible d’exclure 1'un
des deux modéles : en effet, les temps d’Einstein ¢y mesurés pour chacun d’eux
étaient trés différents, ce qui a permis (grace aux mesures de la parallaxe relative
source-lentille et du rayon de 1’étoile-source), de déduire des relations établies au
§ 2.7 que I'un des modéles impliquait un trou noir binaire en rotation, ce qui était
trés improbable.

Cette dualité des modéles porte le nom de « dégénérescence en d «— 1/d ».

Approche en termes de perturbation d’une microlentille simple

Une approche en termes de perturbation d’une microlentille simple, adaptée aux
cas des trés grandes ou des trés faibles séparations des microlentilles multiples, est
présentée par exemple dans Bozza (2000a), ou certaines formules analytiques appro-
chées sont avancées, telles que les expressions de 'aire et de la taille des caustiques.
Le méme type de calcul est mis en ceuvre dans Bozza (2000b) pour le cas des caus-
tiques secondaires, pour des séparations d < 1.

Amplification minimale & Uintérieur d’une caustique

L’amplification d’une microlentille quelconque est toujours supérieure ou égale a
un, valeur obtenue pour une source infiniment éloignée de la lentille. Dans le cas des
microlentilles binaires étudiées ici, nous avons vu que lorsqu’une source pénétre a
Iintérieur d’une caustique, une paire d’images apparait en plus des trois images déja
existantes. Elles ajoutent donc un flux (c’est-a-dire une amplification) supplémen-
taire au moment précis de ’entrée dans la caustique. Le minimum d’amplification
pour un point-source & l'intérieur d’une caustique ne peut par conséquent qu’étre
strictement supérieur & 'unité. Une étude quantitative visant a déterminer cette
borne inférieure a été menée par Witt & Mao (1995). Ils ont démontré que A, = 3
est une borne inférieure a4 "'amplification, et que de plus cette derniére est atteinte
pour deux corps de masses égales (¢ = 1), séparés de deux rayons d’Einstein (d = 2)
pour un point-source exactement placé entre les deux.

Cette section a mis en évidence trois grandes classes de microlentilles binaires
et en a souligné les propriétés essentielles. Les caustiques centrales jouent un role
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déterminant dans la détection des exoplanétes, ainsi que les caustiques planétaires
pour ¢ < 1. Des études ont été menées visant & mieux les définir (ex. An, 2005;
Bozza, 1999). Les caractéristiques et 1'intérét de ces deux types de caustiques dans le
régime planétaire seront détaillées au § 3.4.2, qui traite spécifiquement des modéles
de microlentilles adaptés a la recherche d’exoplanétes.

Les lignes qui suivent s’attachent a illustrer le nombre et la diversité particulie-
rement surprenants des courbes d’amplification qui peuvent résulter du passage de
la source en arriére-plan de microlentilles binaires.

2.5.4 Galerie de courbes d'amplification

La variété des courbes de lumiére qu’il est possible d’obtenir est en effet trés vaste,
puisque la source peut traverser des caustiques, éventuellement & plusieurs reprises,
ou encore passer sur une pointe (“cusp”’). Une galerie de courbes d’amplification
(Fig. 2.10 & 2.17) est présentée dans les pages qui suivent. Si elle ne peut prétendre
a Pexhaustivité, elle présente néanmoins des courbes d’amplification caractéristiques
d’un certain nombre d’effets remarquables, qui sont commentés ci-dessous.

Sur le panneau du haut de chaque figure, qui représente le plan-source, les deux
points roses donnent la position des deux composantes de la microlentille, 1a moins
massive se trouvant a gauche. Les caustiques sont représentées en rouge et la tra-
jectoire rectiligne de la source est dessinée en orange. Dans le panneau du bas, la
courbe d’amplification correspondante est tracée en vert, en fonction du temps ¢. On
rappelle que d désigne la séparation entre les deux composantes de la microlentille,
q leur rapport de masse, u, le paramétre d’impact et o ’angle d’impact (cf. § 2.3,
§ 2.5.1 et Fig. 2.5).

Fig. 2.10 | : La source traverse deux caustiques d’une microlentille de séparation
intermédiaire. I’amplification est toujours plus grande & l'intérieur des caus-

tiques a cause des deux images supplémentaires de la source qui viennent
s’ajouter aux trois autres.

Fig. 2.11 | : Cas d’une microlentille de faible séparation, avec deux traversées de
caustique et passage prés de deux “cusps”’. Ces derniers sont trahis par ’appa-
rition de deux bosses, I’'une a 'entrée et I'autre a la sortie de la caustique.

Fig. 2.12 |: Méme configuration de microlentille que la figure précédente, mais pour
une trajectoire différente.

Fig. 2.13 | : Déformation de la courbe de lumiére d’'une microlentille simple due
4 une caustique centrale. Cette microlentille est caractérisée par une faible
séparation et un faible rapport de masse.

Fig. 2.14 | : Microlentille de type planétaire, a trés faible rapport de masse. La
forme particuliére de la courbe d’amplification est due au passage de la source

a trés petite distance des “cusps” de la caustique centrale. Il s’agit en fait de
la configuration de I’événement planétaire OGLE 2005-BLG-071 (cf. § 3.5.2).
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Fig. 2.15|: Le rapport de masse et la trajectoire sont identiques au cas précédent.
En revanche, la microlentille est & grande séparation. Les courbes d’amplifi-

cation obtenues dans les deux cas sont similaires, ce qui met en évidence une
dégénérescence entre grande et faible séparation, particuliérement si le rapport
de masse est planétaire ¢ < 1073.

Fig. 2.16 | : Figure qui illustre & quel point une courbe de microlentille peut étre
exotique...

Fig. 2.17| : L’événement représenté ici est le « prototype » de I’événement de
microlentille planétaire, tel qu’on réve de I'observer : un pic étroit (grande

amplification et faible durée At < tg) perce la partie gauche de la courbe
d’amplification d’une banale microlentille simple. Il est di a la présence, au
voisinage de la trajectoire, d’une caustique planétaire (& gauche, en rouge).
Le réve est trés récemment devenu réalité, avec la découverte de OGLE 2005—
BLG-390... & lire au § 3.5.3.
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F1G. 2.10: Microlentille binaire avec d = 0.9, ¢ = 0.1, u, = 0.1 et « = 0.5 rad. Figure
commentée p. b8.
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FIG. 2.11: Microlentille binaire avec d = 0.35, ¢ = 0.7, u, = —8 x 1073 et o = 1.5 rad.
Figure commentée p. 58.
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F1G. 2.12: Microlentille binaire avec d = 0.35, ¢ = 0.7, u, = 8 x 1073 et a = 0.9 rad.
Figure commentée p. 58.
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FI1G. 2.13: Microlentille binaire avec d = 0.4, ¢ = 5x 1072, u, = —8x 1072 et o = 0.9 rad.
Figure commentée p. 58.
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FI1G. 2.14: Microlentille binaire avec d = 0.76, ¢ = 7x 1073, u, = —2x1072 et o = 1.6 rad.
Figure commentée p. 58.
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F1G. 2.15: Microlentille binaire avec d = 1.38, ¢ = 7x 1073, u, = —2x10"2 et o = 1.6 rad.
Figure commentée p. 59.
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F1G. 2.16: Microlentille binaire avec d = 0.7, ¢ = 0.1, u, = 0.13 et a = 0.57 rad. Figure
commentée p. b9.
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F1G. 2.17: Microlentille binaire avec d = 1.4, ¢ = 1 x 1072, u, = 0.12 et a = 0.6 rad.
Figure commentée p. 59.
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2.6 Effet de source étendue et assombrissement centre-bord

Jusqu’ici, seules des sources ponctuelles ont été envisagées. Cette approximation
est valable tant que la variation du gradient d’amplification au niveau de la surface
de la source est assez faible pour pouvoir étre négligé. Cependant, du fait de son
extension spatiale, la source a de trés fortes chances de passer suffisamment prés des
caustiques des microlentilles binaires, comme cela a été illustré sur les figures de la
section précédente.

Ainsi, méme si la source est de trés faible dimension en unités d’Einstein, la
courbe d’amplification pourra étre affectée par des effets dits de « source étendue »
(“finite” ou mieux “extended source effect”) lorsque cette derniére passe dans le voi-
sinage immédiat des caustiques. Si ’amplification d’une source ponctuelle devient
infinie au niveau des caustiques, pour une source étendue, dont ’amplification est
donnée par l'intégrale sur la source de I’amplification ponctuelle, elle sera toujours
finie parce que ’Eq. (2.29) est intégrable.

Ces effets ont lieu dans des régions relativement limitées de la courbe de lumiére ;
les effets de taille étendue ne seront par conséquent décelables que sur des durées
trés bréves, de 'ordre de la fraction de ¢y, et une grande attention est a apporter aux
fluctuations de magnitude de la microlentille. L’augmentation du nombre d’objets
observés, bénéficiant d’un suivi toujours plus précis et susceptibles de mesurer des
déviations trés courtes a naturellement conduit a de plus en plus de détections de
déviations dues a la taille angulaire de la source.

Le fait que la source puisse ainsi révéler sa taille angulaire est une propriété
trés particuliére des microlentilles. Une étoile géante du Bulbe de 30 R, située a
8 kpc, par exemple, aura un diamétre angulaire d’environ 35y as, trés inférieure a
la résolution angulaire du meilleur instrument disponible. La microlentille ne grossit
pas 4 proprement parler la source. Elle se contente de convertir son rayon angulaire
en un rayon mesuré en unités d’Einstein ©p. Comme cette derniére grandeur est
elle-méme toujours trés faible, le rapport entre le diamétre angulaire de la source
et Op reste dans des valeurs comparables (~ 1072 — 1073) et conduit la plupart
du temps & des effets observables. En résumé, une microlentille posséde la capa-
cité de résoudre spatialement une source, méme si cette derniére est de trés faible
dimension angulaire. On peut ajouter une remarque générale sur le flux amplifié
de la source. Si 'on considére le cas d’une microlentille simple et une configura-
tion géométrique Dy, Dg donnée, 'amplification maximale d’une source étendue de
brillance uniforme, de rayon Rg en unité d’Einstein, vaut (¢f. Eq. (5.31) du § 5.2.3)

pax = \/4+ R%/Rs ~ 2/Rg si R < 1. D’autre part, puisque le flux @, de I’étoile
non-amplifiée est proportionnel a la surface du disque stellaire, ®, < RZ, le flux am-
plifié de létoile ' = ARE* x P, est proportionnel & Rg (P’ oc Rg). Les microlentilles
pénalisent donc moins les observations de sources de faible rayon que I’observation

directe : '/®, > 1 quand Rg < 1.
La Fig. 2.18 quantifie plus précisément la taille de la source en unité d’Einstein.
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Fi1G. 2.18: Taille d’une source Rqoyrce, Située a Dg = 8 kpc, en fonction de la masse Mentile
de la lentille, pour divers rapports Og/Og. Les traits continus sont calculés pour Dy, =
6 kpc, alors que les traits en pointillés correspondent & Dr, = 4 kpc. Ce diagramme permet
de se rendre compte de la taille angulaire de la source en unités du rayon d’Einstein (soit
Rg = Og/0Og), pour diverses configurations (Mientille; Rsource)- L’échelle du haut donne,
pour D;, = 6kpc, la valeur de O en micro-secondes d’angle (pas). Par exemple, une
lentille de masse solaire située & 6 kpc amplifiant la lumiére provenant d’une géante K2
(~ 23 Ry) d’arriére-plan a 8 kpc aura un rayon d’Einstein d’environ 583 pas, pour un rayon
de source ~ 2.3x 102 en unité d’Einstein. Les effets de taille étendue se manifestent souvent
dans les courbes de lumiére d’événements de grande amplification, dés que Og/Og devient
supérieur 4 1073. On a enfin indiqué sur la partie gauche du graphe les types spectraux
correspondants & quelques valeurs de Reource-

On a supposé que cette derniére évolue dans le Bulbe de la Voie Lactée, & Dg ~ 8 kpc.
En abscisse est portée la masse de la lentille (isolée) en M, et en ordonnée le rayon de



66 Chap. 2 — Modélisation des microlentilles gravitationnelles

la source considérée (le type d’étoile correspondant est donné le long de ’axe, a titre
indicatif, pour quelques tailles de sources). Les droites obliques sont paramétrées
par le rapport du rayon de la source sur O, avec Og/O = 1, 1071, 1072 et 1073,
Les droites en trait plein correspondent & une source & Dg = 6kpc, les droites en
pointillés & Dg = 4kpc. Ainsi, une source de taille 10 R vue & 8kpc « au travers »
d’une lentille de type naine M de 0.3 M., a une dimension un peu supérieure i
1072 OF. Des effets de taille étendue importants peuvent alors étre détectés. Dans le
cas de caustiques produites par des microlentilles binaires & faible rapport de masse
(¢ < 1), il se peut que la dimension de la source soit du méme ordre de grandeur que
la taille des caustiques centrales ou secondaires. Les caustiques & la limite risquent
d’étre noyées par la taille de la source, et ses effets sur la courbe de lumiére seront
difficilement distingués du bruit de mesure.

Le cas général du calcul complet d’un modéle avec une source étendue, pour une
lentille binaire quelconque, est possible mais en pratique trés largement au-dessus des
capacités des ordinateurs actuels. Les modéles mathématiques doivent parfois étre
simplifiés, et plusieurs méthodes numériques sont implémentées dans les codes pour
travailler de maniére complémentaire. Dans certains cas, des effets caractéristiques
isolés dans la courbe de lumiére peuvent parfois étre modélisés indépendamment du
reste de ’événement. [’ Annexe A est consacrée a I’étude de diverses méthodes, ainsi
qu’a leur implémentation dans des codes efficaces.

La prise en compte des effets de taille étendue dans les modéles de microlentilles
pose certainement un réel défi aussi bien au plan des mathématiques que dans la
mise en place de codes numériques stables. Elle ouvre cependant la voie a de trés
intéressantes possibilités. En général, une source est affectée d’un « assombrissement
centre-bord » (“limb-darkening”). Les observations de microlentilles gravitationnelles
y sont sensibles quand la source s’approche des caustiques, a tel point que, dans cer-
tains cas, il est indispensable de le prendre en compte dans la modélisation. On
utilise souvent des lois d’assombrissement centre-bord linéaires ou en racine carrée
(cf. § 5.1.3), qui ajoutent alors un ou deux paramétres libres supplémentaires. Il est
possible de tirer un grand profit de cet effet pour sonder en détail les atmosphéres
d’étoiles du Bulbe de la Voie Lactée. Les modéles adaptés & un tel projet, ainsi que
les résultats obtenus, seront détaillées au chapitre 5. En particulier, si la source tra-
verse une caustique, ses différentes parties seront amplifiées de facon différentielle,
puisque les points situés sur la caustique subissent une amplification formellement in-
finie. Cet effet est utilisé pour mesurer les assombrissements centre-bord d’étoiles du
Bulbe, ou encore d’étudier les variations de largeur équivalente centre-bord de raies
spectrales comme Ho ; cet effet peut aussi étre mis & profit avec une lentille simple.
De nombreuses mesures d’assombrissement centre-bord ont pu étre effectuées sur
des étoiles trés lointaines grace a la technique des microlentilles. Une grande variété
d’étoiles peut ainsi étre étudiée, en particulier les Géantes rouges et les étoiles de la
Séquence Principale de la population du Bulbe (cf. § 5.1.2).

La mesure de la taille de la source Rs en unités du rayon d’Einstein Og per-
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met aussi de donner des contraintes fortes sur les caractéristiques géométriques, et
comme pour la parallaxe (¢f. § 2.3.3) de lever une partie des dégénérescences du
modéle ; la mesure de ces deux effets conduit d’ailleurs & évaluer la masse de la len-
tille et sa distance & ’observateur de maniére univoque, comme il sera démontré au
§ 2.7. Des modéles numériquement viables sont aussi en mesure d’étre départagés si
les paramétres physiques de la microlentille sont mesurés (par exemple pour 1’évé-
nement OGLE 2002-BLG-069, § 2.8). La encore, la prise en compte d’une source
de taille étendue ajoute un parameétre dans les modéles et complique énormément
les problémes de calcul numérique (voir ’Annexe A). La taille de la source, quand
elle est déterminée, constitue toutefois une mesure solide, qui peut étre utilisée pour
apporter des contraintes fortes sur les caractéristiques de la microlentille.

Source ponctuelle ou étendue ?

Terminons cette section par quelques remarques pratiques. Une maniére efficace
de procéder consiste & décomposer les courbes de lumiére en diverses régions, selon
que les effets de taille étendue sont prédominants ou non. Lorsque la source est
loin des caustiques, 'approximation d’une source ponctuelle est bonne et suffit pour
mener i bien le calcul de 'amplification. Pour les régions de la courbe de lumiére
affectées par la taille étendue de la source, on peut parfois mettre en place un
modéle approché pour faciliter et accélérer les calculs. Mais dans certains cas, le
modéle complet avec effet de source étendue sans approximation est nécessaire, et
le temps de calcul peut devenir trés important.

2.7 Masse et distance de la microlentille

L’expression de tg, seul paramétre directement mesurable dans un événement de
microlentille, est une combinaison dégénérée des paramétres Dy, Dg, M et v, comme
il a déja été signalé. La mesure de la parallaxe et celle de la taille de 1a source, corres-
pondant respectivement & la détermination dans les modéles des paramétres 7 et Rs,
permettent de lever 'ambiguité sur les caractéristiques de la microlentille. On fera
pour cela 'hypothése que la distance de la source est relativement bien déterminée
(par exemple par des méthodes ad hoc de tracés de diagrammes magnitude—couleur
du champ observé), ce qui est presque toujours le cas.

Pour cela, on commence par réécrire I’expression du rayon d’Einstein donnée par
I’Eq. (2.14), en exprimant les masses en termes de masse solaire M :

AGM, Ds\'? | M D

Ry = (%) — z(l-2), z==t, (2.45)
C

de laquelle on tire la formule :

M(z) ? y R%,
My, — 4GMyDs = z(1—z)

(2.46)
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La vitesse orthoradiale relative v, définie dans I’Eq. (2.31) se déduit alors de
cette formule, puisque tg est mesuré :

Re [4GM,Ds\Y* [ M
— — (1 —2). 2.47
UL tE < C2 t%: M@ . ( x> ( )

Contraintes i1ssues de la mesure de la parallaze annuelle

Nous avons vu au § 2.3.3 que la mesure de la parallaxe d’'un événement de
microlentille était essentiellement caractérisée par le parameétre n = (1 — z) ag/RE
(cf. Eq. (2.33) et (A.20)). On peut donc extraire Ry de la formule et 'insérer dans
I’Eq. (2.46), pour obtenir :

2 2

]_ _

M(z) = ¢ « (L) x I, (2.48)
M@ 4GM® DS Qg xr

qui fait intervenir la valeur physique du demi-grand axe de l'orbite terrestre, ag,
ainsi que sa valeur obtenue dans I'ajustement du modéle aux données, . Cette
formule donne une relation entre la masse de la lentille M et sa distance relative x
a 'observateur. Un exemple d’une telle relation est tracée Fig. 2.19.

Contraintes i1ssues de la mesure du rayon de la source

En disposant d’observations dans plusieurs bandes spectrales, ou encore d’infor-
mations spectroscopiques sur 1’étoile source, on peut déterminer sa distance et son
type, et ainsi estimer son rayon physique, noté Rghys. Si la taille de 1a source en unité
d’Einstein Rg est déterminée dans 1’ajustement d’un modéle (¢f. § 2.6), une relation
supplémentaire entre les paramétres dégénérés est en mesure d’étre établie. En effet,
par définition, Rs mesure le rayon de la source en unité de R dans le plan-source,
c’est-a-dire : ohys ohys
RS = RS =T RS .

Ry, Rg

Une fois encore, on peut extraire l'expression de Rg pour la remplacer dans

I’Eq. (2.46). Nous obtenons une relation du méme type que celle donnée par I'Eq. (2.48),

A savoir :
2 phys
M) __c « [ Bs X — (2.50)
M@ 4GM®DS RS ]_ — X

La courbe correspondante pour Rghys = 16 R, est tracée avec la précédente sur
la Fig. 2.19.

(2.49)

Discussion sur la mesure simultanée de la parallaze et du rayon de la source

S’il était possible de mesurer pour tous les événements la parallaxe et le rayon de
la source, on aurait accés aux caractéristiques géométriques et physiques complétes
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Fi1G. 2.19: Contraintes physiques sur la masse M de la lentille (en ordonnées) et sa distance
a Uobservateur (Dy,, abscisse). La source est supposée résider dans le bulbe de la Galaxie
a la distance de Dg = 8kpc. La courbe bleu marine trace la contrainte Eq. (2.48) obtenue
a partir d’'une mesure de la parallaxe par 'intermédiaire du paramétre n = 0.12, avec
ag = 1UA. La deuxiéme courbe (en bleu roi) illustre la contrainte issue de I'Eq. (2.50),
oll on a mesuré aussi bien la taille physique du rayon de la source, Rghys =16 Ry, que sa
valeur en unités d’Einstein, Rg = 4 x 1072. Le point représentatif du couple (D, M) est
astreint & se déplacer sur ces courbes. Si la parallaxe et la taille de source sont mesurées
en méme temps, la lentille posséde les caractéristiques indiquées par le point d’intersection
des deux courbes.

du probléme, par simple lecture du point d’intersection des deux courbes Eq. (2.48)
et Eq. (2.50) sur la Fig. 2.19. En pratique, ceci n’est que trés rarement réalisé, en
partie pour les raisons discutées ci-dessous.

Tout d’abord, les événements trés courts (tg ~ 10jours < 365jours) ne per-
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mettent pas en général de mesurer de maniére fiable la parallaxe relative ; les modéles
fournissent éventuellement des valeurs maximales du parameétre 7.

Dans le cas des microlentilles simples, le raisonnement suivant met en lumiére
qu’il est difficile de mesurer simultanément parallaxe et rayon de la source. Soit p la
vitesse angulaire relative entre la microlentille et 1a source ; pour fixer les idées, dans
un scénario Bulbe-Bulbe on aura p ~ 15 pas/jour alors que dans un événement
Bulbe-Disque, ce sera plutot p ~ 22 pas/jour. Considérons une source de taille
fixée Rghy ®, subissant un effet de microlentille, dont on suppose la géométrie donnée,
de méme que la vitesse relative u. La taille angulaire de la source Og = Rghy ®/Ds
est donc constante, tandis que celle de I’anneau d’Einstein O = utg est quant a
elle d’autant plus grande que le temps d’Einstein ¢y est plus long. Par conséquent,
la taille angulaire relative de 1’étoile-source par rapport & O (c’est-a-dire Og/Og)
varie comme 1/tg. On arrive donc & deux effets contradictoires : si ¢ est grand,
la mesure de la parallaxe est facilitée, mais alors ©g/Og est faible et ’observation
d’effets de source étendue est peu probable. Inversement, un événement court favorise
I’observation d’effets de taille étendue de la source, mais pénalise la mesure de la
parallaxe.

Les microlentilles binaires dans le régime des rapports de masses intermédiaires
(1072 <« q < 1), quant & elles, ont & leur actif de posséder des caustiques trés
étendues, de taille comparable & O (¢f. Fig. 2.8 et 2.9). La probabilité que la
trajectoire de la source croise une de ces caustiques, en produisant des déviations
notables dans la courbe de lumiére (ex. entrées ou sorties de caustique), est alors
trés grande, et ce méme si O5/Or < 1. De ce point de vue, un temps d’Einstein
tg plus long favorise non seulement la mesure de la parallaxe, mais également celle
de la taille de la source, contrairement aux microlentilles simples. Notons cependant
que pour le régime des microlentilles planétaires (¢ < 1), les caustiques sont de trés
petite taille ce qui renvoie aux difficultés précédentes.

Pour cette raison, peu de mesures simultanées de la masse et de la distance de
microlentilles ont pu étre réalisées. Elles sont regroupées dans le Tab. 2.1.

Microlentille Og (mas) Masse (M) Distance (kpc)
EROS 2000-BLG-5....... 1.38£0.12 0.612 £ 0.057 ~ 2
OGLE 2002-BLG-069..... ~ 0.99 0.51 £0.15 29404
OGLE 2003 BLG238..... 0.652 4+ 0.056  1.1579:33 5.9703
OGLE 2003-BLG-175..... ~ 2.2 ~ (.75 ~1.1

TAB. 2.1: Microlentilles pour lesquelles la masse et la distance ont pu étre mesurées
simultanément.
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Estimation des paramétres basée sur un modéle galactique

Lorsqu’il n’est pas possible de mesurer I'un ou 'autre de ces parameétres, il est
en dernier ressort possible de s’appuyer sur un modéle Galactique de distribution
des masses, des distances et des vitesses des étoiles (ex. Han & Gould, 2003), pour
estimer la masse et la distance de la microlentille. Un exemple en est donné a la
Fig. 2.20, pour lequel les densités de probabilité de la masse M (graphe du haut),
de la distance Dy, (au milieu) et de la vitesse relative v, (en bas) de la microlentille
sont calculées pour un événement donné. La source réside dans le Bulbe, et deux
scénarios sont envisagés, selon que la microlentille appartient au Bulbe ou au Disque
de la Galaxie.
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F1G. 2.20: Exemple de densités de probabilité de la masse M (graphe du haut), de la
distance Dy, (au milieu) et de la vitesse relative v, (en bas) pour un événement donné.
Deux scénarios sont envisagés : soit la lentille (comme la source) est dans le Bulbe (courbe
en pointillés notée “bulge”), soit la lentille réside dans le disque (en pointillés, notée “disk”)
de la Galaxie. La courbe en trait plein est la densité de probabilité totale, sans distinction
du scénario.
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D’autres effets peuvent aussi étre utilisés pour mesurer les paramétres physiques
de la microlentille, & partir du moment ou ils sont modélisables. C’est le cas par
exemple de la mesure de la rotation d’une microlentille binaire (ex. Dominik, 1998a).
Un tel effet a bien été observé et modélisé avec succés par Albrow et al. (2000b), dans
I’événement MACHO 97-BLG-41, et par An et al. (2002) pour EROS 2000-BLG-5.
Malgré tout, ce genre de mesure reste trés rare, et les efforts portent essentiellement
sur la modélisation précise des effets de parallaxe et de source étendue pour remonter
a la distance et a la masse de la microlentille.
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2.8 Caractérisation compléte de OGLE 2002-BLG—-069 (Ar-
ticle A&A)

L’événement OGLE 2002-BLG-069 est un événement de microlentille binaire,
pour lequel deux traversées de caustiques ont été observées. La modélisation de cet
événement a clairement mis en évidence une dégénérescence des modéles & grande et
faible séparation, qu’il a été possible de départager par des considérations physiques.
La masse et la distance de la microlentille ont pu étre mesurées avec précision. La
sortie de la caustique, de plus, a été suivie en spectroscopie UVES, et les données
obtenues ont permis de sonder I’atmosphére de I’étoile source, située dans le Bulbe
de la Galaxie (cf. § 5.3).

L’article qui suit a été publié par Kubas et al. (2005) dans Astronomy & Astro-
physics.
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Abstract. We analyze the photometric data obtained by PLANET and OGLE on the caustic-crossing binary-lens microlensing
event OGLE-2002-BLG-069. Thanks to the excellent photometric and spectroscopic coverage of the event, we are able to
constrain the lens model up to the known ambiguity between close and wide binary lenses. The detection of annual parallax in
combination with measurements of extended-source effects allows us to determine the mass, distance and velocity of the lens
components for the competing models. While the model involving a close binary lens leads to a Bulge-Disc lens scenario with
a lens mass of M = (0.51 + 0.15) M, and distance of D, = (2.9 + 0.4) kpc, the wide binary lens solution requires a rather
implausible binary black-hole lens (M > 126 M,). Furthermore we compare current state-of-the-art numerical and empirical
models for the surface brightness profile of the source, a G5III Bulge giant. We find that a linear limb-darkening model for the
atmosphere of the source star is consistent with the data whereas a PHOENIX atmosphere model assuming LTE and with no

free parameter does not match our observations.

Key words. gravitational lensing — stars: atmospheres — stars: binaries: general

1. Introduction

By exploiting the phenomenon of the bending of light from
background source stars due to the gravitational field of inter-
vening compact objects acting as lenses, Galactic microlensing
provides an opportunity to infer the brightness profile of the
source star, the mass and configuration of the lens, as well as
the relative parallax and proper motion. In recent years there
has been a remarkable increase in the power of microlensing

* Based on observations made at ESO, 69.D-0261(A),

269.D-5042(A), 169.C-0510(A).

survey alert systems like OGLE-III (Udalski 2003)! and MOA
(Bond et al. 2001). As a consequence, binary-lens microlens-
ing events have become a unique and valuable tool to study,
in unprecedented detail, members of the source and lens pop-
ulation within our Galaxy and in the Magellanic Clouds (Abe
et al. 2003; Fields et al. 2003; An et al. 2002; Albrow et al.
2001b, 2000a,b, 1999a,b). The OGLE-2002-BLG-069 event is
an ideal example for showing the current capabilities of mi-
crolensing follow-up observations.

! www.astrouw.edu.pl/~ogle/
2 www.physics.auckland.ac.nz/moa/
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The passage of a source star over a line-shaped (fold) caus-
tic as created by a binary lens produces a characteristic peak
in the light curve which depends on the stellar brightness pro-
file. The data obtained for OGLE-2002-BLG-069 clearly re-
veal a pair of such passages consisting of an entry and subse-
quent caustic exit, where the number of images increases by
two while the source is inside the caustic.

This binary-lens event is the first where both photomet-
ric and high-resolution spectroscopic data were taken over the
whole course of the caustic exit. The previous attempts on
EROS-2000-BLG-5 (Afonso et al. 2001) had good coverage
but low spectral resolution (Albrow et al. 2001a), or a pair
of spectra taken with high resolution but low signal-to-noise
(Castro et al. 2001). Prior to this study, we presented a fold-
caustic model of the OGLE-2002-BLG-069 photometric data
comparing a linear law and a model derived from PHOENIX
v2.6 synthetic spectra for the limb-darkening and analyzed
variations in the Ha line as observed in high-resolution UVES
spectra taken over the course of the caustic passage (Cassan
et al. 2004). A full account of the spectral observations in
Ha, Hp, Call, Mg and other lines will be given in Beaulieu
et al. (2005). Here, we concentrate on the photometric data
alone in order to present the full binary-lens model.

For the majority of observed microlens events all informa-
tion about lens mass, relative lens-source distance and proper
motion is convolved into one single characteristic time scale.
Binary-lens events however are especially sensitive to effects
caused by finite source size and parallax, so that in combina-
tion with the determination of the angular source radius, these
three lens quantities can be measured individually (Refsdal
1966; Gould 1992). This is only the second binary microlens-
ing event, after EROS-BLG-2000-5 (An et al. 2002), for which
this has been achieved. Despite our high sampling rate and the
small uncertainty of our photometric measurements, we still
encounter the well-known close/wide-binary ambiguity origi-
nating in the lens equation itself (Dominik 1999) and which
may only be broken with additional astrometric measurements
as proposed in Dominik (2001) and Gould & Han (2000).

2. OGLE-2002-BLG-069 photometry data

Alerted by the OGLE collaboration (Udalski 2003) on
June 1, 2002 about the ongoing Bulge microlensing
OGLE 2002-BLG-069 event (RA = 17"48™150, Dec =
-21°16’9"3), the PLANET collaboration network began pho-
tometric observations on June 18, using 6 different telescopes,
namely SAAO 1 m (South Africa), Danish 1.54 m (La Silla),
ESO2.2 m (La Silla), Canopus 1 m (Tasmania), Stromlo 50"
(Australia) and Perth 1 m (Australia). Data were taking in
I- (UTas, Danish, SAAO, Perth), R- (La Silla) and V-bands
(Stromlo). Since the V-band data set of Stromlo contains only
8 points, which is less than the number of parameters we fit, we
do not use it in the modeling process.

The photometry reductions were done by point-spread-
function (PSF) fitting using our own modified version
of DoPHOT (Schechter et al. 1993), implemented as
part of the PLANET reduction pipeline. The full raw
data set including the public OGLE data (available from

D. Kubas et al.: Full characterization of binary-lens event OGLE-2002-BLG-069 from PLANET observations

Table 1. Selection criteria for PLANET photometric dataset.

Telescope Median seeing  Seeing cut  Number of
(arcsec) (arcsec) points
ESO22m 1.13 <25 150
Danish 1.62 <25 108
UTas 3.13 <3.6 58
SAAO 1.93 <2.6 153
Perth 243 <2.8 86
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:ESOZ.ZmR" 12,0
[ SAAO | . , A ]
I Perth | N 12.5¢ - ) 1 A
[ UTAS | E i ]
I OGLE | . ; v ; 4
13- E 130} St 17
L s J
: g 13.5F q :
[ R
~ | i L1
=4 ” ; g 14.0 D ;
Erap \ ) 7
] I 3.0 I IPEPEPEPN IR B
_S : g g 2445 2450 2455 2460 2465 2470:
[ N E 16.0 T
I 3 : ]
: _ % T gt ]Iﬂﬁ IIIHIIIHIIHI]IIII 1 11 :
+ s (1621 4 4
15 Zx —
r = 2750 2800 2850 2900 29504
I < % |
L ~ = II[}% i
16~ 4
) I 'l l ) l ) l )
2400 2500 2600 2700

HJD - 2,450,000

Fig. 1. Complete photometric /- and R-band datasets of PLANET and
OGLE, with PLANET calibrated to the OGLE filter. The upper inner
panel shows a zoom of the caustic passages, while the lower panel dis-
plays the baseline measurements of OGLE made in the 2003 season,
i.e. one year after the lensing event occurred.

www.astrouw.edu.pl/~ogle/ogle3/ews/ews.html)con-
sists of 675 points. Data that were obviously wrong according
to the observational log books or for which the reduction soft-
ware did not succeed in producing a proper photometric mea-
surement have been eliminated. Moreover, PLANET data taken
under reported seeing that was significantly above the typical
value for the given site were removed according to the cut-offs
listed in Table 1. Altogether about 2% of the data were rejected,
leaving us with a total of 651 points (Fig. 1).

Thanks to the favourable brightness at baseline (lpgLg =
16.15 + 0.01 mag) and low crowding of this event, the corre-
lation between seeing and observed flux is negligible and does

Article published by EDP Sciences and available at http://www.edpsciences.org/aa or http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361:20042624




76

Chap. 2 — Modélisation des microlentilles gravitationnelles

D. Kubas et al.: Full characterization of binary-lens event OGLE-2002-BLG-069 from PLANET observations

not yield a significant signature in the data, contrary to some
previously analyzed events (e.g. Albrow et al. 2000b).

3. Binary-lens model
3.1. Parametrization and general approach

The art of binary-lens light curve modeling still poses signif-
icant challenges. A priori the parameters have a large dynam-
ical range ( the mass ratio for instance can vary over several
magnitudes) and the standard y? goodness-of-fit measure of the
complicated high-dimensional parameter space is very sensi-
tive to subtle changes in most of the parameters. Furthermore
the parameter space contains both real ambiguous solutions and
false numerical minima where parts of the y? surface are ei-
ther flat or contain very irregular and rough regions, in which
local optimizing codes, based on gradient search algorithms
(Press et al. 1992), can get trapped. Another barrier is the treat-
ment of extended-source effects, which are prominent when the
source is resolved by caustic crossings. Given the large num-
ber of initial model parameters and the large number of data
points, all suggested methods of calculate binary-lens curves
of extended sources (Kayser & Schramm 1988; Dominik 1995;
Wambsganss 1997; Dominik 1998a) are too time consuming to
be used for the complete data set. Therefore we employ a strat-
egy similar to that used by Albrow et al. (1999b). We treat the
data obtained during the caustic passage(s) separately from the
remainder of the light curve using the criteria given below.

For a caustic crossing binary-lens event a minimum of
7 + 2n parameters are required, namely #y, uo, fg, ¢, d, @, and
Ps, plus Fs and Fp for each of the n different observing sites
(here n = 6). Here #, denotes the time of closest approach to
the center of mass of the binary, uy > 0 the impact parameter
at time fy, tg is the time needed to cross the angular Einstein
radius, which is defined as

[4GM Dyg

c? DLDS ’
where Dy, Ds and Dy g are the observer-lens, observer-source,
lens-source distances and M the total mass of the binary lens.
The lens is characterized by the mass ratio ¢ = my/m; be-
tween the secondary and the primary and their angular sepa-
ration d fg. The impact angle « is measured between the line
from the secondary to the primary and the positive direction
of source motion relative to the lens. The angular source size
is given by p, 8g. The flux of the unlensed source star is F's
and Fp is the flux contribution of any other unlensed sources
(including the lens) within the aperture. For every observing
site, Fp and Fg are determined independently to account for
different background and flux characteristics of the individual
telescopes/detectors. Modeling the parallax effect due to the
orbital motion of the Earth requires 2 more parameters, the
length g of the semi-major axis projected onto the sky plane
and a rotation angle i, describing the relative orientation of the
transverse motion of the source track to the ecliptic plane. The
source surface brightness profile in this study is described by
either a 1- or 2-parameter law so that the complete photometric
model consists of up to 23 parameters.

b = ey

943

lens separation d

0.2

0.4 0.6

. 0.8 1.0
mass ratio q

Fig. 2. Gray-scale y*> map of full grid in mass ratio ¢ and lens sep-
aration d, with darker regions representing lower values of x2. The
irregularity of parameter space is reflected by the patchy appearance
of the map, especially around the wide binary model in the upper left
part of the plot. The best models are marked by the white diamonds at
q ~ 0.6,d ~ 0.5 (close binary) and at ¢ ~ 0.16, d ~ 3.7 (wide binary).

Our initial search for the lens model involves only data
outside the caustic-crossing region, where extended-source ef-
fects are negligible. Moreover, we also neglect parallax effects.
We then scan the parameter space on a grid of fixed values of
mass ratio g and lens separation d, optimizing the remaining
parameters g, up, fg and a with the genetic algorithm Pikaia
(Charbonneau 1995; Kubas & Cassan 2005) and subsequently
with a gradient routine to obtain y?-maps such as shown in
Fig. 2, which give an overview of possible model solutions. The
values of F's and F are simultaneously computed by inexpen-
sive linear fitting. To explore in more detail the minima that are
found we conduct a search with Pikaia over a restricted range
of ¢ and d but this time allowing these parameters to be opti-
mized as well and again use gradient based techniques for final
refinement. The results from the fold-caustic-crossing model-
ing in combination with the point source fits are then used to
generate magnification maps with the ray-shooting technique
(Wambsganss 1997). These maps contain the full information
on the lens-source system.

We note that in crowded fields the raw photometry er-
rors given by the reduction process clearly underestimate the
true errors (Wozniak 2000). To achieve a reduced y? of unity
in our best fit model the photometric error bars would have
to be rescaled by factors of 1.51 (SAAO), 1.92 (UTas), 1.34
(Danish), 1.16 (ESO 2.2 m), 1.59 (Perth) and 2.3 (OGLE).

3.2. Preferred lens parameters

To exclude the data points which are affected by finite source
effects we apply the argument given in Albrow et al. (1999b).
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There it was shown, that for times >3At away from the fold
caustic, where At is the time in which the source radius crosses
the caustic, the point source approximation is accurate enough
for photometric errors of <1%. Based on the measured caus-
tic crossing times (see Sect. 4) we cut out data between
2450.0 < HID’ < 2452.8 and 2463.0 < HID' < 2466.0,
where HID” = HID - 2450000. We then search for promis-
ing regions in parameter space on a grid of mass ratio ¢ and
lens separation d, the two parameters that characterize the bi-
nary lens, with ¢ = 0.01,0.05,0.10,0.15,...,1.00 and d =
0.01,0.05,0.10,0.15, ...,4.70. The result is shown in Fig. 2.
While the apparent close binary solution around g ~ 0.6 and
d ~ 0.5 seems to be well defined, the numerical routines con-
verge poorly in the vicinity of the wide-binary solution, reflect-
ing the intricacy of binary-lens parameter space. By bracketing
apparently interesting subsets of the (g, d) plane, our optimiza-
tion algorithm identifies the best wide solution at ¢ ~ 0.16 and
d~317.

3.3. Annual parallax

Close-binary-lens models that neglect the motion of the Earth
around the Sun show a significant asymmetry in the residuals
which disappears if parallax is taken into account. Adapting
the convention in Dominik (1998b) and illustrated in Fig. 3 we
introduce as a parameter the projected length 7y of the Earth’s
semi-major axis in the sky plane, which is defined as

2

1AU (1 1
g = mLs/6g = ( )

6 \DL Ds

where 7 is the relative lens-source parallax. The second ad-
ditional parameter is the angle ¢ describing the relative ori-
entation of the source motion to the ecliptic. The heliocentric
ecliptic coordinates (¢, x) used for the parallax modeling are
derived from the standard geocentric ecliptic coordinates (4, 5)
by applying y = 8 and ¢ = A + 7 + ¢,, where ¢, is the angle of
the vernal equinox measured from the perihelion.

In 2002 Earth reached the perihelion at ~2277.1 HID" and
the time of the vernal equinox was ~2354.3 HJD’. This yields
¢ =163.3°and y = 2.1° for OGLE-BLG-2002-069.

4. Source model

The data taken when the source transits the caustic show the
corresponding characteristic shape. The caustic entry is not
well sampled, because in the early stage of the event it was
difficult to distinguish between a binary and a single lens, and
the practically unpredictable rise of the light curve was rather
short. On the other hand, the caustic exit has very good cover-
age thanks to our predictive online modeling. Hence, we focus
our study on the caustic exit. We estimate that the exit oc-
curred for (2463.45 < HID' < 2467) approximately. The cor-
responding subset of data comprises 95 points from ESO 2.2 m,
21 points from SAAO and 17 points from UTas, giving a total
of 133 points. We assume the source to move uniformly and
neglect the curvature of the caustic as well as the variation of
its strength on the scale of the source size. This approximation
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Ecliptic North

" lens plane

Fig. 3. The coordinates (%, i) are chosen so that the right hand system
(%, 7,2 fulfilsx =z, § =y,Z = —xfor o = y = ¢ = 0. The longitude ¢
is measured from the perihelion #, towards the Earth’s motion and the
latitude y from the ecliptic plane towards ecliptic north.

(which is justified in Sect. 5) allows us to increase computa-
tional efliciency significantly by using a fold-caustic-crossing
model (e.g. Cassan et al. 2004). We recall that during a caustic
crossing, the total magnification A® of the source is the sum
of the magnifications of the two critical images and the three
other images:

lf—t.
At

A9 = e Ge ("5 €9) 4 o 11+ (= 10)]. 3)
Here At is the time needed for the radius of the source to cross
the caustic, # is the date at which the limb exits the caustic and
Gy is a characteristic function (Schneider & Wagoner 1987)
depending on the surface brightness profile £&. The blending pa-
rameters and the baseline magnitudes for each site are derived
from the point-source model on the non-caustic-crossing part
of the light curve; they are held fixed in the following.

Limb-darkening is frequently characterized by a sum of
power-laws:

&) i
5—0 =1—lei(1—l~l),

1

“

where u = cos ¥ is the cosine of the emergent angle of the
light ray from the star, and a; (i = 1/2,1,3/2,2...) are the so-
called limb darkening coefficients (LDC). We investigate the
two most popular realizations: the linear (a; # 0) and square
root limb darkenings (a; # 0 and a;;; # 0). Performing a %
minimization on our fold-caustic data provides us with the pa-
rameters listed in Table 2 that best describe our photometric
data. The value of y?/d.o.f. tells us about the relative good-
ness of the fits among the studied models. Claret (2000) also
introduced a 4-parameter law which fits the limb-darkening
curves derived from spherical atmosphere models. However,
as pointed out by Dominik (2004a), for coeflicients beyond the
linear law, the differences in the light curve are much smaller
than the differences in the profiles, and it is not possible to
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Fig.4. Data points and light curve obtained with square-root limb
darkening (upper panel), and residuals coming from the linear, square-
root and PHOENIX laws.

Table 2. Limb-darkening coefficients (LDC) derived from the fit of
OGLE-2002-BLG-069 during the caustic exit. Each set of LDC cor-
responds to the best fit obtained (no error rescaling here) by using the
LDC as well as the fold-caustic model parameters as free parameters.

Linear Square root PHOENIX
t; (days)  2465.624  2465.626 2465.636
At (days) 0.71 0.72 0.72
w (days™) -0.10 -0.10 -0.11
Aerit 19.98 20.03 19.85
Aother 7.33 7.35 7.33
a 0.62 0.10 -
ay — 0.80 -
x*/d.of. 2.230 1.937 3.528

find a unique set of coefficients given our data set. Finally,
we also consider a PHOENIX atmosphere model that resulted
from a spectroscopic analysis of the source star by Cassan
et al. (2004), where corresponding broad-band brightness pro-
files for R- and /-band were computed.

In the upper panel of Fig. 4, the best model (with square-
root limb darkening) is plotted with the data. The fit resid-
uals obtained with the linear, square-root and PHOENIX
limb darkening are displayed in the lower panels. With free
limb-darkening coefficients, even the linear law describes the
data reasonably well, while the square-root law allows a bet-
ter match. In contrast the parameter-free PHOENIX model
computed assuming LTE fails. The residuals for the caustic-
crossing region show systematic trends that are typical for an
inappropriate limb-darkening profile, as discussed by Dominik
(2004b). A new analysis taking into account NLTE effects will
be done in a forthcoming paper.

In the following sections, we will use the square-root limb
darkening to describe the source star.

945

Table 3. Fit parameters of best close and wide-binary models with 1o
uncertainties. The y? values are based on the raw photometric errors.
i.e. without rescaling factors.

parameter close wide

q 0.58%05 017755
d 0.46*30) 3.68+002
o 0.0167001 2 56270003
a [deg] 134.4%03 60.8+93
tg [days] 104.5%19 286.5*30
to 2456.92*310  2825.32*012
g 0.23*502 0.002+095
Y [deg] 258.551*122 189.0*153
p. 0.0048°515 0.00237950%
x*/d.of. 2029.8 /631 2251.0/631

5. A complete model

With the point-source model and the brightness profile of the
source determined from the data in the caustic-crossing region,
we can now derive a complete and consistent model of the lens,
yielding its mass M, distance Dy, and relative transverse veloc-
ity v. This is done by generating magnification maps with the
ray-shooting method (Wambsganss 1997) for the best-fit values
found for mass ratio g and lens separation d and then convolv-
ing these maps with the source profile modeled in Sect. 4. The
maps and the corresponding light curves derived from them,
are shown in Figs. 5-7.

These maps also serve as a check on the validity of the
straight-fold-caustic approximation (see Sect. 4). We find that
the effect of curvature of the caustic is negligible and does not
influence the results of the stellar surface brightness modeling.
Table 3 lists all fit parameters for the best close- and wide-
binary solution. The quoted 1-o error bars correspond to pro-
jections of the hypersurfaces defined by Ay? = y? — Xinn =1
onto the parameter axes.

5.1. Physical lens properties

The measured finite source size and the parallax effect yield
two independent constraints for determining the lens mass M,
its distance Dy, and transverse velocity v. Assuming a lumi-
nous lens we can put upper limits on its mass using our knowl-
edge of the absolute luminosity and distance of the source star.
These were determined in Cassan et al. (2004) from spectro-
scopic measurements combined with the measured amount of
blended light (which includes any light from the lens) inferred
from the light curve modeling.

Figure 8 plots the implied blend fraction 7 = Fg/(Fs +
Fp) if both components of the lens are main-sequence stars
(from AO to M9, Allen 1972) put at distances of 2,4, 6, and
9 kpc along the line of sight to the lens in comparison with
the blend fractions derived from OGLE data. If we assume the
lens is the only source of the blended light, the inferred blend
fraction from our best fit models gives an upper limit for the
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Fig. 5. Lightcurves of close and wide binary-lens models and their resi
bands taken.

total lens mass of ~2.5 M, for the close-binary and ~0.8 M,
for the wide-binary-lens model.

We use the source radius caustic crossing time At from the
straight-fold-caustic model, together with the lens geometry
given by (g, d) and time-scale #¢ from the point source model,
to derive the relative angular source size p,, which expressed
as a fraction of the angular Einstein radius reads

At
Px = — SINQ,
Ig

&)

with ¢ being the angle between source track and caustic tan-
gent. The source size parameter p.. is refined by fitting on a grid
of magnification maps convolved with different source sizes.

duals. Insets show a zoom of the caustic passages in the two different

So with the inferred physical source size of R, ~ 10 Ry and
source distance Ds = (9.4 + 1.4) kpc from the spectral mea-
surements (Cassan et al. 2004) the constraint on the lens mass
from extended-source effects can be inferred from

M(x) 3 R? «x
Mo  4GMyDs p.2 1 —-x’
with x = Dy /Ds. The dependence of the lens mass upon annual
parallax effects reads

()

M(x) c 1 AU
M,  4GMyDs\ ng

The curves arising from these two relations are plotted in Fig. 9
for our best fit parameters g, p.. (see Table 3) of the wide and

(6)

2l-x

X

)
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Fig. 6. Magnification map and source trajectory for the close-binary
model. The solid curve is the track of the source including annual
parallactic motion and the dashed line represents the source motion
(with direction indicated by the arrows) as seen from the Sun. The ori-
gin marked with the cross is the center of mass and the filled white
circle indicates the source size. The grey-scale marks the magnifica-
tion scale in the source plane, with dark regions corresponding to high
magnification and bright regions referring to low magnification. The
inset shows the full caustic topology, with the two filled black circles
marking the positions of the binary lens components.
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Fig. 7. Magnification map and source trajectory for the wide-binary.
The effect of parallax is negligible. The top panel shows the full caus-
tic topology, where the lens positions are marked with the black filled
circles and the center of mass by the cross. In the zoom around the
secondary lens, lower panel, the filled white circle marks the source
size, the arrows indicate the direction of source motion. As in Fig. 6
dark regions mark high magnification and bright regions represent low
magnification areas.

dashed lines) on the total lens mass for the known brightness and
distance of the source (My = +0.9, (V — 1) = 0.95) and Ds =
(9.4+1.4) kpc from Cassan et al. (2004). While the close-binary model
is compatible with lens masses up to ~1.1-2.5 M., the wide-binary
model only allows lens masses up to ~0.3—0.8 M, for lens distances
between 2—9 kpc (where the thin lines represent the wide binary lens
and the thick lines the close binary lens).

close binary-lens model. From this we obtain the following
physical lens parameters,

Mjose = (0.51 £0.15) My, at Dy, = (2.9 £ 0.4) kpc ®)
and
Myige 2 (126 +22) My, at Dy, 2 (9.0 = 2.3) kpc. )

The close-binary solution yields a Bulge-Disc lens scenario
similar to that for EROS-BLG-2000-5 (An et al. 2002), namely
an M-dwarf binary system with a projected separation of (4.5 +
1.1) AU located most likely just beyond the Orion arm of the
Milky Way. The marginal detection of parallax effects in the
wide-binary model however allows us to put lower limits on
the mass and velocity of the lens, suggesting a rather implausi-
ble binary system consisting of two super-stellar massive black
holes in the Galactic bulge with vyige 2 129 km s~!. We there-
fore reject the wide binary model and derive for the transverse
velocity of the close binary model

R,

—— = (49.8+2.7) kms™".
16(TAg R« +ps)

(10)

Uclose =

6. Summary and conclusions

While the number of observed galactic microlensing events has
now reached an impressive count of over 2000 (with about 5%
of them being identified as binary-lens events), still very lit-
tle is known about the physical properties of the lens popu-
lation, since in general the information on mass, distance and
velocity of the lens needs to be inferred from one single pa-
rameter, the event time scale 7g. The present work is the sec-
ond successful attempt (after An et al. 2002) at putting strong
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Fig. 9. The independent constraints on the lens mass from the source
size (dashed line) according to Eq. (6) and from parallax effects ac-
cording to Eq. (7) (solid line) for the close and wide separation bi-
nary models as function of x = Dy /Ds. The dotted lines mark the un-
certainty due to the error in the source distance measurement. While
the close-binary constraints intersect at the plausible lens mass of
(0.51 £ 0.15) M, implying a disc lens at Dp. = (2.9 + 0.4) kpc, the
wide binary favours a rather implausible scenario of a binary black
hole of M > (126 + 22) M, in the Bulge at D; > (9.0 + 2.3) kpc,
with the hatched region marking the allowed parameter space for the
wide-binary solution.

constraints on lens and source properties in a microlensing
event. This event involves a G5III cool giant in the Bulge at
a distance of Ds = (9.4 + 1.4) kpc lensed by an M-dwarf
binary system of total mass M = (0.51 + 0.15) M, located
at D, = (2.9 = 0.4) kpc. These conclusions could only be
achieved by the use of a network of telescopes to ensure a con-
tinuous, dense and precise coverage of the event, whereas data
obtained from a survey with mainly daily sampling are insuf-
ficient for achieving this goal (Jaroszynski et al. 2004). The
parameter space exploration, for both lens and source proper-
ties, described here provides a template for our future analysis
of binary-lens events with fold-caustic crossings.
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2.9 Mesure de masse a trés grande amplification (Article
AplJ)

L’événement de trés grande amplification OGLE 2003-BLG-238 (A ~ 170) a
produit des effets de taille finie de la source. Des mesures du rayon de la source
ainsi que de la parallaxe (bien que peu contraignante a cause de la faible durée de
I’événement) ont permis de donner une plage de valeurs de la masse et de la distance
de la microlentille. Une étude ultérieure est prévue pour donner des contraintes sur
la présence d’exoplanétes autour de cette microlentille.

L’article qui suit a été publié par Jiang et al. (2004) dans I’ Astrophysical Journal,
et pour lequel ma contribution a essentiellement été la vérification des modéles et
des résultats physiques, ainsi que 1’observation de cette microlentille & La Silla.
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ABSTRACT

Microlensing is the only known direct method to measure the masses of stars that lack visible companions. In
terms of microlensing observables, the mass is given by M = (c?/4G)igfg and so requires the measurement of
both the angular Einstein radius 6 and the projected Einstein radius 7g. Simultaneous measurement of these two
parameters is extremely rare. Here we analyze OGLE-2003-BLG-238, a spectacularly bright (/yyin = 10.3), high-
magnification (4m.x = 170) microlensing event. Pronounced finite-source effects permit a measurement of 6 =
650 pas. Although the timescale of the event is only 75 = 38 days, one can still obtain weak constraints on the
microlens parallax: 4.4 AU < 7g <18 AU at the 1 o level. Together these two parameter measurements yield a
range for the lens mass of 0.36 M < M <1.48 M. As was the case for MACHO-LMC-5, the only other single
star (apart from the Sun) whose mass has been determined from its gravitational effects, this estimate is rather
crude. It does, however, demonstrate the viability of the technique. We also discuss future prospects for single-lens
mass measurements.

Subject headings: gravitational lensing — stars: fundamental parameters
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1. INTRODUCTION

When microlensing experiments were first proposed (Paczynski
1986) and implemented (Alcock et al. 1993; Aubourg et al.
1993; Udalski et al. 1993), it was not expected to be possible to
measure the masses and distances of individual microlenses.
The only microlensing parameter that depends on the mass and
that is routinely measured is the Einstein timescale g, which is a
degenerate combination of the lens mass M and the lens-source
relative parallax 7 and proper motion p,;. Specifically,

Ok 4G mas
g = Og = \/ KM, = ~ 8.14 , (1
F T TV R M

where 0 is the angular Einstein radius. However, Gould (1992)
showed that if both 0 and the microlens parallax,

Trrel
kM’

g =

)

could be measured, then the mass and lens-source relative par-
allax could both be determined:

M = —, Trel — 7TE9E‘ (3)
KRTE

Nevertheless, of the roughly 2000 microlensing events de-
tected to date, there have been only about a dozen for which 0g
has been measured and a dozen for which 75 has been mea-
sured. Moreover, there is only one event, EROS-BLG-2000-5,
with measurements of both parameters and so for which the
microlens mass and distance have been reliably determined (An
et al. 2002). Since this one event was a binary, and since all the
other stars with directly measured masses are components of
binaries, it remains the case today that the only single star with a
directly measured mass is the Sun.

The one exception is the microlens in MACHO-LMC-5.
Alcock etal. (2001) were able to measure both fg and 7 for this
event and thus measure the mass and distance. These estimates
were completely inconsistent with photometry-based estimates
of these quantities, but Gould (2004) resolved this puzzle by
showing that the 7 measurement was subject to a discrete
degeneracy for this event and that the alternate solution was
consistent at the few o level with the photometric evidence.
Drake et al. (2004) then obtained a new trigonometric parallax
measurement of this event. Combining this with earlier data,
Gould et al. (2004) were able to improve the precision of the
mass measurement to 17%.

Here we analyze OGLE-2003-BLG-238, the brightest mi-
crolensing event ever observed and only the fourth reported
point-lens (i.e., nonbinary) event with pronounced finite-source
effects. As with the other three such events (Alcock et al. 1997;
Smith et al. 2003b; Yoo et al. 2004), these finite-source effects
allow one to measure fg with reasonably good (~10%) preci-
sion, where the error is typically dominated by the modeling of
the source rather than the microlensing event. Hence, if 7g
could also be measured, it would be possible to determine M.

Despite the event’s short duration, it is still possible to detect
parallax effects in OGLE-2003-BLG-238 because of its bright
source and high magnification. For short events like this one,
the Earth’s acceleration can be approximated as uniform during
the event. Gould et al. (1994) showed that under these condi-
tions, the parallax effect reduces to a simple asymmetry in the
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light curve around the peak. The high magnification of OGLE-
2003-BLG-238 permits a very accurate measurement of the
peak time of the event, which in turn makes the fitting process
very sensitive to this small asymmetry. The brightness of the
source allows high-precision photometric measurements even
in the wings of the event, which enable detection of these subtle
deviations. Unfortunately, as also shown by Gould et al. (1994),
the simplicity of the parallax effect for short events implies that
only one-dimensional parallax information can be effectively
extracted, whereas the microlens parallax is intrinsically a two-
dimensional vector 7rg. That is, while one component of the
vector parallax is well determined, the scalar parallax 7g is not
well determined, and this degrades the mass determination
through equation (3). Nevertheless, this is still only the second
single star (other than the Sun) for which any direct mass
measurement at all can be made.

2. OBSERVATIONAL DATA

The microlensing event OGLE-2003-BLG-238 was identified
by the OGLE III Early Warning System (EWS; Udalski 2003)
on 2003 June 22. It peaked on HID' = HID — 2,450,000 =
2878.38 (2003 August 26.88) over South Africa. OGLE III
observations were carried out in the / band using the 1.3 m
Warsaw Telescope at the Las Campanas Observatory, Chile,
which is operated by the Carnegie Institution of Washington.
While OGLE III normally operates in survey mode, cycling
through the observed fields typically once per two nights during
the main part of the “bulge season,” it can switch rapidly to
follow-up mode if an event is of particular interest and requires
dense sampling. The high magnification of OGLE-2003-BLG-
238, which was predicted while the event was developing, and
possible deviations from a single point mass microlensing
light-curve profile were the main reasons that OGLE observed
this event in follow-up mode.

The OGLE III data comprise a total of 205 observations in
the / band, including 144 during the 2003 season and 61 in the
two previous seasons, 2001 and 2002. The exposures were
generally the standard 120 s, except for three nights (HJD’
2877.5-2879.7) around the maximum when the star was too
bright for the standard exposure time. The time of exposure was
adjusted then to the current brightness of the lens and seeing
conditions to avoid saturation of images and was as shortas 10 s
on the night of maximum. Photometry was obtained with the
OGLE III image subtraction technique data pipeline (Udalski
2003) based in part on the Wozniak (2000) difference image
analysis (DIA) implementation.

OGLE DIA photometry is then transformed to standard
magnitudes using the constant flux component of the source star
determined from the reference image with the DoPhot pho-
tometry program (Schechter et al. 1993) and converted to the
DIA flux scale. This aligns the OGLE photometry with DoPhot-
based photometry but with generally much higher precision
measurements.

Following the alert, the event was monitored by the Micro-
lensing Follow-Up Network (uFUN; Yoo et al. 2004) from
sites in Chile and Israel and by the Probing Lensing Anoma-
lies Network (PLANET; Albrow et al. 1998) from sites in
Chile and Tasmania. The uFUN Chile observations were car-
ried out at the 1.3 m (ex-2MASS) telescope at Cerro Tololo
Inter-American Observatory using the ANDICAM camera,
which simultaneously images at optical and infrared wave-
lengths (DePoy et al. 2003). There were a total 203 images in
the 7 band from HJD’' 2870.5 (8 days before peak) until
HJD’ 2950.5 at the end of the season. The exposures were
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generally 300 s but were shortened to 120 s for 81 exposures
over the peak. The exposures should have been further short-
ened on the night of the peak, but due to human error, this did
not happen. Hence, all 19 of these images were saturated.
uFUN obtained 12 points in ¥, primarily to determine the
source color. This includes one saturated point over the peak.
All saturated images were discarded.

The uFUN Israel observations were carried out in the / band
using the Wise 1 m telescope at Mitzpe Ramon, 200 km south of
Tel Aviv. There were 14 observations in total, all restricted to
the peak of the event, 2877.3 < HID’ < 2883.3. The exposures
(all 240 s) were obtained using the Wise Tektronix 1K CCD
camera.

The PLANET Chile observations were carried out in the
R band using the Danish 1.54 m telescope at the European
Southern Observatory in La Silla, Chile. There were a total of
68 observations from HID’ 2874.6 to HID' 2883.7. The ex-
posure times ranged from 2 to 80 s. The PLANET Tasmania
observations were carried out in the / band using the Canopus
1 m telescope near Hobart, Tasmania, with 52 observations
from HID’ 2877.9 to HID' 2903.9. The exposure times ranged
from 60 to 300 s. During the first night in Tasmania the data
were taken despite significant cloud cover by observing through
“holes” in the cloudy sky. This proved feasible only because of
the extreme brightness (I ~ 11) of the source and demonstrates
the importance of carefully monitoring events in real time to
determine whether they should be observed despite truly awful
conditions. All uFUN and PLANET photometry were extracted
using the PLANET pipeline, which is based on DoPhot.

The position of the source is R.A. = 17"45™m50534, decl. =
—22°40'58"1 (J2000) (/,b = 5°72,2260), so it was accessible
for most of the night near peak from Chile and Tasmania but for
only a few hours from Israel. The combined data sets are shown
in Figure 1.

3. FINITE-SOURCE EFFECTS

In general, the fluxes, Fi(¢), observed during a microlensing
event by i = 1, . . . ,n observatory-filter combinations are fit
to the form,

Fi(t) = F i A(t) + Fy i, (4)

where Fj ; is the flux of the unmagnified source star as seen by
the ith observatory and F} ; is any background flux that lies in
the aperture but is not participating in the microlensing event.
(The one exception would be a binary-source event, in which
case two source-star terms and two magnification functions
would be required.)

In most cases, the lensed star can be fairly approximated as
a point source. The magnification is then given by (Paczynski
1986)

(5)

where u is the angular source-lens separation in units of the
angular Einstein radius . However, this approximation breaks
down for u < p, where

b
p= O (6)

is the angular source size 0, normalized to fg. Finite-source
effects then dominate. An appropriate formalism for incorpo-
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rating these effects is given by Yoo et al. (2004). Here we sum-
marize the essentials. If limb darkening is neglected, the total
magnification becomes (Gould 1994; Witt & Mao 1994; Yoo
et al. 2004)

4
Auni(u|p) = AW)Bo(u/p), Bo(z) = —zE(k, 2), (7)

where E is the elliptic integral of the second kind and k =
min(z"!, 1). This formula is accurate to O(p?/8) (Yoo et al.
2004), and hence it applies whenever (as in the present case)
p < 1. Note from Figure 1 that the finite-source fit passes first
above the point-source curve and then moves below it. This
transition occurs when By(z) = 1, which (from Fig. 3 of Yoo
et al. 2004) occurs at z ~ 0.54. In contrast, for MACHO-95-30
(Alcock et al. 1997) and OGLE-2003-BLG-262 (Yoo et al.
2004) the finite-source fits remain above the point-source
curves throughout, because in those cases the minimum source-
lens separation (impact parameters) were uy ~ 0.7p and wuy ~
0.6p, respectively.

To include the effects of limb darkening, we model the source
profile S; at each wavelength 4 by

S;V(ﬂ)zgg [1 —F;ﬁ(l —% COSﬁ)], (8)

where I'; is the linear limb-darkening coefficient and 4 is the
angle between the normal to the stellar surface and the line of
sight. The magnification is then given by

Aw(ulp) = Aw)[Bo(z) — T'B1(2)], )

where Bj(z) is a function described by equation (16) and Figure 3
of Yoo et al. (2004).
4. PARALLAX EFFECT

If the motions of the source, lens, and observer can all be ap-
proximated as rectilinear, the source-lens separation u in equa-
tion (5) can be written as

u(t) = \/ [rOP+ B, (10)

where

Tm:f?, B0 = up. (11)

The simplest point-source fit to a microlensing event requires
five parameters: the source flux Fj, the background flux F, the
time of closest approach 7, the Einstein timescale #, and im-
pact parameter u.

However, even if the source and lens can be assumed to be in
rectilinear motion, the Earth is not. Especially for the long
events [tg > (1/2m) yr], the Earth parallax effect must be taken
into account. The event OGLE-2003-BLG-238 lasted only
38 days, and hence parallax effects would be negligible if the
source were not very bright and highly magnified, both of
which facilitate detection of the very subtle parallax effect.
Moreover, after it was realized that finite-source effects had
been detected, both OGLE and pFUN intensified observations
of the event in the hope of measuring the parallax and so
combining the result with the source-size measurement to de-
termine a mass.
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Fic. 1.—Photometry of microlensing event OGLE-2003-BLG-238 near its peak on 2003 August 26.88 (HID 2,452,878.38). Data points are in / (OGLE: black;
#FUN Chile: red; PLANET Tasmania: magenta; pFUN Israel: green), V (uFUN: cyan), and R (PLANET Chile: yellow). The saturated and other excluded points are
not shown. The circles are displayed at different sizes to make the figure more readable. All bands are linearly rescaled so that F and F}, are the same as the OGLE
observations, which define the magnitude scale. The solid curve shows the best-fit nonparallax model with finite-source effect. The dashed curve shows the light curve

expected for the same lens model but with a point source.

Historically, parallax fits were carried out in the heliocentric
frame. That is, uy was adopted as the point of closest approach
to the Sun, and #, was the time at which this approach occurred.
When, as in the present case, parallax is only weakly detected,
the trajectory relative to the Sun is poorly determined, so 7 and
up have very large errors that are highly correlated with the

parallax parameters. In the geocentric frame, in contrast, #) and
ug are directly determined from the time and height of the peak
of'the light curve (Dominik 1998). Gould (2004) further refined
the geocentric frame by subtracting out the Earth-Sun relative
velocity as well as their positional offset. This frame is appro-
priate for the analysis of OGLE-2003-BLG-238. Hence, we
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TABLE 1
OGLE-2003-BLG-238 Fit PARAMETERS

PararLax Fir

NonpararLLax Fit

PARAMETERS Value Error Value Error
to (dAYS).eevevevereieieieieieene 2878.38123 0.00078 2878.38026 0.00076
Q) eeveererereeeeseseseresesereseseaeanens 0.00200 0.00021 0.00222 0.00019
1 (days) .eeeveeeeeeeeene 38.18743 0.22142 37.58892 0.18946
D et enn 0.01282 0.00012 0.01299 0.00012
T 0.47696 0.06007 0.46658 0.05793
TR e 0.53287 0.08419 0.52438 0.08308
TR weveeeeeereeeaeeemenecaensnenans —0.02053 0.19697 0.0
TR, Eeveeeereeneneseenenessesissnncans 0.06639 0.01328 0.0
£8P R 0.06700 0.01181 0.0
OB, L veeeeeeeeesneseieesesnesieinnenans 0.01847 0.19706 0.0 ...
(00 3 —0.03716 0.00763 —0.05265 0.00549
(00 0 T 0.00959 0.00704 —0.01235 0.00479
(Fb[F)y, v —0.00594 0.10906 —0.02527 0.07587
(Fb [y cvvvvvneiieeisniiisnnnns 0.02762 0.08100 0.02850 0.05617
(O T —0.07444 0.02112 —0.09285 0.01485
(Fp/Fg)R, coevenevenviierineiainnnns —0.14948 0.04248 —0.16968 0.02990
X 478.323 510.643

Note.—Observatories: 1=OGLE, 2=FUN Chile, 3=uFUN Israel, 4=PLANET; Ax? ~ 32.

follow the Gould (2004) formalism for modeling parallax in the
geocentric frame.

The parallax effect is parameterized by a vector g whose
magnitude gives the ratio of the Earth’s orbit (1 AU) to the size
of the Einstein ring projected onto the observer plane (7g) and
whose direction is that of the lens-source relative motion as
seen from the Earth at the peak of the event. Explicitly, 7g =
AU/7Fg. Equation (11) is then replaced by

t—1
g

7(f) = + 61,  B() = ug + 60, (12)

where
(67,60) = mgAs = (mwg* As, wg X As) (13)

and As is the apparent position of the Sun relative to what it
would be if the Earth remained in rectilinear motion with the
velocity it had at the peak of the event (see eqs. [4]—[6] of Gould
2004). More explicitly,

(67, 683) = [Asy(Oyme, N + Asp()TE, £,
— ASN(Z)’/TEA’E + ASE(Z)’/TE:N], (]4)

where the subscripts N and E refer to components projected on
the sky in north and east celestial coordinates.

A major advantage of this formalism is that the parameters 7,
ug, and tg are virtually the same for the parallax and nonparallax
solutions and, especially important in the present case, when the
parallax solution is varied in the 7rg plane to obtain likelihood
contours.

4.1. Nonparallax Fit

As we will show in § 4.2, the parallax effect is quite subtle
and so can, to a first approximation, be ignored. On the other
hand, the finite-source effects are quite severe (see Fig. 1). We
therefore begin by fitting the light curve by taking into account
finite-source effects (including linear limb darkening) but not
parallax. The fit therefore contains six geometric parameters

(to,uo, tg, p, L1, T'g) as well as 12 flux parameters (two for each
observatory-filter combination). The results are listed in Table 1
and plotted in Figure 1. Also shown in Figure 1 is the light curve
that would have been generated by the same event but assuming
that the source had been a point of light. As discussed in § 3, this
remains below the finite-source curve until z = u/p = 0.54 and
then rises dramatically above it.

4.2. Parallax Fit

To find the best-fit parallax 7rg and the error ellipse around it,
we conduct a grid search over the 7y plane. That is, we min-
imize X2 by holding each trial parameter pair mg = (7, y, T, £)
fixed while allowing the remaining 18 parameters (see § 4.1) to
vary. After finding the best-fit rg, we hold this fixed and re-
normalize the errors so that x? per degree of freedom is unity.
We eliminate the largest outlier point and repeat the process
until there are no 3 o outliers. Of course, we first eliminate the
19 saturated points in gFUN Chile I and one saturated point in
uFUN V. We find that this procedure removes five points from
the OGLE data, an additional 17 points from the uFUN Chile
I data, seven points from the PLANET R data, two points from
the PLANET [ data, and none from the other data sets. The
final renormalization factors are 1.96, 0.87, 2.2, and 1.4 for
OGLE, uFUN Chile 7, PLANET Tasmania /, and PLANET
Chile R data, respectively. The other two data sets, uFUN Chile
V and puFUN Israel I, do not require renormalization. This
cleaned and renormalization data set is used in all fits reported
in this paper and is shown in Figure 1. It contains 200 points
from OGLE 7, 167 from pFUN Chile 7, 14 from yFUN Israel
I, 11 from pFUN Chile ¥, 50 from PLANET Tasmania 7, and
61 from PLANET Chile R.

Figure 2 shows the resulting likelihood contours in the
7 plane. The best fit is at (7g, g, g, v) = (0.0664, —0.0205).
The contours are extremely elongated with their major axes
almost perfectly aligned with the north-south axis. Gould et al.
(1994) showed that short events would yield essentially one-
dimensional parallax information because the Earth’s accel-
eration vector is basically constant over the duration of the
event. Hence, only a single parallax parameter can be measured
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Fic. 2.—Likelihood contours (o = 1,2,3,4,5) as a function of the vector
parallax 7rg. The direction of the Sun’s apparent acceleration is given by g ||.
As expected from theory, the parallax is well constrained in this direction but
poorly constrained in the orthogonal (7, ; ) direction, which lies at an angle of
12769 from the north-south axis (vertical line segment).

robustly, namely the magnitude of the asymmetry of the light
curve. This yields information about the component of the
projected lens-source relative velocity parallel to the Earth’s
acceleration (projected onto the plane of the sky) but not the
perpendicular component. At the peak of the event, the position
of the Sun (projected onto the plane of the sky; see eq. [6]

Vol. 617

of Gould 2004) is (sg,sy) = (=0.930 AU, 0.028 AU), which
means that the Earth is accelerating in the same direction. Hence,
one expects the direction of maximum sensitivity (minor axis of
the error ellipse) to be at a position angle tan ' (—0.930/0.028) =
917725 (north through east), which agrees quite well with the
orientation (917769) shown in Figure 2. The event MOA-2003-
BLG-37, which was also short (fg ~ 42 days) shows similar
highly elongated parallax-error contours (Park et al. 2004).

Figures 1 and 2 both illustrate that the parallax effect in
OGLE-2003-BLG-238 is weak. The residuals in Figure 1,
which shows the fit without parallax, demonstrate that the
asymmetry is quite subtle. Figure 2 shows that the error con-
tours extend almost to the origin. That is, from Table 1, the ad-
dition of two parallax parameters reduces x> from 510.6 to
478.3,a 5.5 o effect.

4.3. Check for Parallax Degeneracies

Gould (2004) showed that microlensing events, particularly
those with short timescales [t < (1/27) yr], could be subject to
a discrete four-fold degeneracy. One pair of degenerate solu-
tions, which was previously discovered by Smith et al. (2003a),
takes ug — —up. The remaining parameters are then similar to
the original parameters, with the differences being proportional
to ug. Since in the present case ug is extremely small, uy =
2x 1073, one expects that these two solutions would be virtu-
ally identical, and this proves to be the case.

The other pair of solutions arises from the ““jerk-parallax”
degeneracy, which predicts that if 7g = (g, |, 7g, 1) is @ so-
lution, then 7, = (g, |, 7 | ) is also a solution, with

ﬂ'lli,\l = TE || WE,L = —(mg, 1L + 7 1), (15)

where 7; is the ““jerk parallax.” In the approximation that the
Earth’s orbit is circular,

4 yr sin Bec
32mtE ((cos2y) sin® B + sin’ep)

T, 1 = 320 (16)

where 3, is the ecliptic latitude of the source and 1) = 69° is the
phase of the Earth’s orbit relative to opposition at the peak of the
event. In the present case, the event is quite close to the ecliptic,
Bec ~ 08, so mj, 1 ~—0.037. Since mg, ; = 0.018, this implies
that 7, | = —(mg, 1 + m;, 1) = 0.017, which is almost identical
to 7g, | . Hence, no degeneracy is predicted, and this expectation
is confirmed by Figure 2, which shows a single minimum.

Note that for events seen right on the ecliptic, B =0,
equation (15) predicts m, | = —mg | . Indeed, for this special
case, the degeneracy is exact to all orders and not only to fourth
order in the perturbative expansion as was derived by Gould
(2004). That is, since the accelerated motion is exactly along the
ecliptic, there is no way to distinguish whether the component
of lens-source relative motion perpendicular to the ecliptic is
toward the north or south. Since OGLE-2003-BLG-238 is very
near the ecliptic, one would naively expect it to be strongly
affected by this degeneracy. In fact, it is only because 7g | is
also very close to zero that the degeneracy is avoided.

The extreme axis ratio of the parallax-error ellipse,
o(mg, 1)/o(mg,|) = 17, confirms that the information about par-
allax is essentially one-dimensional, as predicted by Gould
etal. (1994). However, it is not perfectly one-dimensional; while
mg, 1 1s highly consistent with zero there is some constraint,
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however weak, on this quantity. We search for the origin of this
constraint within the context of the Gould (2004) formalism.
For the limiting case (relevant here) of uy — 0, 7g , first enters
in the fourth-order term C, in the Taylor expansion u* =
> Ci(t — t)". For sufficiently large mg i, C4~ (cer,l/Z)z,
where o ~ (60 days)72 is the apparent acceleration of the Sun
at the peak of the event, divided by an AU (see eq. [20] of Gould
2004). Hence, for u > uy (i.e., essentially everywhere in the
present case), Ca(t — f9)* ~0.04u*7% |, implying a perturba-
tion Au ~ 0.02u37r§7 |- If we now consider g | = 0.4 (roughly
the 2 o upper limit), and focus on u ~ 1.5 (where there is still
a high density of 1% photometry and where d In4/du ~ 0.3
is still fairly high), then the amplitude of the effect is small,
AAJA~ (dInA/du)0.02u’7% | ~3x 1073, but still plausibly
large enough given the large number of relatively high precision
measurements.

5. NEGATIVE BLENDING

As seen from Table 1, the best nonparallax fit of the back-
ground flux for OGLE 7 band, ¢ FUN Chile / band and 7 band,
and PLANET 7/ band are all negative. There are three potential
reasons for such negative background fluxes: systematic pho-
tometry errors, unmodeled effects in the light curve that are
absorbed by the blended flux parameter, and “negative flux”
from unlensed sources. The first possibility is virtually ruled out
by the fact that the negative background flux appears in so many
unassociated light curves. The last possibility is not as ridicu-
lous as it might first appear, because the dense Galactic bulge
fields have a mottled background of turnoff and main-sequence
stars. If the source happens to lie in a hole in this background,
it will appear as negative Fj, (Park et al. 2004). The F,/F; =
—5% from the OGLE photometry (which has the most exten-
sive baseline), would require a “hole” corresponding to a star
20 times fainter than the source, i.e., Iy hole ~ 17.6 (see Fig. 3).
This is a plausible brightness for a hole in the unresolved turn-
off stars. Combining this value with the F,/F, = —17% mea-
surement from PLANET R yields a color difference between the
“hole” and the source,

AR-I)=R~1I)pge — (R—1), = —125+020, (17)

whereas the expected value (given the source position in Fig. 3)
is about A(R — I) ~ —0.5. Hence this explanation is not com-
pletely self-consistent.

Because the effect of the blending parameter is even about
the peak, it can absorb effects of other even parameters in-
cluding Fj, p, ug, and #¢. Since all of these are taken into account
in the nonparallax fit (and its errors), these cannot be the cause.
However, as pointed out by Smith et al. (2003a), microlens
parallax can also mimic blending. Within the formalism of
Gould (2004), the blending fraction is correlated with 7g 4,
which is also an even parameter (see Park et al. 2004).

The best-fit parallax solution still contains negative back-
ground fluxes, although these are slightly reduced in magnitude
relative to the nonparallax fit, while the errors are somewhat
increased. The reduction reflects the absorption of some of the
negative blending into 7, |, while the larger errors reflect the
covariance between F}, and 7g_ . However, since the negative
blending is still detected with substantial significance, parallax
cannot be the whole story. A “hole” in the mottled bulge
background of turnoff stars remains the most plausible expla-
nation for the negative blending, although as discussed above,
this explanation is not perfect.
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Fic. 3.—Uncalibrated color-magnitude diagram from pFUN data of a ¢
square around OGLE-2003-BLG-238 that has been translated to put the cen-
troid of the clump (triangle) at its known position [(V —1 )(,,lo]clump =
(1.00, 14.32). The unmagnified source (circle) is about 0.02 mag brighter and
0.22 mag redder than the clump.

6. ERROR DETERMINATION

We use Newton’s method to find the minimum x? with re-
spect to the 18 parameters of the nonparallax model. This pro-
cedure utilizes the Fisher matrix and therefore automatically
generates a covariance matrix and so linearized error estimates
for all the parameters. We find, however, that Newton’s method
fails when we add the two parallax parameters, probably be-
cause the effect is too subtle to withstand the numerical noise
induced by numerical differentiation of the finite source effects.
We therefore hold 7rg fixed at a grid of values and, at each one,
minimize x? with respect to the remaining 18 parameters. The
resulting contours are shown in Figure 2. To estimate the er-
rors we use the method of “hybrid statistical errors™ given in
Appendix D of An et al. (2002). First, Newton’s method auto-
matically yields ¢&;, the covariance matrix of the model pa-
rameters (collectively a;) with the two parameters 7rg held fixed
at their best-fit values. Next, we evaluate the two-dimensional
covariance matrix ¢,,, where m,n range over the parameters
(e, ¥, TE, ), by fitting the contours in Figure 2 to a parabola.
Third, we evaluate da;/0a,,, the change in the best-fit model
parameter a; as one of the parallax parameters is varied over the
grid. Finally, we evaluate the covariance matrix c;; by

N . Oa; Oa;
Cij:Cij+ Z CmnaTma—ajl. (18)

m, n=TEg, N,TE, E

7. ESTIMATES OF MASS AND DISTANCE
7.1. Measurement of 0g

We determine the angular size of the source 6, from the in-
strumental color-magnitude diagram (CMD) using the method
developed by Albrow et al. (2000) and references therein, which
is concisely summarized by Yoo et al. (2004). We measure the
offsets in color and magnitude between the unmagnified source
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star and the center of the clump giants, AJ = Iy — Lojymp =
—0.02, A(V =1)=(V —1);—(V =1 )gymp = 0.22. For the de-
reddened color and magnitude of the clump center, we adopt
(V= 1)y, Io]dump = (1.00, 14.32) (Yoo et al. 2004) then trans-
form from (V' — 1), to (V' — K), using the color-color relation
of Bessell & Brett (1988). We obtain [(V — 1)y, L], = (1.22,
14.30). Finally, using the color—surface-brightness relation of
van Belle (1999), we obtain 6, = 8.35 4+ 0.72 pas, where the
error is dominated by the 8.7% scatter in the van Belle (1999)
relation.
From the best-fit value p = 0.0128, we then obtain

O = 652 & 56 pas,
fheg = 6.20 + 0.54 mas yr ' =29.4 +2.6 km s~ kpc'.

(19)

7.2. Mass and Distance Estimates

The best parallax fit for the eventis 7z = 0.0695, which when
combined with equations (3) and (19) yields

M =1.15 Mg (best fit). (20)

However, the errors are quite large. Figure 2 shows that at the

1 o level, 7g lies in the range 0.2256 > 7 > 0.0552, which
implies

036 < M/M, <148 (1 o). (21)

The same microlens parallax estimates lead (through eq. [3])
to a best relative parallax estimate of 7, =45 pasandal o
range of 147 pas > me > 35 pas. If one adopts a source dis-
tance of Dy, =8 kpc, this corresponds to a distance range
3.6 kpc < D; < 6.3 kpc.

At the 2 o level, 0.4180 > g > 0.0434, which leads to a
mass range 0.19 < M /M, < 1.86 and a relative parallax range
273 pas > my > 28 pas, corresponding to 2.5 kpe < Dy < 6.5 kpe.
Therefore, the 2 o interval is consistent with most of the stel-
lar range, but it does not provide any “new” information about
the lens other than ruling out stellar-mass black holes and very
late type M dwarfs and brown dwarfs. On the other hand, it does
serve as a basic consistency check on the viability of the mi-
crolens mass measurements, since if the method were plagued
by strong systematic errors one would not necessarily expect
the estimated mass to lie in the stellar range.

7.3. A Single Star?

As noted in § 1, part of the motivation for microlensing mass
measurements is that this is the only known way to directly
measure the mass of single stars. But how confident can we be
that OGLE-2003-BLG-238 is a single star? In a future paper, we
will analyze the light curve for the presence of all types of
companions to the lens, particularly planetary companions.
However, by simple inspection of the light curve, it is possible
to place rough limits on stellar-mass companions, i.e., those
with mass ratios ¢ > 0.1. No such companions are possible with
separations (in units of 6 of the observed lens) of d ~ 1, since
there would be clearly visible caustic crossings.

As the separation is increased, the magnification pattern ap-
proaches a Chang-Refsdal lens with shear v = ¢,,/d> (Chang &
Refsdal 1979, 1984). The width of the Chang-Refsdal caustic in
the limit of 7 < 1 is £ ~ 4. From inspection of the light curve
and the fact that ug ~ p/6 (see Table 1), we can say that such a
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caustic would certainly have been noticed if £ > p/2. This im-
plies a limit d,, > (8¢.,/p)'/? = 25¢1/2.

According to the so-called d — d~' duality discovered by
Dominik (1999) and further elaborated by Albrow et al. (2002),
the central caustics of extremely close binaries mimic those of
wide binaries. Keeping to the convention that the observed
Einstein radius corresponds to the mass near the observed peak
in the light curve (i.e., the combined mass of the binary in the
close case but just the mass of one star in the wide case), one
finds that v = d2g./(1 + gc)*. Thus, by the same argument as
above, d. < 0.04(1 4 g.)g,'/>. Combining these two argu-
ments and making use of equation (19) implies that the entire
range of companion projected separations 7,

D
0.2 AU (¢/* + qg‘/Z)R—’ <r, <8 AUgq

12D
0 0

(excluded companions), (22)

is excluded. Here D; is the distance to the lens and Ry = 8 kpc.
Hence, if the lens has a stellar companion, it is either extremely
close or very far away.

8. FUTURE PROSPECTS

To date, microlensing mass measurements of single stars
have depended on very rare combinations of circumstances.
The problem is somewhat more severe than was outlined in § 1.
There we noted that 7 and 6 were separately measured only
infrequently, so combined measurements are even more in-
frequent. However, for single stars, the events most likely to
show the parallax effects from which one could measure 7g are
also the least likely to show the finite-source effects from which
one could measure fg. That is, microlens parallax measure-
ments generally require long events, 7 2 (1/27) yr, which tend
to favor large masses, since fg oc M'/2. But the probability
of significant finite-source effects (i.e., ug < p) scales as p =
0./0g, which favors small masses, since g oc M'/?. The com-
bination of large 7z and small fg implies low relative proper
motion, . = 0g/ts.

Actually, neither of the two single-star events with microlens
mass measurements meets this criterion. OGLE-2003-BLG-
238 has i ~ 6 mas yr~!, whichis a typical value for disk lenses
seen against the bulge and is substantially higher than the proper
motions expected for bulge-bulge events. MACHO-LMC-5 has
1 ~ 20 mas yr~!, which of course is extremely fast. What can
be learned about the future prospects for single-star mass
measurements from the failure of both of these events to “fit the
mold”?

OGLE-2003-BLG-238 was not long enough to obtain a good
microlens parallax measurement. That is, only the 7g)| com-
ponent of the microlens parallax vector 7rg can really be said to
have been “measured.” The other (7, ) component was only
grossly constrained. Regarding MACHO-LMC-5, it was nei-
ther long enough for a very accurate measurement of 7rg, nor
did it exhibit the finite source effects that are normally required
to measure . The fact is that auxiliary, nonmicrolensing data
were needed to measure 0 for this event. That is, the source and
lens were separately resolved six years after the event, and from
the measurement of their separation, Alcock et al. (2001) were
able to deduce i, which when combined with microlensing
data yielded 0.

This experience with MACHO-LMC-5 points to one future
route to microlens mass measurements: give up altogether on
measuring 0 from the microlensing events; instead, just focus
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on long events with good parallax measurements and measure
O from postevent astrometry. Han & Chang (2003) estimated
that 22% of disk-bulge events could be resolved 10 years after
the event, assuming a resolution of 50 mas.

Alcock et al. (2001) proposed a second route to measuring
the mass of MACHO-LMC-5: use the fact that the source was
already resolved to measure both the lens-source relative par-
allax, 7, and the lens-source relative proper motion, .. One
sees directly from equation (1) that if these two measurements
are combined with a measurement of 7z, one obtains the lens
mass, M. Indeed, this would be a variant of the original idea
of Refsdal (1964) to determine single-star masses by first
finding nearby stars passing close to the line of sight of
more-distant stars and by then obtaining 7, and the angular
deflection A, at the impact parameter b = u(0g, all from as-
trometry. The only difference being that for these nearby lenses,
which generally pass well outside the Einstein ring (1 > 1),
Or = (bAB)!/2, is determined directly from astrometry rather
than from the combination of astrometric (1) and photometric
(tg) parameters employed by Alcock et al. (2001).

Yet a third route is suggested by the experience of OGLE-
2003-BLG-238. In spite of its short duration, the microlens
parallax is well measured in one direction. If the lens could be
resolved by postevent imaging, this would not only yield the
magnitude of the proper motion g, but also its direction. Since
the directions of p, and 7 are the same, the proper-motion
measurement would at the same time resolve the parallax de-
generacy. It may prove difficult to apply this method to OGLE-
2003-BLG-238 itself because (from Table 1), the source is so
much brighter than the lens. However, Ghosh et al. (2004) argue
that another event, OGLE-2003-BLG-175/MOA-2003-BLG-
45, shows excellent promise for yielding a mass with this
method.

Finally, a fourth route has been proposed by several authors
(Agol et al. 2002; Delplancke et al. 2001; Dalal & Lane 2003).
For very massive lenses, primarily black holes, the events will
generally be long enough to measure 7rg, while fg may be
large enough to measure it using precise astrometry from the
deviation of the centroid of lensed light relative to the source
position. F. Delplancke (2004, private communication) expects

OGLE-2003-BLG-238: MICROLENSING MASS ESTIMATE 1315

that she and her team at the Very Large Telescope will achieve
the required high precision for K < 11, 13, and 16 sources in
2004, 2005, and 2006, respectively.

In the longer term, it should be possible to measure single-
star masses using the Space Interferometry Mission (SIM) in
two distinct ways. First, SIM’s high (4 pas) precision will allow
one to carry out the original Refsdal (1964) proposal, provided
appropriate lens-source pairs can be found (Paczynski 1998;
Gould 2000; Salim & Gould 2000). Second, for microlensing
events generated by distant lenses (whether luminous or not)
and for sufficiently bright sources, it will be possible for SIM to
routinely measure 0 from the centroid displacement discussed
above (Boden et al. 1998; Paczynski 1998). On the other hand,
since SIM will be in solar orbit, comparison of SIM and ground-
based photometry of the event will yield microlens parallaxes
according to the method of Refsdal (1966) and Gould (1995).
Approximately 200 such measurements should be feasible with
the 1200 hours of SIM time that has been allocated to this
project (Gould & Salim 1999).
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2.10 Microlentilles et astrométrie

2.10.1 Déplacement du centroide de I'image

Nous avons jusqu’ici exploité deux effets caractérisant un phénoméne de micro-
lentille : la création de plusieurs images de la source et ’amplification globale du flux
qui nous en parvient. Une autre conséquence du fait que les images apparaissent &
différentes positions, avec pour chacune d’elles une amplification différente, est que
le barycentre lumineux des images, aussi appelé « centroide », n’est pas situé dans
le cas général a la position angulaire de la source. En conséquence, au cours du
phénomeéne de microlentille, la position du centroide de 'image fluctue autour de
celle de la source dans le ciel.

L’observation de cet effet constitue une nouvelle donnée du phénoméne de mi-
crolentille. En effet, la courbe de lumiére modélisée d’une microlentille prédit le
déplacement des images en unités du rayon d’Einstein Og, alors que la mesure si-
multanée du déplacement du centroide en unités physiques conduit & une mesure
directe de O en unités physiques (en principe, quelques mesures suffisent). Autre-
ment dit, une telle observation fournit une nouvelle relation indépendante entre les
paramétres du modéle. Un grand nombre de ce que ’on considére comme étant des
dégénérescences aujourd’hui pourraient alors étre levées.

Si personne n’a encore pu effectuer de telles mesures, il semble pourtant acquis
qu’avec les futurs projets liés aux mesures astrométriques d’étoiles, ce sera chose faite
dans les toutes prochaines années. Au sol par exemple, I'instrument PRIMA® (Phase-
Referenced Imaging and Micro-arcsecond Astrometry) sur le VLTI (Very Large
Telescope Interferometry) pourra suivre des étoiles jusqu’a la magnitude I = 12.
Une résolution angulaire inférieure a la milli-seconde d’arc devrait facilement étre
atteinte et séparer les diverses images de la source, alors que le mouvement du
centroide pourrait étre suivi a des précisions de quelques ;i as (Delplancke et al. ,
2001, 2003).

A Thorizon 2010, deux satellites, SIM (Space Interferometry Mission) et GAIA
(Global Astrometric Interferometer for Astrophysics) réaliseront des relevés de pos-
tions d’étoiles avec des précisions allant en deca de la dizaine de pas, ce qui est
parfaitement adapté aux précisions requises par les observations de microlentilles
(ex. Belokurov & Evans, 2002).

Il est intéressant de remarquer que la taille de la source n’intervient pas, en pre-
miére approximation, dans le déplacement du centroide, puisque seule la position des
images doit étre considérée. En d’autres termes, méme si les images de la source sont
de trés petite dimension angulaire (~ 1 pas dans la simulation que je présente au
§ 2.10.3), le déplacement peut atteindre la milli-seconde d’angle. Plus généralement,
lorsque la source traverse une caustique, des images apparaissent sur les courbes
critiques, avec une amplification bien supérieure aux autres; ’ordre de grandeur du

Swww.eso.org/projects/vlti/instru/prima/index_prima.html
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déplacement maximal sera donc aussi celui de la taille du rayon d’Einstein associé
a la lentille.

Pour entrer davantage dans les détails, si le centroide est par définition le bary-
centre des points-images {x;} d’un point-source y, affectés de leur valeur d’ampli-
fication Ay, le déplacement & (en unités physiques) du centroide de I'image est défini
par la différence vectorielle entre la position de la source dans le ciel et le centroide,

c’est-a-dire :
Nim

A
5 1?:31 kE Lk

5.0 = (2.51)

Nim
> Ak
k=1

(la fonction du temps rappelle que § varie au cours de ’événement).

2.10.2 Microlentille simple

La formule Eq. (2.51) appliquée au cas d’une microlentille simple (cf. § 2.4)

conduit a
0 U

— () = ——

@E( ) uz+1’
ot u = |y| (comme dans le § 2.4). Cette formule montre que la microlentille, I’ob-
servateur, la source et le centroide de ses images sont toujours alignés.

(2.52)

Ce premier exemple met au jour un point fondamental. Lorsque le paramétre
d’impact de la source avec la lentille simple devient grand (u > 1), Pamplification
décroit comme

2
A~1+ i (2.53)
alors que la valeur du déplacement d quant & elle varie seulement comme
Or
0~ —. 2.54
: (2:54)

En conséquence, la profondeur optique du phénoméne (sa probabilité d’étre observé)
est bien plus grande en astrométrie qu’en photométrie. Il se pourrait dés lors trés
bien qu'un événement non détectable par une variation de son flux soit trahi par le
déplacement de son centroide. En pratique cependant, il y aura une contamination
par le flux de “blending” (da & la présence, sur la ligne de visée, de nombreuses
étoiles non amplifiées, cf. § A.2.3), notamment celui de la lentille : dans ce cas, vient
se surimposer une source localisée de flux supplémentaire, qui devra étre introduite
dans la définition de 4. Ce dernier cas ne devrait cependant se produire que pour
les microlentilles relativement brillantes et proches.

2.10.3 Simulation sur une microlentille binaire

Penchons-nous a présent sur le cas des microlentilles binaires. La formule Eq. (2.51)
est toujours applicable, mais il n’existe pas de solution analytique pour le calcul de
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F1G. 2.21: Simulation de la trajectoire du centroide de I'image de la source sur I’événement
OGLE 2002-BLG-069. La trajectoire de la source est en orange, celle du centroide en
noir. En rouge sont tracées les caustiques (trait épais) et leurs courbes critiques associées
(trait fin). Les points précisent la position des deux composantes de la microlentille. La
microlentille est supposée fixe dans le repére choisi, et les axes sont gradués en milli-
secondes d’angle.

la position des images ou pour celui des amplifications individuelles. Seul le calcul
numeérique est possible’ dans le cas d’une lentille binaire quelconque. J’ai choisi pour
illustrer I'effet de déplacement du centroide ’événement déja évoqué OGLE 2002—
BLG-069, pour lequel nous avons trouvé le modéle et déterminé avec une bonne
précision les paramétres physiques. En particulier, le rayon d’Einstein a été estimé
a O ~ 1 mas. La Fig. 2.21 consiste en une simulation du mouvement du centroide.
En rouge et trait épais est tracée la caustique (en forme de diamant); les courbes
critiques qui lui sont associées ont la forme de courbes ovales, en trait fin, et les

"Dans le cas des systémes « extrémes », par exemple une microlentille binaire & grande sépa-
ration et & faible rapport de masse, certaines formules approchées peuvent étre utilisées et des
expressions semi-analytiques développées.
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deux points sur I'axe des abscisses situent les deux composantes de la microlentille.
La trajectoire réelle de la source par rapport a la microlentille est représentée en
orange®. La trajectoire du centroide, relativement complexe, est dessinée en noir.
L’écart maximal entre deux de ses positions successives a lieu au moment des tra-
versées de caustiques, et on constate qu’il est de ’ordre de la milli-seconde d’angle.
La taille réelle d’une image de la source, quant a elle, est & peine plus grande que
I’épaisseur du trait. Lorsque la source est loin de la microlentille, enfin, les courbes
en noir et en orange se confondent. Le déplacement conséquent du centroide aurait
été trés aisément & la portée d’instruments comme PRIMA, SIM ou GAIA.

Cette simulation a pour vocation de souligner l'intérét de futures observations,
qui pourraient débuter trés prochainement avec les premiers relevés a trés haute ré-
solution angulaire. La profondeur optique non négligeable de I'effet, devrait conduire
a de nombreuses mesures de « déviations de centroide », et ainsi sans doute ouvrir
la voie & la découverte de nouvelles classes de microlentilles et & une meilleure ca-
ractérisation de leurs propriétés.

2.10.4 Déplacement du centroide et mesure de masses (Article ApJ)

Il est parfois possible d’observer le déplacement du centroide des images, direc-
tement sur les images obtenues par des télescopes au sol, méme si la précision reste
modeste. Une telle mesure a été réalisée pour I'événement OGLE 2003-BLG-175
/ MOA 2003-BLG-45 : sur cette microlentille simple avec effets de taille étendue
de la source, le centroide des images était toujours aligné avec la source. S’il s’était
agi d’une étoile contribuant au seul “blending”, en effet, la probabilité que cet ali-
gnement perdurat au cours de I’événement aurait été trés faible. Il est montré dans
ce travail, conformément aux paragraphes précédents, que la mesure de la vitesse
relative entre source, microlentille et observateur en astrométrie peut contribuer &
lever les dégénérescences intrinséques des modéles.

L’article qui suit a été publié par Ghosh et al. (2004) dans I’ Astrophysical Jour-
nal.

8La trajectoire est ondulée, car affectée d’un effet de parallaxe.
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ABSTRACT

We analyze the light curve of the microlensing event OGLE-2003-BLG-175/MOA-2003-BLG-45 and show
that it has two properties that, when combined with future high-resolution astrometry, could lead to a direct,
accurate measurement of the lens mass. First, the light curve shows clear signs of distortion due to the Earth’s
accelerated motion, which yields a measurement of the projected Einstein radius 7. Second, from precise as-
trometric measurements, we show that the blended light in the event is coincident with the microlensed source to
within about 15 mas. This argues strongly that this blended light is the lens and hence opens the possibility of
directly measuring the lens-source relative proper motion g1, and so the mass M = (c? /4G) . te7e, Where tg is
the measured Einstein timescale. While the light-curve—based measurement of 7 is, by itself, severely degenerate,
we show that this degeneracy can be completely resolved by measuring the direction of proper motion ft,.
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1. INTRODUCTION

When microlensing experiments were initiated more than a
decade ago (Alcock et al. 1993; Aubourg et al. 1993; Udalski
et al. 1993), there was no expectation that the individual
lens masses could be determined to much better than an order
of magnitude. The only routinely observable parameter, the
Einstein timescale g, is related in a complicated way to the
mass M and two other parameters, the lens-source relative
parallax 7, and relative proper motion fiy:

Ok
g=—,
Hrel

(1)
where

O = /KM (2)

is the angular radius of the Einstein ring and k= 4G/
(c?AU) ~ 8.14 mas/M,. In principle, therefore, a measure-
ment of fg and 7, would lead to a determination of lens mass
(Refsdal 1964). However, since neither 7 nor pi is usually
known for microlensing events, one can generally obtain only
a rough estimate of the lens mass based on statistical infer-
ences from the distance and velocity distributions of the lens
and source populations.

The motion of the Earth in its orbit produces a distortion in
the observed light curve from that of the simple heliocentric
case. The magnitude of this distortion is proportional to the
size of the projected Einstein radius 7g relative to the size of
the Earth’s orbit. This ratio, 7 = AU/7g, is commonly called
the microlens parallax, from the similarity in its definition to
astrometric parallax. As shown in Gould (2000), 7gfg = 7rel,
and therefore

Trrel
kM

3)

TE =

Gould (1992) pointed out that individual lens masses could
be determined provided that 0 and 7 were simultaneously
measured for the same event, and he suggested some methods
for measuring each.*® If successfully carried out, microlensing
would join only a handful of other methods for directly mea-
suring stellar masses. However, unlike all other methods,
microlensing can in principle be used to measure the masses
of objects without visible companions, in particular, single
stars. At present, the Sun is the only single star whose mass has
been directly measured with high precision. This was possible

%5 Department of Computing, Technical University of Vienna, Wiedner
Hauptstrasse 10, Vienna, Austria.

26 Observatoire Midi-Pyrenees, UMR 5572, 14, avenue Edouard Belin,
F-31400 Toulouse, France.

27 Physics Department, University of Tasmania, GPO 252C, Hobart,
Tasmania 7001, Australia.

28 Niels Bohr Institute, Astronomical Observatory, Juliane Maries Vej 30,
DK-2100 Copenhagen, Denmark.

2% Universitit Potsdam, Astrophysik, Am Neuen Palais 10, D-14469
Potsdam, Germany.

30 perth Observatory, Walnut Road, Bickley, Perth 6076, Australia.

31 South African Astronomical Observatory, P.O. Box 9, Observatory
7935, South Africa.

32 The e-mail address of the PLANET Collaboration is planet@iap.fr.

33 The relationship between the observable parameters 6 and 7z and the
physical parameters M and 7, is explained in Gould (2000). See especially
his Fig. 1.

originally only because it has nonstellar, but nevertheless
highly visible, companions.

In fact, the Sun is also the one single star whose mass has
been accurately measured using gravitational lensing. While
the original Eddington eclipse experiment was regarded at the
time as a confirmation of Einstein’s general relativity (Dyson
et al. 1920), general relativity is by this point so well estab-
lished that this experiment can now be regarded as a mass
measurement of the Sun. Applying the same principle to the
deflection of radio waves, Shapiro et al. (2004) were able to
confirm general relativity (or alternatively measure the mass of
the Sun) accurate to 0.04%.

With the notable exception of the Sun, and despite the dis-
covery of several thousand microlensing events as well as a
decade of theoretical efforts to invent new ways to measure
g and O, there have been just two mass measurements of
single stars using microlensing. The problem is that while
the microlens parallax 7 has been measured for more than
a dozen single lenses (Alcock et al. 1995, 2001; Mao 1999;
Soszynski et al. 2001; Bond et al. 2001; Mao et al. 2002; Smith
et al. 2002a, 2002b; Bennett et al. 2002; Afonso et al. 2003;
Park et al. 2004; Jiang et al. 2004), the angular Einstein radius
0k has been measured for only five single lenses (Alcock et al.
1997, 2001; Smith et al. 2003b; Yoo et al. 2004; Jiang et al.
2004). Although Alcock et al. (2001) and Jiang et al. (2004)
each measured both 6g and 7y for their events, respectively
MACHO-LMC-5 and OGLE-2003-BLG-238, in neither case
was the g measurement very accurate. Moreover, Gould (2004)
showed that the microlens parallax measurement of MACHO-
LMC-5 was subject to a discrete degeneracy. Nevertheless,
Drake et al. (2004) resolved this degeneracy by a trigonometric
measurement of 7. Gould et al. (2004) then combined the
Drake et al. (2004) measurement of 7 and g, with the orig-
inal photometric data and additional high-resolution photom-
etry of the source to constrain the mass to within 17%. This
is the most precise direct mass measurement of a single star
(other than the Sun) to date. By comparison, the mass of the
only other directly measured single star, OGLE-2003-BLG-
238, is only accurate to a factor of a few.

An et al. (2002) made the most precise microlens mass
measurement to date, with an error of just 9%. However, the
lens, EROS-BLG-2000-5, was a binary. In the future, the Space
Interferometry Mission should routinely measure the masses
of single stars both for stars in the bulge (Gould & Salim 1999)
and for nearby stars passing more distant ones (Refsdal 1964;
Paczynski 1995; Salim & Gould 2000). Thus, at present, the
direct measurement of single-star masses (other than the Sun)
remains a difficult undertaking.

Here we present evidence that the microlensing event
OGLE-2003-BLG-175/MOA-2003-BLG-45 is an excellent
candidate for such a single-star measurement. This seems odd
at first sight because, as we will show, 7 is measured only to a
factor of a few and 6 is not measured at all. Hence it would
appear difficult to derive any mass measurement, let alone a
precise one. However, the event has the relatively unusual
property that the lens itself is visible, and this makes a mass
measurement possible.

As discussed by Gould (2000) and in greater detail by Gould
(2004), 7g is actually the magnitude of a vector quantity, 7rg,
whose direction is that of the lens-source relative motion. We
first show that one component of 7y is extremely well deter-
mined, so that if its direction could also be constrained, 7g
would also be well determined. Second, we show that the
blended light for this event is almost certainly the lens. We
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outline how future space-based or possibly ground-based ob-
servations could measure p, the vector lens-source relative
proper motion (Han & Chang 2003). When combined with the
very well determined ¢z for this event, this would yield 0g
through equation (1). At the same time, such a proper-motion
measurement would give the direction of motion and so tightly
constrain 7.

2. DATA

The event [(R.A., decl.) = (18"06™34368, —26°01'16/2)
(J2000.0), (I, b) = (4°859, —22550)] was initially discovered
by the Optical Gravitational Lens Experiment (OGLE; Udalski
et al. 1994) and was announced to the community as OGLE-
2003-BLG-175 through the OGLE-III Early Warning System
(EWS; Udalski 2003a) on 2003 May 28. It was independently
rediscovered by Microlensing Observations for Astrophysics
(MOA; Bond et al. 2001) and designated MOA-2003-BLG-45
on 2003 July 6. It achieved peak magnification on HID' =
HJD — 2,450,000 = 2863.1 (2003 August 11).

Observations were carried out by four groups from a total of
eight observatories: OGLE from Chile, MOA from New
Zealand, the Microlensing Follow-Up Network (xFUN; Yoo
et al. 2004) from Chile and Israel, and the Probing Lensing
Anomalies Network (PLANET; Albrow et al. 1998) from Chile,
Perth, South Africa, and Tasmania. OGLE made a total 178
I-band observations from 2001 August 6 to 2003 November 10,
of which 119 were during the 2003 season, using the 1.3 m
Warsaw telescope at the Las Campanas Observatory, Chile,
which is operated by the Carnegie Institute of Washington.
The exposures were 120 s, and photometry was obtained using
difference image analysis (Wozniak 2000). MOA made a to-
tal of 522 I-band observations from 2000 April 12 to 2003
November 4, of which 303 were during the 2003 season,
using the 0.6 m Boller & Chivens telescope at Mount John
University Observatory in New Zealand.

#FUN monitoring of the event began on July 7. Observa-
tions were made at the 1.3 m (ex-2MASS) telescope at Cerro
Tololo Inter-American Observatory (CTIO) in Chile using
ANDICAM (DePoy et al. 2003) and at the Wise 1 m telescope
at Mitzpe Ramon in Israel using the Wise TeK 1K CCD
camera. At CTIO, there were 210 observations in / band, from
July 7 to October 29, and 11 observations in V, covering a
similar period (July 9—November 5). Exposures were 5 min-
utes each. Observations at Wise consisted of 12 in / band,
covering the period July 8 to August 12, and 56 observations
using a clear filter. The latter sampled the light curve densely
just after peak, from August 12 to August 15. Photometry for
all uFUN observations was done using DoPHOT (Schechter
et al. 1993).

PLANET observations of this event included 52 observations
in / band using the 0.9 m telescope at CTIO, from August 11
to August 18; 80 observations in / band using the 0.6 m tele-
scope at Perth Observatory in Australia, from August 6 to
November 2; 165 observations in R band using the Danish
1.54 m telescope at La Silla, Chile, from June 4 to September 1;
six observations in / band using the South African Astronom-
ical Observatory 1 m telescope at Sutherland, South Africa, on
August 5; and 59 observations in / band using the Canopus
Observatory 1 m telescope in Tasmania, from August 5 to
September 21. The data reduction was done with the PLANET
pipeline using PSF fitting photometry with DoPHOT.

In fitting the light curve, we iteratively renormalized errors
to obtain a x> per degree of freedom of unity and eliminated
points that were farther than 3 ¢ from the best fit. For the
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data sets (OGLE, MOA, pFUN [Chile 7, Chile V; Israel clear,
Israel /], PLANET [Chile Danish R, Chile CTIO 7, Perth, South
Africa, Tasmania)), there were initially (178, 522, 210, 11, 56,
12, 165, 52, 80, 6, 59) data points, of which (175, 515, 203,
11, 56, 12, 161, 51, 76, 5, 51) were incorporated into the final
fit, with corresponding renormalization factors (1.48, 1.179,
1.10, 1.00, 0.94, 0.81, 2.26, 1.06, 1.06, 2.69, 1.62). The data
from all four collaborations are shown in Figure 1 together
with a standard fit to the light curve, which shows strong
residuals that are asymmetric about the peak.**

3. LIGHT-CURVE FITTING

All microlensing events are fitted to the functional form
F(t) = FsA(1) + Fy, (4)

where F(¢) is the observed flux, F; is the source flux, which is
magnified by a factor A(¢), and F}, is the flux from any stars
blended with the source but not undergoing gravitational lens-
ing. For point-source point-lens events, 4(f) = A[u(¢)], where
u is the lens-source separation in units of 6 and (Paczynski
1986)

(5)

The event shows no significant signature of finite source
effects, implying that equations (4) and (5) are appropriate.
However, it does show a highly significant asymmetry, of the
kind expected from parallax effects. We therefore fit for five
geometric parameters (in addition to a pair of parameters, F;
and F, for each of the 11 observatory-filter combinations).
Three of these five are the standard microlensing parameters:
the time of peak magnification ¢, the Einstein crossing time #,
and the impact parameter uy = u(ty). The remaining two are
the microlens parallax 7rg, a vector whose magnitude gives the
projected Einstein radius, 7z = AU/7g, and whose direction
gives the direction of lens-source relative motion. We work
in the geocentric frame defined by Gould (2004), so that the
three standard microlensing parameters (¢, ?g, ug) are nearly
the same as for the no-parallax fit (in which 7rg is fixed to be
Z€r0).

The parallactic distortion of the light curve has a component
that is asymmetric about the event peak, and one that is sym-
metric. The former allows a determination of 7, the com-
ponent of the parallax that is in the direction of the apparent
acceleration of the Sun projected onto the plane of the sky at
event peak. The symmetric distortion allows a determination of
7E,1, the component perpendicular to 7. The direction of
g, 1 is chosen so that (7, 7g 1) form a right-handed coor-
dinate system. We fit for 7g, however, as g y and 7g g, the
projections in the north and east directions (in the equatorial
coordinate system), respectively. The error ellipse for these two
g parameters is highly elongated. To quantify this effect, we
also calculate (g ;, g 2), the principal components of g, as
well as the position angle v (north through east) of the minor
axis of the error ellipse. The best-fit values thus obtained are
shown in Table 1. However, microlensing light curve fits can
suffer from several degeneracies.

34 OGLE, MOA, and pFUN photometric data for this event are publicly
available at http://bulge.astro.princeton.edu/~ogle, http://www.massey.ac.nz/
~iabond/alert/alert.html, and http://www.astronomy.ohio-state.edu/~microfun.
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Fic. 1.—Fit to the light curve in the nonparallax (/eff) and the parallax (right) models. Data from different collaborations are color-coded as follows: red, FUN;
green, MOA,; black, OGLE; blue, PLANET. Symbols indicate filter bands: open circles, I; inverted triangles, V, filled circles, clear; upright triangles, R. Data have
been binned by night. The residuals from the nonparallax fit show an asymmetry about the event peak; the asymmetry disappears when the light curve is fitted for

parallax. The inset shows a zoomed-in view of the peak.

TABLE 1
BEesT-FiT PARAMETERS

uy > 0 Fir uy < 0 Fir
PARAMETER Value Uncertainty Value Uncertainty
to (days).....ccceeuene 2863.1119 0.0059 2863.1116 0.0065
0.0547 0.0008 —0.0546 0.0008
63.2196 1.1297 62.7894 0.8874
0.2124 0.3463 0.1108 0.7296
0.1483 0.0335 0.1603 0.0385
) 0.1674 0.0090 0.1658 0.0090
TR weveeeeeeeueueueuenenns —0.1977 0.3478 —0.1024 0.7306
84.7 . 87.1 ..
2.0042 0.0018 2.0057 0.0020
2.5950 0.0024 2.5965 0.0027
2.6439 0.0026 2.6459 0.0029
3.4172 0.0067 3.4187 0.0071
(Fp/Fy)s.... 2.7335 0.0106 2.7371 0.0109
(Fp/F)g.... 2.8974 0.0045 2.8999 0.0048
(Fyp/Fy)s.... 3.9964 2.7173 3.9967 2.7194
(Fp/Fy)s.... 2.6069 0.0028 2.6091 0.0030
7.0921 0.0301 7.0954 0.0317
4.2433 0.1039 4.2482 0.1047
3.4946 0.0045 3.4974 0.0050
1295.9659 1296.6528

Nortes.—Observatory/filter combinations for the ratios (Fj/Fy): 1 = OGLE
1,2 = pFUN Chile 7, 3 =MOA [, 4 = uFUN Wise I, 5=PLANET CTIO 7, 6 =
PLANET Perth 7, 7=PLANET SAAO [/, 8 = PLANET Tasmania /, 9 = yFUN
Chile ¥, 10 = uFUN Wise clear, and 11 = PLANET Danish R.

3.1. Degeneracies in the Models

Degeneracies arise when the source-lens-observer relative
trajectory deviates from uniform rectilinear motion but there is
not enough information in the light curve to distinguish
among multiple possible trajectories. We consider three types
of degeneracies in our fits.

3.1.1. Constant-Acceleration Degeneracy

Since this is a relatively short-duration (g ~ 63 days) event,
the change in acceleration over this timescale is relatively small
and the fit is susceptible to the degeneracy derived by Smith
et al. (2003a) in the limit of constant acceleration. In the geo-
centric frame adopted in this paper, the additional solution is
expected to have u, = —uo, with the remaining parameters
very similar to those of the original solution (Smith et al.
2003a; Gould 2004). That is, the lens passes on the opposite
side of the source but otherwise the new trajectory is very
similar to the old one. Table 1 shows that this is indeed the case.
Moreover, the two solutions have almost identical x? values.

3.1.2. Jerk-Parallax Degeneracy

Gould (2004) generalized the analysis of Smith et al.
(2003a) to include jerk and found an additional degeneracy
whose parameters can be predicted analytically from the pa-
rameters of the original solution together with the known ac-
celeration and jerk of the Earth at #y. This prediction has been
verified for both MACHO-LMC-5 (Gould 2004) and MOA
2003-BLG-37 (Park et al. 2004). We search for this potential
alternate solution in two ways. First, we adopt a seed solution



100 Chap. 2 — Modélisation des microlentilles gravitationnelles

454 GHOSH ET AL.

at the location predicted by Gould (2004) and search for a local
minimum of the x? surface in the neighborhood of this seed.
Second, we evaluate x? over a grid of points in the 7rg plane
and search for any local minima. Neither search yields an ad-
ditional solution. We note that for MACHO-LMC-5 (with
timescale #g ~ 30 days) the two solutions have nearly identical
x? values, while for MOA-2003-BLG-37 (with #5 ~ 42 days)
the second minimum is disfavored at Ax? ~ 7. It may well be
that for events as long as OGLE-2003-BLG-175/MOA-2003-
BLG-45 (tg ~ 63 days), the degeneracy is lifted altogether.

3.1.3. Xallarap

If the source is a component of a binary, its Keplerian motion
will also generate acceleration in the source-lens-observer
trajectory. Like the Earth’s motion, this is describable by the
seven parameters of a binary orbit. However, unlike the Earth’s
orbit, the binary-orbit parameters are not known a priori.
Hence, while a parallax fit requires just two parameters, 7g
(basically the size of the Einstein ring and the direction of the
lens-source relative motion relative to the Earth’s orbit), a full
xallarap fit requires seven. This proliferation of free parameters
may seem daunting but can actually be turned into an advan-
tage in understanding the event: if the full xallarap fit yields
parameters that are inconsistent with the Earth’s orbit, then this
is proof that xallarap (rather than parallax alone) is at work
(Smith et al. 2002b). On the other hand, if the xallarap fit
parameters are consistent with the Earth’s orbit, this is evi-
dence that parallax is the predominant acceleration effect. Of
course, the latter inference depends on the size of the errors: if
the xallarap parameters are tightly constrained and agree with
the Earth’s orbit, this would be powerful evidence. If the errors
are very large, mere consistency by itself does not provide a
strong argument.

We make two simplifications in our test for xallarap. First,
instead of adding five parameters (to make the full seven), we
consider a more restricted class of xallarap models with cir-
cular orbits. This eliminates two parameters, the eccentricity
and the position angle of the apse vector. Hence only three
additional parameters are required: the inclination, phase, and
period. Second, rather than introduce additional free parame-
ters into the fit, we conduct a grid search.

We find that the data do not discriminate among the models
very well. There is a large region of parameter space (including
the Earth’s parameters) that is consistent with the data atthe 2 o
level. Only very short orbital periods, P < 0.2 yr, are excluded.

This exercise shows that, at least for this event, it is im-
possible to discriminate between parallax and xallarap from
the light curve data alone. Hence, some other argument is
needed to decide between these two possible interpretations of
the acceleration that is detected in the light curve.

4. CHARACTERISTICS OF THE BLENDED LIGHT

We now argue that the blended light is most likely due to the
lens. The key argument is astrometric: by measuring the cen-
troid shift during the event, we show that the source and the
blend are aligned to high precision and that the chance of such
an alignment (if the blend were not associated with the event) is
extremely small. In addition, the position of the blend on the
color-magnitude diagram (CMD) shows it to be a foreground
disk star.

4.1. Astrometry

If we ignore the displacement of the positions of the images
relative to that of the source (as justified below), then the
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position of the source-blend centroid of light, 6., is given by
the flux-weighted average of the positions of the source and
blend:*’

AF[0; + py(t — )] + F [0 + py(t — 1.)]
AF + F)
A*Fsas + Fbab
it BN A Y Y 6

0:[4(n)]=

where 0; and 0, are the positions of the source and blend at
some fiducial time #,, @, and p, are the proper motions of the
source and blend, and 0. is the centroid position at ¢,. For the
time of maximum magnification (¢, = fy, A« = Amax), this
equation can be rewritten

0.[A(1)] = (0, — 0)Z(A) + (A — D)W (A4, ) + p W (4, 1) + 09,

(7)
where 0, is the centroid position at #y, p, = (g, + rpsp),
(Amax - A)}"

D= G A7) o
and
=0 _F;,
W(A’t):A+r7 l":FS. (9)

We have introduced the parameter g instead of using p,
since the latter is highly correlated with g, and the linear
combination can be better constrained. For the OGLE data,
r~ 2 (see Table 1). The quantities Z, W, and A(f) are deter-
mined from the fit to the light curve. We fit the light centroid
obtained from astrometry of 81 OGLE images taken both be-
fore and during the event to equation (7) and find

s — 05)porin = 3.9 £ 7.6 mas,
(O — 05)ease = —8.5 £ 10.5 mas. (10)

The astrometric measurement errors of the individual points
are assumed to be equal. Their amplitude is determined by
forcing x 2 per degree of freedom to be unity. They are found to
be 8 and 11 mas in the north and east directions, respectively.
In Figure 2 we show this fit together with the data points
plotted as A@ versus Z, where

AO=0,— p(A— D)W — W — 0. (11)

Here the 0, are the measured positions, while g, ft., and 6y
are the best-fit parameters.

Equation (10) shows that the source and blend have the same
position within about 15 mas. There are only 42 stars arcmin >
in this field that are as bright or brighter than the blend. The
probability that one of them would lie within 15 mas of the
source is therefore less than 107>, unless the star were related
to the event. If the blend is related to the event, there are only
three possibilities: (1) the blend is the lens, (2) the blend is a
companion to the lens, or (3) the blend is a companion to the
source. The last possibility is ruled out by the CMD, which

35 Alard et al. (1995) calculate the shift in the centroid in the case of zero
proper motion. Note that their eq. (2) is in error and should read Ar. =

r(=N{1 =1/ + (A =]}
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Fic. 2.—Measurement of the separation of the microlensed source and the
unlensed blended light from OGLE astrometry. As described in § 4.1, the blend-
source centroid should be at 0.[A(¢)] = (05 — 0,)Z(4) + (A, + rp,)W (A4, 1) +
0y, where r=F,/F,, W(A,t)=(—1)/(A+7r) and Z(A) = (4 max — A)r/
[(A4 max + 7)(A4 + r)]. The two panels show the residuals, using the best-fit values
of p, py,, and 0y in the east and north directions, but with the (6, — 6,)Z(4) term
removed. Hence the slopes of the linear fits to these residuals, (6 — 05)yorn =
3.9+ 7.6 mas and (6 — 0;)..c = —8.5 = 10.5 mas, give estimates for the
source-blend separation. This separation is consistent with zero within small
errors.

shows that the blend lies in the foreground disk while the
source lies either in or behind the bulge (see Fig. 3). While we
cannot immediately rule out that the blend is a companion to
the lens rather than the lens itself, we will show below that this
hypothesis is ultimately testable. Moreover, even if the blend is
a companion to the lens, most of the arguments of this paper
remain unaltered. For the moment, we ignore this possibility
and tentatively assume that the blend is the lens.

Before continuing, we note that neither of the proper-motion
parameters is determined with high precision. We find

p, = (— 28, —46) + (64, 89) mas yr !,
(t; + rigy) = (5, 3) £ (5, 7) mas yr . (12)

This means, in particular, that the parameter of greatest phys-
ical interest (p;, — p,), which is a linear combination of these
two fit parameters, can only be determined with a precision of
about 100 mas yr~!, far larger than its plausible value. Simi-
larly, the astrometric errors are at least an order of magnitude
too large to detect the motion of the image centroid relative to
the source, which is why we ignore it in this treatment.
Finally, we note that if the blend is either the lens itself or a
companion to the lens, then one would expect the lens-source
relative motion to be in the direction of Galactic rotation

therefore appear relatively bright and blue in the diagram. Based on this dia-
gram and arguments given in § 4.2, we conclude that the blended light comes
from a star of mass M, = 0.75 M, and distance D, = 1.1 kpc.

(roughly north by northeast). This is because the blend lies in
the foreground disk while the source lies in or behind the bulge.
In fact, the parallax measurement shows that the lens-source
relative motion is consistent with this direction (see Fig. 4).

4.2. Mass and Distance of the Blend

Independent of whether the blend is indeed the lens, we can
obtain a rough estimate of the blend’s mass and distance from
its position on the CMD by making use of the disk color-
magnitude relation of Reid (1991), My = 2.89 + 3.37(V — 1),
together with the mass-luminosity relation of Cox (2000). This
estimate necessarily involves a number of approximations.
First, the two relations just mentioned have scatter in them,
which we ignore. Second, while the reddening could in prin-
ciple be measured spectroscopically, no such measurement has
been made. We therefore assume that the /-band extinction is
related to the blend distance by *° 4; = 0.5(D; /kpc). Third, we
must specify Ry; = Ay /E(V — I), the ratio of total to selective
extinction. This is known to be anomalous toward the bulge,
but while it varies somewhat from one bulge line of sight to
another, the measured values lie consistently near Ry; ~ 2.1
(Popowski 2000; Udalski 2003b; Sumi 2004). We therefore
adopt this value.

36 Extinction is proportional to exp ( — z/z; + R/Ry), where z is the height
above the Galactic plane, R is the distance, along the plane, from the Sun to
the blend, and z;, and Ry are the dust scale height and scale length, respectively.
R has its origin at the Sun and increases toward the Galactic center. Since
z = Rsinb, for z;, ~ 130 pc, Ry ~ 3 kpc, and b = 2°5 the two terms inside the
exponent almost cancel.



102 Chap. 2 — Modélisation des microlentilles gravitationnelles

456 GHOSH ET AL. Vol. 615
0.4 T T T 0.4 T T T T T T T
up<0
0.3 | 0.3 | T —
0.2 0.2 T —
= =
£ £
z 01 F 2 01} 4 i
ui ui
5 5
0r 0r T —
01 01 F 4 g
02 1 1 1 1
0.2 0.18 0.16 0.14 0.12 0.1
TE,L
0.2 1 1 1 1 1 02 1 1 1 1 1 1 1 1 1 1
0.6 0.5 0.4 0.3 0.2 0.1 0 0.3 025 02 0.15 01 005 O 025 02 0.15 0.1 005 O

7‘E,Easl

”E,East nE,East

Fic. 4—Left: The 1 o contours of the x? surfaces, projected onto the (g, g» g, n) plane, for the ug > 0 and uy < 0 fits. The arrow shows the direction of Galactic
rotation. The axis ratio of the uy < 0 ellipse is 26:1, and that of the uy > 0 one is 24 :1. Although only one component of 7rg is well constrained, this figure shows
that the direction of lens-source relative proper motion is consistent with the direction of Galactic rotation, which supports the hypothesis that the lens is a
foreground disk star. The dotted arcs are parts of a circle of radius 7 = 0.36, the predicted microlens parallax. The inset shows the contours with the horizontal scale
expanded. Right: The solid contours are the same ones shown in the left panel and are in the geocentric frame. The contours in dashed lines show them transformed

to the heliocentric frame.

Fourth, we must estimate the apparent color and magnitude
of the blend. While in principle the most straightforward step,
under present circumstances this is actually the most uncertain.
The flux of the blend is a parameter of the fit to the light curve.
To determine a color, we must have two such fluxes and so use
the yFUN Chile photometry since this is the only one of our
observatories with data in two photometric bands. However, it
is known that the uFUN Chile photometry contains additional
blended light relative to the OGLE photometry. First, the ratio
of fit parameters, r = F,/Fy, is greater for uFUN Chile [
(r ~ 2.60) than for OGLE I (r ~ 2.01) despite the fact that the
passbands are very similar. Second, OGLE photometry iden-
tifies additional sources in the neighborhood of the source that
uFUN photometry does not identify and that therefore must be
included in the £FUN blend. If the colors of these extra sources
were known, they could just be removed to find the color as
well as the magnitude of the OGLE blend. Unfortunately, they
are not known. For the purposes of this estimate we assume the
color of the blend is also the color of the lens. However, the fact
that the better determined OGLE ratio » ~ 2.01 is less than
r ~2.60 for uFUN indicates that the lens may be fainter by
0.28 mag than its uFUN [ magnitude. We therefore use this
corrected value for our estimate. Finally, the CMD has not been
directly calibrated to standard bands. The OGLE I fluxes are
calibrated to within a few tenths, and by identifying the OGLE
and pFUN I, we can therefore approximately calibrate the
ordinate of the uFUN CMD. We then determine 4; = 2.0 of
the clump from the calibrated / of the clump and the known
dereddened magnitude of the clump, 7y = 14.32 (Yoo et al.
2004). We then estimate E(V — 1) = 1.82 using Ry; = 2.1 and
so from the known dereddened color of the clump, (V' — 1), =
1.00, calibrate the abscissa. Clearly, the very complexity of this
approach as well as the sheer number of approximations leaves
something to be desired. Nevertheless, since we are interested

only in rather crude mass and distance estimates for the blend,
it will suffice. We estimate

I, =1648, (V—1I),=167. (13)

To carry out our calculation, we consider trial stars as a
function of blend mass, M,. For each mass, we obtain an ab-
solute magnitude My using Cox (2000) and then a color
(V' — 1)y using the Reid (1991) color-magnitude relation. This
gives a selective extinction E(V — 1) =V — 1), —(V — 1)y,
and so an extinction 4; = E(V — I)(Ry; — 1), and hence a
distance Dy = 4;/(0.5 mag kpc™!). From this, we obtain a
predicted 7 magnitude, I = M; 4+ 5log D/10 pc + A4;. These
predictions are shown in Figure 5, where they are compared to
the observed magnitude [, = 16.48. From this comparison, we
obtain

M,y = 0.75 M@, Dy = 1.1 kpC. (14)

4.3. Microlens Parallax and Proper-Motion Predictions

If we identify the blend with the lens and assume that the
source lies at Dg ~ 10 kpc, we obtain me =7 — 15 =
0.91 mas — 0.10 mas = 0.81 mas. Assuming M; = M, = 0.75 M,
and substituting these values into equations (2) and (3) yields

mg = 0.36, O = 2.2 mas. (15)

We may now ask if these values, which are derived from the
photometrically determined characteristics of the blend, are
consistent with what is known about the microlensing event.

From Figure 4, we see that the predicted parallax, mg = 0.36,
is consistent with the value observed at the ~1 o level.
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Fic. 5.—Expected apparent / magnitude vs. mass, as explained in § 4.2.
The observed / = 16.48 mag of the blend is marked with a dotted line. The
intersection of the two curves gives our estimate of the mass of the blended
light source, M, = 0.75 M.

Combining the Einstein radius fg = 2.2 mas with the event’s
measured timescale g = 63 days yields a proper motion

0
,urel:i: 13 mas yr'. (16)

The only hard information we have on p comes from the
lack of finite source effects, which puts a weak lower limit on
the Einstein radius, 6g > 0. /ug. Here 0, is the source radius
and uy = 0.05 is the impact parameter. Using the standard
method to infer the angular source size from the instrumental
CMD (Yoo et al. 2004), we find 6, = 3.8 pas. Hence 0 > 76
pas, and ji > Op/te = 0.5 mas yr~!. Equation (16) easily
satisfies this limit. However, the proper motion in equation (16)
is somewhat higher than the typical (y1,; ~ 7 mas yr—!) proper
motion that would be expected for a disk lens moving with the
same rotation velocity as the Sun and seen projected against a
star with some random motion in the bulge. But, given that the
blend is so close (D ~ 1.1 kpc), the peculiar motions of the
Sun and the blend relative to the mean disk rotation may both
contribute significantly to ji.;. Finally, the measurement of the
blended motion, g, = p, +rp, = (5, 3) £ (5, 7) mas yr~!
(see eq. [12]), also places indirect constraints on g = [p.—
(r+ Dp,]/r. That is, since r~2, equation (16) implies
|34, — .| = 24 mas yr~!. This constraint is not easily satis-
fied unless either yg is anomalously fast or p, is antialigned
with p, (and so p,). That is, p,+ p, < 0. However, the latter
option is quite plausible. The source could be retrogressing, as
would occur if it were in the far disk and as would be consistent
with its position somewhat below the clump in the CMD. In
that case, the relative proper motion could be high without
requiring rapid motion of the centroid of light. Hence, the
proper motion obtained in equation (16) is not unreasonable.

In brief, all the available evidence is consistent with the
hypothesis that the blend is the lens or a companion to the lens.
In either case, this opens the possibility that the lens mass can
be precisely determined by measuring the proper motion of the
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blend. There would still remain the question of whether the
mass that was measured was that of the blend, in which case
this measurement could be compared with more accurate
photometric and spectroscopic measurements than have been
obtained to date. We return to this question in § 6.

4.4. Uncertainty in Lens Mass Estimates

The mass M of the lens is given by

0 t
M= e (17)
KRTE KRTE

The uncertainty in the mass estimate is therefore

om\ 2 Ot 2 Oy 2 Org 2
()G o
M Hrel g TE

In microlensing events in general, the fit to the light curve
typically produces a tight constraint on fg, so oy, /tg is usually
small. Microlensing parallax is usually less well determined. In
this event, for example, the fit constrains very well the com-
ponent of 7rg that is parallel to the direction of acceleration at
the event peak but the other component is only very poorly
constrained. We refer to these components®’ as g, and 7 | .
This situation is depicted in Figure 6, where the solid line
I shows the direction of the long axis of the error ellipse for 7rg
(see Fig. 4 for comparison) and the dashed lines parallel to
/'and at a distance o, indicate the uncertainty. A hypothetical
measurement of the direction of the relative proper motion is
shown in Figure 6 as the line m, with its associated uncertainty
indicated by the dotted lines on either side. The magnitude of
g is then given by the distance from the origin to the point of
intersection of lines / and m (O4 in Fig. 6).

The uncertainty in 7g thus has two contributions, one from
the width o, and the other from o, . The errors are not
correlated and so may be added in quadrature. The fractional
uncertainty in 7g is therefore given by

o \2 oy 2 2
(WE> = <E secv) +< = tanv) : (19)
TE Tg,| H
where v = 90° — (o + ) and the angles «, (3, and ~ are as
defined in Figure 6.

For this event, the fit to the light curve gives (o, /tg) =
0.012 and (o4, /7g) = 0.056, both small. The error in the
mass will therefore be dominated by the uncertainty in the
proper-motion measurement, unless it is very accurate. If
(Uﬂrel/urel) = (O'#i /p’rel) and (a + ﬁ) ~ 450, a 10% determi-
nation of e would give a 16% measurement of the mass.

5. MEASURING THE PROPER MOTION

The actual determination of the lens mass depends on an
accurate measurement of the lens-source relative vector proper
motion: the magnitude is required to determine Og = pi %,
while the direction is required to determine 7g (see § 4.4).

37 For short events, f5 < yr/2m, the short axis of the error ellipse should
line up with the direction of acceleration (Gould et al. 1994), and this pre-
diction has been confirmed to high precision for two short events (Park et al.
2004; Jiang et al. 2004). For OGLE-2003-BLG-175/MOA-2003-BLG-45 the
acceleration position angle is 87°1. So while the minor axis of the error ellipse
for the up < 0 fit is aligned with the direction of acceleration, that for the
up > 0 fit differs by 2°4. We ignore this difference in this section and refer to
the principal components as “mg | and “mg .
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Fic. 6.—Even when only one component of the parallax 7 is well de-
termined, it may be possible to constrain the magnitude 7 if the source-lens
relative proper motion ft, is measured. In this figure it is assumed that the
(mg,||, mE, 1) axes are rotated from the (7g, gast» TE, North ) @Xes by an angle «, that
g, is well constrained, and that 7 | is not constrained at all. The solid line
[ is the (very) long axis of the error ellipse, which in this case is a strip of
width 2PP" = 20, . The solid line m shows the direction of relative proper
motion, and the dotted lines on either side indicate the uncertainty in the
direction. The magnitude of 7 corresponds to the length of OA. The un-
certainty in the length of O4 results from the uncertainty PP’ in mg,| and the
uncertainty 44" in the direction of f4,.

There are two ways in which p; may be observationally
determined. It would be possible, by waiting long enough, to
resolve the source and the blend into separate objects in
ground-based images. However, at the estimated rate of 13 mas
yr~!, this might take of the order of a decade.

The other method uses the higher resolution of space-based
imaging and the significantly different reddening of the source
and the blend. The blend is on the reddening sequence on the
CMD, which indicates that it lies in front of most of the dust
column to the source. The source, which lies in or behind the
bulge, is therefore much more reddened than the blend. Hence,
by imaging in a blue band such as U, in which the source is
expected to suffer high extinction, and in a red band such as 7,
in which it suffers much less extinction, it would be possible to
measure the separation between the source and the blend from
the offset of their centroids in the two bands even before they
are separately resolved. The true separation A@ is given in
terms of the separation ABy; in the U and 7 band centroids by

1 1 -
T 1+ (F/Fyy 1+ (F/F),

A A0y, (20)

where (F/Fp)y and (Fy/F}); are respectively the source/lens
flux ratios in U and /. The proper motion is then simply
Ll = AB/At, where At is the time interval between the event
peak and the epoch of the observation. With the resolution of
the Hubble Space Telescope, such a measurement should be
possible 3 years after the event peak. Note that while (Fy/F});
is known from the microlensing event itself, the determination
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Fic. 7.—Ratio of Einstein timescales 7 in the heliocentric and geocentric
frames, evaluated along the contours shown in Fig. 4 for the uy < 0 (solid
line) and the uy > 0 (dashed line) fits. For a given direction of lens-source
relative proper motion [ = tan’l(TrEmnh /TE,cast) (B can be inferred from the
direction of p,), the width of the 1 o contours corresponds to a variation in
tE.hcl/[E.gco of about 3%.

of (Fy/Fp)y requires a bit more work. First, (Fy + Fp)y is
measured directly in the follow-up observations. To find F g,
one should first note that (V' —I), is well determined from
the microlensing fit. Hence, (U — '), will be very similar to the
(U — 1) of other clump stars with the same (V' — ) as the
source. One can evaluate the error in this determination from
its scatter when applied to other clump stars. This procedure
yields Fy and so (together with the total-flux measurement)
(Fs/Fb)U-

Applying this method to blue and red plates from the 1950
Palomar Sky Survey, we find a shift Afgz = (0730 + 0717,
—0723 4= 0”17), with the red centroid to the northeast of the
blue. While this direction agrees with the relative proper mo-
tion expected for a disk lens, the magnitude is consistent with
zero and provides no useful constraint.

5.1. Geocentric versus Heliocentric Frames

Although we have been working in the geocentric frame in
this paper, the lens-source relative proper motion . is mea-
sured in the heliocentric frame. Hence, to measure the mass
M = 5 net/ K7, the Einstein timescale fg = fg geo that we
obtain from fitting the light curve must be transformed to the
heliocentric frame, in which it is not as well determined. The
geocentric and heliocentric timescales are related by 75 =
IE, geoVgeo = IE,hel¥nel, Where 7 is the projected Einstein radius
and @ is the projected velocity in the appropriate frame. The
transformation of the projected velocity to the heliocentric
frame is accomplished using the known geocentric velocity of
the Sun at event peak: Dhel = Dgec0 — Vo Since ¥ o< 1/(mgtg) and
t is well-determined in the geocentric frame, the uncertainty in
Dgeo 1s dominated by the uncertainty in 7 shown by the 1 o
contours in Figure 4. As shown in Figure 7, the corresponding
uncertainty in the ratio g ne1/#g, geo = Vgeo/hel 18 about 3%, al-
most independent of the actual direction of the proper motion.
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6. DISTINGUISHING THE LENS
AND BLEND HYPOTHESES

If the mass of the lens is measured from the proper motion
of the blend, it will still not automatically be known whether
the lens is the blend or is a companion to it. Here we show
that the proper-motion measurement itself can help distinguish
these hypotheses.

There is no sign of binarity in the well-sampled light curve.
This provides a lower limit to the binary separation if the lens
system is a wide binary, or an upper limit if the system is a
close binary, as follows.

At large separations, the companion would induce a caustic
in the magnification profile of full width £ = 4¢g~'d—2, where ¢
is the lens/blend mass ratio, dfg is their separation, and ¢ is
the angular width of the caustic. Since the source clearly did
not traverse a caustic, £ < 2v/2ug, and indeed, detailed fitting
would provide somewhat tighter constraints (see Fig. 1 of
Gaudi & Gould 1997). Hence, d > (quo/V/2)"'/2 = 5.3¢7 /2.
From equation (15), the Einstein radius associated with the
blend is expected to be fg = 2.2 mas. The lens Einstein radius
would be smaller by ¢'2. Hence, the separation of the lens
from the putatively distinct luminous blend must have been at
least

0, — 0] = dg"/*651, > 12 mas (21)

at the peak of the event.

This separation is already of order the measurement errors
from the OGLE astrometry (see eq. [10]). If future proper-
motion measurements are taken at multiple epochs, they
should be able to determine whether the blend-source relative
motion points back to a common position at the time of the
event, or whether the two were separated by at least the lower
limit from equation (21). Such a measurement would therefore
be able to determine whether the blend was the lens, or a
companion to the lens.
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If the system is a close binary (either one of the components
is unseen, or both are visible but unresolved), then d <
(¢"* 4+ ¢~ /*)(uo//2)"/%. For small ¢ this limit can be ap-
proximated as d < 1/(5.3¢'/?). Since v* = M /drg, where v is
the orbital velocity of the secondary, this implies v >
1.6¢"/4(M /M)"?v, where we have used fg = 2.2 mas and
m; ~ 1 kpc. The radial velocity of the primary is then
quz42¢°* km s~!. This should be detectable unless the
companion is substellar (¢ < 0.1).
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3.1 En quéte des exoplanétes

3.1.1 Des mondes au-dela de notre systéme solaire

La recherche de planétes a depuis toujours eu deux motivations essentielles. Il
s’agissait d’abord de répondre & la soif de découvertes inhérente & la nature de
I’homme et ce désir qui, dans un premier temps, s’est exercé sur son environnement
proche a été étendu par la suite & I’Univers tout entier. Par ailleurs, la question de
savoir si I’homme est seul dans ’Univers ou s’il existe des Terres lointaines habitées
est récurrente depuis trés longtemps.

Dés I’ Antiquité, on imaginait ’existence d’autres mondes et la possibilité qu’ils
soient habités. Il est vrai que les Grecs s’en tenaient & la description de Ptolémée
qui placait la Terre au centre de 'univers. Dans ce systéme, en vigueur jusqu’aux
découvertes de Galilée et de Copernic, on ne s’intéressait qu’aux planétes connues,
c’est-a-dire a celles du Systéme Solaire. On supposait qu’elle pouvaient étre habitées
et par exemple bien aprés eux, Fontenelle dans ses Entretiens sur la pluralité des
mondes, lorsqu’il s’efforce de répondre & « 'impatience de savoir » de son auditrice,
va jusqu’a affirmer que la Lune est un astre habité tout comme les autres planétes.

Plus tard, et c’est le cas avec C. Flammarion, dans son ouvrage La pluralité
des mondes habités, on cherche toujours a répondre & la méme lancinante question.
Mais pour cela il faut s’efforcer de découvrir de nouvelles planétes pour percer le
mystére de leur formation afin de tenter de cerner la question de la vie en-dehors de
la planéte bleue.

3.1.2 La chasse aux planétes extra-solaires

Les tentatives d’observer des planétes autour de trés lointaines étoiles, les « pla-
nétes extra-solaires » ou « exoplanétes », remontent aux origines de I’Astronomie
moderne, lorsqu’on s’est rendu compte que notre Soleil n’était qu’une étoile parmi
tant d’autres. Comment alors ne pas imaginer I’existence de planétes, discrétes com-
pagnes des étoiles 7 Malheureusement, les distances astronomiques séparant ces loin-
tains systémes ont durant longtemps eu raison de toute tentative d’observation.

Lorsque les lois de la Mécanique céleste de Newton ont été bien connues, cer-
tains astronomes ont repris espoir en cherchant a mesurer des déplacements dans
la position des étoiles, provoqués par la présence d’une planéte. La méthode, qui
semblait prometteuse a ’époque, s’était avérée assez illusoire puisque les distances
aux étoiles étaient trés largement sous-évaluées, et les fluctuations en conséquence
sur-évaluées.

L’arrivée de moyens d’observation performants, avec les CCD en remplacement
des plaques photographiques et les premiers ordinateurs, a permis dans les années
1980 de découvrir les premiers signes de planétes extra-solaires, avec I'observation
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dans linfrarouge de disques protoplanétaires. Un des exemples les plus marquants
a été la découverte du disque de poussiére autour de I’étoile 3 Pictoris. Il s’en suivit
un grand engouement pour la recherche d’exoplanétes, qui semblait alors s’axer sur
I’étude de ces disques circumstellaires, berceaux potentiels de jeunes planétes.

Or en 1992, un premier choc a secoué la communauté des chasseurs de planétes.
Les trois premiéres exoplanétes sont découvertes : il s’agissait de corps de masse
équivalente ou inférieure & celle de la Terre, en orbite autour d’une étoile & neutron
(un pulsar, PSR 1257412, Wolszczan & Frail, 1992), ce qui faisait d’eux des cas
un peu a part. Il n’est en effet pas exclu qu’ils aient été formés aprés la phase de
supernovae, par agglomération des poussiéres et débris issus de ’explosion.

Un deuxiéme choc vient ébranler cette fois-ci beaucoup plus fortement la com-
munauté en 1995. A I’Observatoire de Haute Provence, deux astronomes suisses,
M. Mayor et D. Queloz ont enregistré un mouvement périodique rapide (environ
quatre jours) affectant 51 Pegasi, une étoile trés semblable au Soleil. Malgré cette
variation de trés courte durée, son amplitude plaidait pour un signal planétaire.
Mais ceci impliquait qu’une telle planéte devait voyager sur une orbite extrémement
proche de son étoile, ce qui semblait peu probable selon les scénarios de forma-
tion planétaire admis & cette date (Goldreich & Tremaine, 1980, avaient cependant
prévu que cela n’était pas exclu). Le modéle du Systéme Solaire, avec ses planétes
telluriques de faible masse proches de I’étoile et ses planétes gazeuses géantes a la pé-
riphérie, faisait en effet figure de référence. La découverte (Mayor & Queloz, 1995)
constitue la toute premiére détection d’une planéte extra-solaire en orbite autour
d’une étoile de type solaire, et est aussi le premier « Jupiter chaud ». Elle inau-
gure ainsi une grande vague de détections d’exoplanétes, qui se poursuit depuis dix
ans, ce qui confirme la prédiction d’Alfred Vidal-Madjar (en 1995) pour qui il allait
« pleuvoir des planétes ». Non seulement cette découverte majeure démontrait qu’il
était possible de développer des programmes de recherche d’exoplanétes, mais elle
donnait du méme coup une impulsion nouvelle & la recherche de scénarios plausibles
de formation planétaire (c¢f. § 3.2). La chasse aux exoplanétes était ouverte!

3.1.3 Tour d’horizon des exoplanétes découvertes

La découverte de la premiére planéte extra-solaire, 51 Peg b, a immédiatement
soulevé un grand nombre de questions. Quel était la nature exacte de cet objet
massif, orbitant si prés de son étoile ? Quelles conséquences en tirer pour les scénarios
de formation 7 Le Systéme Solaire, dont les planétes géantes sont plutdt situées a la
périphérie, était-il dans la norme ou atypique ?

Aprés dix ans de découvertes de nouvelles exoplanétes et de systémes planétaires,
il semble possible d’imaginer que leur formation puisse entrer dans le cadre d’un
modéle unifié. S’il apparait clairement que les caractéristiques des planétes extra-
solaires sont d'une trés grande diversité, cette derniére est trés certainement liée
aux nombreux processus physiques qui président & leur formation au sein du disque
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protoplanétaire ainsi qu’a leur migration vers I’étoile centrale (cf. § 3.2), et non a
plusieurs modéles exotiques. Les lignes qui suivent proposent un tour d’horizon de
quelques propriétés marquantes des exoplanétes détectées, afin de mesurer toute la
richesse qui a émergé d’une décennie d’observations.

Tableau des découvertes d’exoplanétes

La Fig. 3.1 présente le « tableau de chasse » des planétes extra-solaires détectées
a ce jour (Septembre 2005). Sur ce diagramme, les exoplanétes sont disposées de bas
en haut selon leurs distances décroissantes a 1’étoile-h6te, indiquées en unités astro-
nomiques (UA); leurs masses y sont aussi précisées. 168 planétes sont actuellement
recensées, et on a mis en évidence 18 systémes planétaires multiples, qui apparaissent
de fait assez communs. Leur nombre devrait d’ailleurs continuer & augmenter dans
Pavenir, puisque 1’observation sur une plus longue durée des systémes planétaires
déja connus (cf. § 3.3.4) est & méme de révéler des objets de périodes plus grandes,
passés inapercus jusqu’a maintenant.

Cette figure montre qu’il existe une certaine continuité dans la distribution des
demi-grands axes des orbites planétaires, tout au moins jusqu’a quelques UA. La
coupure & 5UA est un effet essentiellement observationnel : la plupart des détec-
tions sont dues & la méthode des vitesses radiales, dont la durée (dix ans) limite
actuellement les détections & des demi-grands axes inférieurs & cette valeur, pour les
étoiles de type solaire (F, G ou K) qui composent la population sondée par cette
technique (cf. § 3.3.4).

Distribution des masses et des excentricités

Dans I’échantillon observé, environ 5 a 7 % des étoiles de type solaire sont accom-
pagnées d’un objet planétaire, & moins de 5 UA de leur étoile-héte. Le graphique
présenté Fig. 3.2, panneau du haut, semble montrer que la distribution du nombre
N d’exoplanétes par unité de leur masse M suit une loi empirique, donnée par
dN/dM o M=% (Marcy et al. , 2005). Ce fait avait déja été noté par Queloz et al.
(2002), qui avancent I'idée que cela signifierait que les techniques actuelles passent
a coté d’un certain nombre d’exoplanétes de plus faible masse, si tant est que la loi
empirique reste valable pour les objets d’une fraction de M; (masse de Jupiter).

Le panneau du bas de la Fig. 3.2 présente la masse des planétes extra-solaires
en fonction de leur demi-grand axe. S’il n’apparait pas de corrélation en général,
il est possible de distinguer une population particuliére de planétes géantes, celle
des « Jupiters chauds », dont lorbite est inférieure & 0.1 UA (ensemble de points
regroupés en bas a gauche). Ces objets, de la méme classe que 51 Peg b, sont détectés
dans un peu plus de 1% des cas autour d’étoiles de type solaire.

Avec une certaine spécificité, les exoplanétes ont en moyenne des orbites trés el-
liptiques, d’excentricité médiane < ¢ >= 0.25 (Fig. 3.2, panneau du bas a droite). Ce
fut 14 'une des grandes surprises apportées par ’observation des exoplanétes : par
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fonction de leur distance a P'étoile-hote. Les figures sont tirées de Marcy et al. (2005).

comparaison, les orbites les plus elliptiques des planétes du Systéme Solaire' sont
celles de Mercure (e = 0.21) et de Mars (e = 0.09). Les exoplanétes ont quant 4 elles
des excentricités comprises le plus souvent entre ¢ = 0.2 — 0.7, allant méme jusqu’a
0.93! L’une des explications de cette diversité est que des interactions entre pla-
nétes, voire des instabilités gravitationnelles aboutiraient & des orbites relativement
excentriques. Des résonances entre orbites pourraient aussi conduire a 1’éjection de
planétes, origine possible des “free floating planets” évoquées au § 3.3.1.

La population des Jupiters chauds se détache encore une fois dans le plan demi-
grand axe-excentricité ; ils sont visibles en bas a gauche sur le graphique, avec des
excentricités pratiquement nulles. A de si faibles distances de 1’étoile (moins de
0.07UA), les forces de marées sont dés lors prépondérantes et parviennent donc a
circulariser 'orbite dans des temps inférieurs & I’age du systéme étoile-planéte.

! Excepté Pluton, qui constitue un cas un peu & part, ¢f. note p. 116.
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Métallicité des étoiles-hotes

Au-dela des études statistiques sur les seules exoplanétes, peu de temps apreés
les premiéres découvertes certains auteurs se sont intéressés aux propriétés de leurs
étoiles-hotes. Des observations spectroscopiques ont été menées sur les étoiles abri-
tant des planétes, et les mesures de leurs métallicités ont été comparées a celles
d’étoiles similaires mais a priori isolées. Des analyses statistiques basées sur des
échantillons de taille significative ont été présentées par Santos ef al. (2001, 2005).
Leurs résultats suggérent de maniére convaincante que les planétes sont le plus sou-
vent situées autour d’étoiles de métallicité plus élevée que la moyenne. Santos et al.
(2004a) estiment ainsi & 5 % la fraction d’étoiles de type solaire arborant un compa-
gnon, contre cinq fois plus (25 %) si les étoiles sont deux fois plus riches en éléments
lourds.

Cette tendance a été évoquée de maniére plus théorique par Gonzalez (1997).
L’atmosphére des étoiles refléte en effet I’abondance en éléments du disque protos-
tellaire dans lequel I’étoile et les planétes sont nées. Des disques de métallicité plus
élevée auraient par conséquent plus de chance de former des planétes. Les données
récentes sont aujourd’hui corroborées par les modéles théoriques (cf. § 3.2). Cet effet
guide déja des programmes vers 1’observation d’étoiles de grande métallicité.

Le « désert des naines brunes »

La distribution statistique de la masse des exoplanétes a fait apparaitre une la-
cune d’objets entre le régime des planétes extra-solaires et celui des naines brunes
et des étoiles. Ce fossé est couramment désigné sous le terme de « désert des naines
brunes » (“brown dwarfs desert”). Il marque une sorte de séparation entre la popu-
lation des planétes et celles des objets stellaires ou sub-stellaires comme les naines
brunes. L’existence de ce désert fait dire & certains auteurs que les mécanismes
présidant & la formation de ces deux catégories d’objets pourraient étre fondamen-
talement différents. Nous y reviendrons au § 3.2.

Les observations ont ainsi dépassé le stade de la collection d’événements indivi-
duels, parfois célébres comme 51 Peg b ou 1 Ara b, pour progressivement conduire
4 un point de vue statistique émergent. La diversité des propriétés des planétes
extra-solaires, cependant, n’a pas remis en cause les grands principes de formation
planétaire. En revanche, elle a mis ’accent sur le fait qu’une trés riche variété de
configurations planétaires doit étre correctement reproduite par les modéles et les
simulations numériques. Il ne fait pas de doute que ces derniers en ont été considé-
rablement enrichis. En retour, les modéles de formation planétaire peuvent suggérer
des pistes pour les projets observationnels en fournissant des clés essentielles a la
compréhension des mesures. A cet effet, la section suivante propose une excursion
dans les modéles actuels de formation planétaire.
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3.2 Sur l'origine et la formation des systémes planétaires

3.2.1 La nébuleuse protostellaire, un berceau pour les planétes
La nébuleuse primitive

Le Systéme Solaire tel que nous ’entendons aujourd’hui, avec le Soleil au centre
et son cortége de planétes terrestres (Mercure, Vénus, la Terre et Mars) et de pla-
nétes gazeuses géantes (Jupiter, Saturne, Uranus et Neptune), sans compter ses
nombreux objets et planétoides, a suscité trés tot ’intérét des philosophes?. Com-
ment s’était-il formé, et était-il unique? Si ces questions n’ont re¢u des réponses
satisfaisantes que trés récemment, déja au XVIlle siécle, Kant proposa l'idée que
notre monde s’était constitué a partir de particules dispersées, qui & cause de leur
attraction gravitationnelle se sont rapprochées, pour s’agglomérer grace aux forces
chimiques. L’hypothése d’une nébuleuse primitive a I'origine du Systéme Solaire est
reprise en 1796 par P.-S. de Laplace, qui l'affine en précisant qu’elle devait étre
composée de gaz et de poussiéres solides en rotation s’étendant au-dela de ’orbite
de la derniére planéte connue. Du fait de sa dissipation thermique, argumentait-il,
la nébuleuse devait se contracter, puis a cause de la conservation de son moment
cinétique, s’aplatir en formant plusieurs anneaux. L’agglomération des matériaux en
leur sein conduisait alors naturellement aux planétes.

Nous savons aujourd’hui que les étoiles se forment bien au sein de nuages de gaz
et de poussiéres en rotation (ex. Andre et al. , 2000). Ceux-ci sont eux-mémes issus
de la fragmentation de grands nuages moléculaires (de dimension de un a quelques
dizaines de parsecs), souvent révélés par l'absorption de la lumiére provenant de
sources trés lointaines, voire extra-galactiques comme les quasars.

Le processus de formation des planétes est quant & lui bien plus complexe que la
vision quelque peu naive proposée par Laplace. La rotation de la nébuleuse conduit
a la formation non pas d’anneaux, mais d’un disque protostellaire. Tout indique
que ce dernier est le berceau idéal pour la naissance des planétes; c’est d’ailleurs
la raison pour laquelle il est aussi nommé disque protoplanétaire. Ces disques sont
aujourd’hui couramment observés, en particulier dans les étoiles T Tauri vues dans
I'infrarouge (Fig. 3.3). L’étoile centrale se forme par contraction gravitationnelle di-
recte du gaz, et accumule suffisamment de matiére (soit plus qu’environ 0.072 M,
avec une légére dépendance en métallicité) pour déclencher en son coeur des réac-
tions thermonucléaires. Elle est maintenue en équilibre par les forces antagonistes
de pression du gaz et d’attraction gravitationnelle, et irradie d’énergie la matiére
environnante, en particulier le disque duquel naitront de futures planétes.

2Uranus et Neptune n’ont toutefois été découvertes qu’en 1781 et 1846, respectivement. Pluton
(découverte en 1930) est un cas 4 part : il s’agirait selon toute probabilité d’un objet de la ceinture
de Kuiper (encore appelés astéroides trans-neptuniens) capturé par le champ gravitationnel de
Neptune. L’un de ces objets (2003 UB313, astro-ph/0508633), de masse plus importante que Pluton
vient récemment d’étre détecté.
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F1G. 3.3: Le disque d’une étoile T Tauri vu par la tranche (HH-30, Hubble Space Teles-
cope).

En corollaire, toute hypothése sur la formation planétaire doit prendre en compte
les interactions permanentes entre les planétes et le disque dont elles sont issues, et
cela & toutes les étapes du processus. La dynamique couplée des corps est également
essentielle : ce sont les multiples interactions entre le disque et les planétes entre elles
qui assurent la trés riche diversité des systémes planétaires observés (cf. § 3.1.3).

Sédimentation des grains de poussiére dans le disque protoplanétaire

Les disques protoplanétaires contiennent a fortior: les « briques » nécessaires a la
construction des planétes. Les observations basées sur notre propre Systéme Solaire
(en particulier sur la composition de ’atmosphére solaire, dont les éléments n’ont pas
été détruits par des réactions nucléaires, et qui témoignent donc de ’abondance en
éléments de la nébuleuse protosolaire) donnent une bonne indication sur leur com-
position. Ils seraient constitués pour leur majeure partie d’Hydrogéne et d’Hélium,
comptant respectivement pour 3/4 et 1/4 de leur masse. On trouve ensuite du Car-
bone et de ’Azote qui, avec I’Oxygéne, peuvent former des molécules non gazeuses,
appelées glaces (ex. H,O, CHy, CO,, NHj) car solides & basse température (T < 20
a 100 K) ; elles sont relativement abondantes. Des éléments plus lourds, comme les
métaux (ex. Mg, Fe), le Soufre ou le Silicium sont aussi présents bien qu’en faible
proportion. Leur réle est néanmoins fondamental, car ils sont a ’origine des roches
des planétes terrestres, et se retrouvent dans les coeurs solides des planétes géantes
gazeuses. Le disque est ainsi formé de gaz, en grande proportion, et de condensats
de taille de 'ordre du um, qui regroupent tous les matériaux plus lourds que He. Ce
sont ces derniers qui sont souvent désignés par ’expression « grains de poussiére ».

Au cours de la contraction de la nébuleuse, les poussiéres ne sont pas retenues par
des forces de pression, contrairement au gaz. A mesure que le disque en rotation se
forme, les grains sont soumis a 'attraction de I’étoile centrale et & la force centrifuge



118 Chap. 3 — Recherche de planétes extra-solaires

due a la rotation. En traversant le plan équatorial du disque, les grains sont freinés
par des forces de frottement occasionnées par le gaz relativement dense qui s’y
est accumulé. L’oscillation des grains de part et d’autre du disque aboutit a leur
sédimentation en son intérieur; en chemin, ils ont grossi en capturant la poussiére
située sur leur trajet. Le disque finalement formé est chaud. La condensation des
éléments n’est possible qu’a partir d’une certaine distance minimale du centre du
disque, la ligne des glaces (“snow line”), ot les radiations de I’étoile et la température
sont suffisamment faibles.

Les premiéres phases de la formation sont identiques pour toutes les planétes.
Cette affirmation revient & avancer l'idée que, malgré la trés grande variété des
caractéristiques des systémes planétaires observés a ce jour, des scénarios trés exo-
tiques expliquant la formation de certaines catégories de planétes sont considérés
comme trés improbables. Certains effets supplémentaires dus & ’interaction disque—
planéte par exemple, comme la migration, ou encore des instabilités gravitation-
nelles, peuvent conduire a4 une diversité importante, mais ils restent dans le cadre
d’une théorie unifiée.

3.2.2 La formation des planétes terrestres

F1G. 3.4: Deux planétes rocheuses : la Terre et Mars (photographies Jet Propulsion La-
boratory & Hubble Space Telescope).

Une fois sédimentées dans le disque, les poussiéres en rotation subissent un frot-
tement avec le gaz. Elles dérivent alors lentement vers ’intérieur du disque, puisque
la fréquence de rotation devient inférieure & la rotation keplerienne (Q < Qgepler =
VGM,/R?3). En quelques dix mille ans, des grains de taille de 'ordre du centi-
métre au métre se formeraient dans le disque, principalement par agglomération.
Les processus exacts qui ont lieu au cours de cette étape sont encore de nos jours
relativement incertains (Wuchterl et al. , 2000) ; en particulier, des turbulences dans
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le disque, bien que favorisant les collisions de particules, pourraient détruire les
agrégats si les vitesses relatives lors des chocs étaient trop importantes.

Les planétésimauzx

La phase de sédimentation s’achéve par la formation d’un disque ou le gaz est
toujours présent, et ol évoluent les agrégats de taille comprise entre le centimétre et
le métre. L’hypothése la plus répandue est que ces derniers continuent a se rencontrer
et & s’agglomérer. Le processus pose un probléme supplémentaire par rapport a la
phase précédente. Les grains sont volumineux et massifs, et s’ils se brisent lors des
collisions, il n’y a aucune chance de formation de planéte. La composition des roches
— et donc les propriétés de métallicité du disque et de la nébuleuse primitive — joue
trés certainement un role essentiel au cours de cette phase. Du fait que les grains
dérivent vers le centre, leur coalescence doit se faire assez rapidement. Leur temps
de formation conditionne en fin de compte la formation des « planétésimaux », blocs
solides de glaces et de roches, dont la taille est de 'ordre du kilométre. Ces objets
massifs, une fois formés, vont controler en grande partie la suite des événements.

Des planétésimaux aux protoplanétes et aux planétes terrestres

Les planétésimaux sont suffisamment massifs pour exercer les uns sur les autres
une attraction gravitationnelle appréciable. Leur grande taille les rend par ailleurs
insensibles aux forces de frottement dues au gaz, desquelles ils se découplent ; leurs
trajectoires ne sont plus controlées que par 'attraction de I’étoile centrale (les vi-
tesses de rotation sont alors kepleriennes) et par leurs perturbations gravitationnelles
mutuelles et réciproques. Dans ce probléme de gravitation & N corps, les orbites des
objets sont modifiées au gré des rencontres récurrentes avec d’autres planétésimaux,
et leur ellipticité favorise les collisions et la formation de corps de masse croissante,
toujours par agglomération. Mais cette fois, les corps les plus gros prennent le des-
sus sur les moins massifs (Lissauer, 1995), selon un scénario d’« emballement de
Paccrétion » (“runaway accretion”). Les objets les moins massifs ont en effet une
vitesse moyenne d’autant plus élevée que les masses des plus gros planétésimaux
sont grandes (par un phénomeéne d’équipartition de 1’énergie gravitationnelle), et
leur taux d’agglomération sur les objets les plus massifs augmente & mesure que ces
derniers accumulent de la matiére.

Les simulations montrent qu’a la fin de cette phase, qui dure a peu prés de dix a
cent mille ans, trés peu d’objets solides ont survécu dans le disque (certaines simu-
lations numériques font intervenir 500 de ces objets). Ils sont devenus assez massifs
pour arriver au stade de « protoplanétes ». Par 'accrétion d’objets situés dans leur
sphére d’influence, ils ont amassé au cours de leur révolution autour de 1’étoile une
quantité de matiére qui augmente avec la taille de 'orbite de la protoplanéte. Ainsi,
a 1 UA, des corps de ~ 1072 M, se sont formés, contre ~ 1 Mg 8 5UA, ce qui reste
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encore éloigné de la masse My, de la Terre ou des ~ 5 — 15 Mg® (estimées) formant
le cceur solide de Jupiter.

Durant cette étape, les orbites des protoplanétes s’espacent du fait des inter-
actions et des instabilités newtoniennes, tout en poursuivant le phénoméne d’ag-
glomération. La configuration qui s’établit méne & un systéme gravitationnellement
stable, et qui le restera jusqu’au stade final du processus de formation (Lissauer,
1995). Seule une poignée de planétes survivra pour former le systéme planétaire, et
les planétes terrestres débutent ainsi leur vie autour de leur étoile-hote (Fig. 3.4).
Les modéles et les simulations prévoient que cette évolution devrait étre trés lente :
elle pourrait durer jusqu’a cent millions d’années. Ceci entraine des difficultés pour
expliquer la formation des planétes gazeuses géantes, puisqu’elles doivent amasser
une grande quantité de gaz dans leur atmosphére, avant la disparition totale de la
composante gazeuse du disque.

3.2.3 Le cas des planétes gazeuses géantes

F1G. 3.5: Jupiter et Saturne, deux planétes gazeuses géantes {photographies Hubble Space
Telescope).

Les planétes géantes (Fig. 3.5), composées d’une trés grande quantité de gaz,
sont fascinantes parce qu’elles sont trés différentes des planétes rocheuses comme la
Terre. Deux scénarios de formation distincts ont émergé pour expliquer leur origine :
leffondrement gravitationnel du gaz ou 'accrétion d’une atmosphére autour d’un
cceur solide.

3La valeur traditionnelle de ’estimation de la masse du cceur de Jupiter est 15 Mg, mais de
récentes mesures réalisées grace 4 la sonde Galileo indiquent que la valeur exacte serait plus proche
de 5 Mg.
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Une formation par instabilité gravitationnelle ?

La premiére possibilité a donné naissance & des modéles dont 1’idée sous-jacente
était qu’une instabilité gravitationnelle (Boss, 1997) pouvait conduire & la fragmen-
tation du disque protoplanétaire. Cette fragmentation est dans ce modéle suivie par
Peffondrement gravitationnel progressif des régions sur-denses. Ce modéle a priori
plausible, puisqu’il est a ’ceuvre dans la formation des étoiles, a cependant suscité
de sévéres objections.

D’une part, il ne parvenait a expliquer ni la faible abondance d’éléments lourds
dans Jupiter et Saturne, ni 'origine des planétes Uranus et Neptune. D’autre part,
dans les simulations numériques de disques protoplanétaires, il apparait que la rota-
tion du disque ainsi que les forces de pression & petite échelle le stabilisent. Il s’ensuit
qu’une fragmentation du disque est relativement peu probable, et rend difficilement
compte du grand nombre de planétes actuellement détectées. Enfin, les données ob-
servationnelles suggérent qu’il y a un fossé dans la distribution de masse des objets
situés entre le régime des naines brunes et celui des exoplanétes. Ce « désert des
naines brunes », déja évoqué au § 3.1.3, semble prouver qu’il existe une réelle diffé-
rence entre les processus de formation des étoiles ou des naines brunes, et celui des
planétes.

Certains auteurs continuent cependant & défendre activement ce scénario (par
ex. Mayer et al. , 2002) car, selon eux, il pourrait expliquer la formation de planétes
pour une large gamme de parameétres orbitaux, a l'intérieur de bras spiraux créés
dans le disque en rotation.

Le “core accretion model”

Pour expliquer la formation des planétes gazeuses géantes, une autre hypothése
consiste & soutenir qu’aprés la phase de formation d’un cceur solide (selon le scénario
décrit a la section précédente, c’est-a-dire selon le schéma, de formation des planétes
rocheuses), celui-ci soit assez massif pour accréter et retenir une atmosphére. La ver-
sion moderne de ce scénario est référencée sous I'appellation “core accretion model”
(Pollack et al. , 1996).

Ce modéle repose sur la combinaison de 'accrétion de planétésimaux sur un
coeur massif existant, conjuguée avec 'accumulation gravitationnelle de gaz. Le taux
d’accrétion du gaz est faible au début, car il se crée un équilibre entre 1’énergie
rayonnée dans I'espace par ’atmosphére et le chauffage dii au bombardement des
planétésimaux qui s’écrasent sur la protoplanéte. Au fur et & mesure que la masse du
ceeur augmente, 'accrétion de gaz s’accélére ; lorsque la masse de 'enveloppe devient
a peu prés égale a la masse solide (autour de 10 M), le phénomeéne s’emballe.
La perte d’énergie par rayonnement n’est plus compensée par le dépdt d’énergie
des planétésimaux, 'accrétion de gaz devient prépondérante et s’accélére fortement.
L’atmosphére de la planéte se contracte, en méme temps qu’elle s’échauffe; son
opacité augmente en conséquence. En définitive, c’est la pression qui en résulte qui
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s’oppose & toute contraction supplémentaire.

La composition de I’atmosphére planétaire dépend en dernier ressort de la quan-
tité d’éléments lourds qui s’y trouvent mélangés. Méme si, au cours des premiers
stades de formation, la température est assez élevée pour initier une évaporation de
I’eau dans ’atmosphére, ce n’est que lorsque ’enveloppe devient vraiment massive
qu’un enrichissement appréciable peut se produire. Les derniers planétésimaux tom-
bant sur la planéte n’ont pas le temps d’atteindre sa partie solide : ils se subliment
directement dans I’enveloppe planétaire trés dense, déposant trés efficacement des
éléments lourds dans I'atmosphére de la jeune planéte.

Les processus qui gouvernent la formation des planétes dépendent bien natu-
rellement des caractéristiques particuliéres des disques, comme leur densité, leur
température ou leur métallicité. La diversité des planétes extra-solaires se trouve
intimement liée 4 la maniére dont le noyau et 'atmosphére grossissent. Elle fait
intervenir de maniére étroitement couplée 'action dynamique des planétésimaux
bombardant le cceur, et les phénoménes thermodynamiques de contraction qui af-
fectent I'enveloppe massive qui ’entoure.

Ainsi, une métallicité plus grande du disque pourrait favoriser la formation de
planétes, comme le suggérent les observations (Santos et al. , 2001, § 3.1.3). Des mo-
déles récents (Ida & Lin, 2004) avancent que le scénario du “core accretion” prédit cet
effet, plus ou moins important selon la valeur du rapport [Fe/H] adoptée?. D’autres
calculs (Laughlin et al. , 2004) ont mis en évidence que la formation des planétes
géantes dépendait fortement de la masse de gaz disponible & 1'origine. D’aprés leurs
simulations (Fig. 4.1, p. 163), une planéte géante peut étre formée autour d’une
étoile de 1 M, alors que 'accumulation de gaz autour du cceur est inhibée si ’étoile
centrale est une naine rouge peu massive (M, = 0.4 M, dans cet exemple). Nous
verrons que ce résultat théorique est d’une importance cruciale pour la recherche de
planétes extra-solaires par effet de microlentille gravitationnelle (¢f. § 3.4).

La magration des planétes dans le disque protoplanétaire

Une question importante liée au “core accretion model” porte sur le temps ca-
ractéristique de formation de ’atmosphére des planétes géantes. En effet, aussi bien
les simulations numériques que les observations dans I'infrarouge des disques pro-
toplanétaires, indiquent que leur durée de vie ne peut en aucun cas excéder une
dizaine de millions d’années. En combien de temps, dans ce cas, une planéte peut-
elle s’entourer de gaz avant que ce dernier ne soit complétement dissipé ? La grande
quantité de gaz H, et He dans les planétes gazeuses géantes du Systéme Solaire, par
exemple, est une preuve que ces planétes se sont formées avant la déplétion en gaz
de la nébuleuse solaire. Le modéle doit donc expliquer la capacité de la planéte a

4Selon Santos et al. (2004a), les seules données observationnelles disponibles ne permettent
pas non plus d’écarter le scénario basé sur une fragmentation du disque, évoqué plus haut, tout
particuliérement pour les exoplanétes arborant une faible métallicité.
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amasser dans son enveloppe une fraction substantielle du gaz présent dans le disque.

Deux conditions doivent pour cela étre réunies : la planéte doit se former dans une
région riche en éléments condensés (c’est-a-dire & des distances plus grandes que celle
de la ligne des glaces déja évoquée), et le processus d’accrétion doit étre suffisamment
rapide. La présence de Jupiters chauds a des distances trés proches de leur étoile
(moins de 0.1 UA), dans une région pauvre en gaz et dépourvue de poussiéres, améne
a la conclusion que ces planétes se sont initialement formées ailleurs, puis ont migré
vers les parties internes du disque dans une phase ultérieure (Ward, 1986).

Les modéles suggérent ainsi que les planétes géantes auraient été formées sur
des orbites quasi-circulaires, puis auraient migré vers le centre en accumulant de
plus en plus de matiére, & un rythme bien plus important que dans le cas d’une
formation wn situ. L’accrétion de gaz pourrait s’arréter lorsqu’il n’y a plus de gaz
dans la zone d’influence de la planéte. Ceci peut se produire si la planéte creuse un
« sillon » vide de matiére, ou si une cavité magnétique dans les régions trés proches
de Iétoile vide ses environs de son gaz (Terquem, 2003). Si rien ne stoppe la planéte,
celle-ci pourrait tout simplement étre engloutie par I’étoile... Grace au processus de
migration, le temps de formation des planétes géantes est ramené a quelques millions
d’années seulement, c’est-a-dire & une durée effectivement inférieure au temps de vie
du disque, et donc compatible avec les observations.

Le phénoméne de migration intervient a priori quel que soit le type de planéte
concerné, mais son origine différe selon la masse de la protoplanéte. Tout d’abord,
du fait que le disque est en rotation quasi-keplerienne, il existe une rotation diffé-
rentielle des parties extérieures et intérieures. La planéte subit donc deux couples
antagonistes, I’'un tendant a I’éloigner et 'autre a la rapprocher de I’étoile. Ces deux
couples ne s’équilibrent pas et, par un effet de géométrie, c’est la migration de la
planéte vers les parties internes du disque qui est privilégiée. En paralléle, le mo-
ment cinétique de la planéte est évacué vers 'extérieur. Quant aux protoplanétes
plus massives, des perturbations hydrodynamiques apparaissent, dont les effets de-
viennent prépondérants. L’effet est cependant le méme, et la planéte est poussée vers
I’étoile. Dans les disques magnétisés, certaines configurations du gradient du champ
magnétique pourraient en revanche pousser la planéte vers 'extérieur du disque.

Les processus de formation des planétes sont aujourd’hui bien appréhendés dans
leur ensemble, méme s’ils restent trés complexes et certaines étapes encore incer-
taines. Les modéles doivent prendre en compte de trés nombreux effets, dont 1’in-
teraction entre les poussiéres et le gaz. Les scénarios proposés prédisent un certain
nombre de caractéristiques planétaires.

La grande gamme de phénoménes physiques & I’ceuvre se traduit naturellement
par une importante diversité des systémes, comme nous I’avons souligné au début de
ce chapitre. Or, depuis une dizaine d’années, les techniques observationnelles nous
ont permis d’aller au-deld du seul exemple du Systéme Solaire, avec prés de 180
planétes découvertes. Si la plupart d’entre elles ont été démasquées par la méthode
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des vitesses radiales (§ 3.3.4), les techniques se sont diversifiées, et de nombreux
projets ont vu le jour ces derniéres années. Du fait de leur complémentarité plus que
de leur concurrence, ’ensemble des dispositifs actuels de détection d’exoplanétes
contribue & toujours mieux comprendre les mécanismes de leur construction au sein
des disques protoplanétaires, et de mettre a ’épreuve les prédictions des modéles,
voire de suggérer de nouvelles pistes.

Un panorama de quelques-unes des principales méthodes de détection est pré-
senté maintenant, il permettra d’introduire la méthode de détection par effet de
microlentille gravitationnelle, développée au § 3.4.

3.3 Panorama des principales méthodes de détection

Les techniques de détection de planétes extra-solaires sont actuellement d’une
diversité et d’une richesse surprenantes, mais il n’en a pas toujours été ainsi. Un
bref regard en arriére montre qu’aprés les observations a 1’ceil nu, les planétes de
notre systéme solaire deviennent les premiéres cibles des lunettes astronomiques, po-
pularisées par Galilée au XVTIle siécle. Les télescopes ont ensuite rendu possible ’ob-
servation de ces mondes si semblables ou si différents du nétre, et ont suscité le désir
de voir plus loin ce & quoi pourraient ressembler d’autres systémes exo-planétaires.
Mais on s’était entre temps aussi rendu compte de 'immensité de ’espace séparant
notre Terre des lointaines étoiles. Il a fallu attendre longtemps pour mettre au point
des instruments de mesure suffisamment perfectionnés pour dépasser cette difficulté.
Avec Parrivée de nouvelles technologies, les premiéres découvertes d’exoplanétes ont
indubitablement stimulé 'imagination des astronomes!

Cette partie dresse un panorama des principales techniques qui sont actuellement
opérationnelles (ou qui le seront dans un futur trés proche). Quelques remarques pré-
liminaires cependant sont utiles pour bien cerner les problémes que pose la recherche
d’exoplanétes. Les systémes planétaires extra-solaires sont tout d’abord situés a une
trés grande distance Dg de la Terre (autour de 5 pc pour la plus proche), et la
puissance lumineuse qui nous en parvient est trés faible (diminution en 1/D32). Les
dimensions angulaires quant i elles sont inversement proportionnelles & Dg. Il de-
vient dés lors délicat de séparer une planéte de son étoile, surtout si on cherche des
planétes situées a quelques UA (1 UA vue & 1 pc correspond & 1”7 d’angle). Un autre
aspect caractéristique de ces systémes concerne la trés grande différence de lumino-
sité entre une planéte et son étoile. Le rapport de flux peut atteindre des valeurs
aussi élevées que 107 et I’étoile éblouit inévitablement le télescope qui chercherait a
repérer un si faible compagnon.

Les méthodes de détection développées cherchent & contourner ces difficultés ma-
jeures, soit en utilisant des techniques sophistiquées pour s’affranchir des problémes
de résolution angulaire et de contraste entre étoile et planéte, soit en exploitant des
effets indirectement liés & la présence d’un compagnon. Dans la premiére catégorie,
on trouve essentiellement les techniques d’imagerie directe (les « photographies »
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de planétes), utilisant les derniers perfectionnements des systémes d’optique adap-
tative, montés sur les plus grands télescopes du monde. La détection du passage
de la planéte devant son étoile est, quant a elle, & mi-chemin entre les méthodes
directes et indirectes. Une propriété trés exploitée est liée au mouvement induit par
une planéte sur I’étoile (toutes deux en orbite autour de leur centre de gravité com-
mun). Il est & la base des méthodes des vitesses radiales, des relevés astrométriques
et des chronométrages de pulsars. Enfin, la technique des microlentilles repose sur
un effet indirect, puisque c’est le potentiel gravitationnel de I’étoile perturbée par
une planéte qui modifie le flux lumineux d’une étoile d’arriére-plan.

Les paragraphes qui suivent présentent un instantané des techniques actuelles
affectées 4 la recherche de planétes extra-solaires. Ces derniéres années, le domaine
a pris un essor extraordinaire, et il ne peut ici étre question d’étre exhaustif. J’ai
donc essayé de dégager quelques caractéristiques marquantes de la discipline®.

3.3.1 Imagerie directe

Le réve de toute personne passionnée par la recherche des exoplanétes serait de
pouvoir, un jour, « photographier » une de ces exoplanétes, comme on a pris des
images de Jupiter ou des galaxies lointaines. Si la méthode est a prior: simple dans
son principe — on prend une image avec un télescope — en pratique les instruments
actuels ont bien du mal & distinguer autre chose qu’une tache qui apparait floue
sur les clichés. Les dimensions angulaires des systémes planétaires sont évidemment
extrémement faibles : si I’on trace I’histogramme® des séparations angulaires étoile—
planéte pour toutes les exoplanétes détectées a ce jour (168 objets acceptés par la
communauté scientifique au 26 septembre 2005), il apparait un pic de densité centré
autour de 40 milli-secondes d’arc (mas). Cette valeur trés faible n’est pas accessible
aux instruments actuels, et la difficulté est d’autant plus grande que les exoplanétes
sont trés peu lumineuses.

De récents perfectionnements apportés aux télescopes ont heureusement permis,
dans une certaine mesure, de dépasser ces difficultés. Les progrés de 'optique adap-
tative en particulier (correction en temps réel des déformations des images causées
par la turbulence atmosphérique) ont ainsi permis de prendre le premier portrait
d’une exoplanéte (Chauvin et al. , 2004), reproduit a la Fig. 3.6, avec un télescope
de 8 m de diamétre (le VLT épaulé de systémes d’optique adaptative). La séparation,
de 'ordre de 0.8 seconde d’angle, a pu étre atteinte parce que 1’étoile-hote est une
naine brune peu lumineuse qui, de plus, présente un contraste relativement faible
avec la planéte si les observations sont menées dans I'infrarouge. On attend beaucoup
des techniques d’imagerie interférométrique développées ces toutes derniéres années ;

5Connaissance que j’ai pu enrichir lors des conférences que j’ai suivies & I'Ecole d’Hiver des
Canaries Extrasolar Planets, en novembre—décembre 2004.

6Une encyclopédie interactive des exoplanétes mise & jour par Jean Schneider (Observatoire de
Paris) est disponible sur vo.obspm.fr/exoplanetes/encyclo/catalog-main.php.
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elles sont basées sur les capacités des interférométres a additionner ou soustraire les
amplitudes des ondes lumineuses. Il devrait alors bient6t étre possible d’« effacer »
I’étoile des images pour ne conserver que le signal caractérisant la planéte. La tech-
nique du “nulling” par exemple — ou 'un des bras de l'interférométre déphase de
180° la lumiére provenant de ’étoile (ce qui annule son signal) mais additionne des
signaux en phase pour la planéte — ou encore celle du coronographe interférentiel
réalisé autour d’un interférométre de Michelson, sont en passe de faire leur entrée
dans le champ de 'imagerie des exoplanétes.

78 mas

55 AU at 70 pc

The Brown Dwarl 2M1207 and its Planetary Companion
(VLT/NACO)

-
ES0 PR Photo 14amS (30 Apnk 2005) SESO

F1G. 3.6: Premier portrait photographique d’une exoplanéte (dans le coin en bas a gauche,
de couleur rouge). L’'image a été prise dans les trois bandes spectrales H, K et L’ avec le
Very Large Telescope au Chili (8.2m de diamétre), grace aux performances du systéme
d’optique adaptative NACO. La planéte est en orbite autour d’une naine brune. L’image
est tirée de Chauvin et al. (2004).

L’imagerie directe a aussi conduit a la détection de ces objets étranges, les « pla-
nétes flottantes » (“free floating planets”), qui sont des corps sub-stellaires non liés
par la gravité a une étoile. Ces planétes auraient été éjectées de leur orbite par des
perturbations gravitationnelles au sein d’amas d’étoiles, ou dans une des premiéres
phases de la formation de systémes planétaires. Isolées lorsqu’elles sont encore jeunes
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(quelques millions d’années), leur flux est détectable, mais par la suite, n’ayant pas
de source interne de chauffage, elles se refroidissent et deviennent progressivement in-
visibles aux télescopes. Ces objets sont aussi des cibles potentielles pour la technique
des microlentilles lorsque la configuration géométrique source-lentille est favorable
(¢f. Fig. 2.18).

D’autres tentatives sont aussi en cours pour augmenter la taille des télescopes
au sol et ainsi améliorer encore leur résolution angulaire (la limite imposée par la
diffraction diminue quand le diameétre augmente), comme le projet européen OWL
(OverWhelmingly Large telescope, ESO), instrument de 100 métres de diamétre
(contre une dizaine aujourd’hui pour les plus grands télescopes)! L’un de ses prin-
cipaux objectifs sera de tenter de détecter de nouvelles planétes de faible masse,
situées dans un intervalle de distance & leur étoile propice a 1’éclosion de la vie.

3.3.2 Meéthode des transits

Un moustique passe devant un projecteur : peut-on mesurer l'infime baisse de
flux lumineux qui accompagne ce passage? Dans un contexte certes différent, tel
est I'objectif de la méthode des transits : détecter une planéte si elle vient a passer
devant son étoile en effectuant un suivi continu de son flux lumineux. La fraction de
lumiére qui est bloquée par la planéte est trés faible & cause du trés faible rapport
entre les surfaces des disques planétaire (noté mr>) et stellaire (7R2). Si en effet ®
désigne le flux recu de 1’étoile, sa diminution relative lors du transit est simplement
égale au rapport des deux surfaces (& condition que la planéte pénétre entiérement

dans le disque) :
A Tp 2
_ () 1
P <R*) (3.1)

Pour mener a bien ce projet, il faut que 1’étoile observée ait une activité photosphé-
rique faible. Des fluctuations de luminosité peuvent en effet brouiller les mesures. De
plus, la précision photométrique requise est trés grande. La détection d’un Jupiter
extra-solaire implique une baisse relative de flux A®/® ~ 1%, cette valeur descen-
dant & 0.01 % pour une planéte comme la Terre! On touche 1 la principale limite
de la méthode.

La premiére exoplanéte mise en évidence par cette méthode (Charbonneau et al.
, 2000) évolue autour de I’étoile HD 2094582 (il s’agit en réalité d’une confirmation,
car le compagnon de HD 209458 a été originellement découvert par la méthode des
vitesses radiales). La courbe du transit que Charbonneau et al. ont obtenu est
présentée dans la partie gauche de la Fig. 3.7. On note la subite baisse de luminosité
qui intervient quand la planéte masque de son disque la surface de I’étoile. Le profil
arrondi de la courbe de lumiére & 'intérieur du « creux » est dii 4 I’assombrissement

"www.eso.org/projects/owl/

8Cette planéte extra-solaire s’appellera peut-étre un jour officiellement « Osiris », selon une
suggestion d’Alfred Vidal-Madjar.
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centre-bord du disque de ’étoile, ce qui, avec les microlentilles gravitationnelles, en
fait une technique rendant possible la mesure de tels effets (¢f. chapitre 5).
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FiG. 3.7: Courbes de transit de la planéte de HD 209458. Les premiéres observations ont
été réalisées avec un télescope au sol (Charbonneau et al. , 2000, panneau de gauche), puis
confirmées ultérieurement par le Hubble Space Telescope (Brown et al. , 2001, panneau de
droite).

Dans un systéme planétaire donné, toutes les planétes ne produisent pas néces-
sairement un transit. Le rayon orbital de la planéte étant plus grand que le rayon de
I’étoile, il n’est pas évident que le satellite passe devant cette derniére : il faut pour
cela que l'inclinaison ¢ de son orbite (angle que fait le plan de I'orbite avec la ligne
de visée) soit inférieure & une certaine valeur limite; au-dela, la planéte ne croise
plus le disque stellaire. Un calcul géométrique suivi d’une intégration sur toutes les
inclinaisons, aléatoirement distribuées de 0 & m, conduit a 'ordre de grandeur de
la probabilité qu'une planéte, évoluant sur une orbite circulaire de rayon a, passe

devant son étoile :
R,

Pr(a) ~ —. (3.2)
a

Le signal de transit est indépendant de notre distance a 1’étoile surveillée, puisque
seuls comptent les paramétres géométriques du systéme. Les deux formules pré-
cédentes montrent cependant le compromis inévitable auquel est confrontée la re-
cherche de transit : si la probabilité de détection augmente avec le rayon de I’étoile
R. (pour une planéte de taille r, donnée), ’amplitude de la variation de flux décroit
comme le carré de ce méme rayon. Cette difficulté n’est cependant pas insurmon-
table. Certaines études prévoient qu’en proportion, sur mille étoiles observées, un
transit devrait étre décelé.

Au sol, des télescopes relativement modestes peuvent réaliser de tels suivis. La
condition principale est qu’ils soient équipés d’'un systéme de photométrie précis
et disposent d’un champ de vision assez large pour pouvoir englober suffisamment
d’étoiles-cibles a la fois. La collaboration OGLE a ainsi extrait de sa base de données

un certain nombre de candidats transits. Si la plupart de ces candidats se sont révélés
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étre des étoiles binaires lors d’observations complémentaires en vitesses radiales, cinq
d’entre eux ont bien été classés parmi les planétes extra-solaires °.

Les missions spatiales ne sont pas en reste. Le télescope spatial Hubble a déja
montré sa capacité & mesurer des transits, en confirmant aussi le compagnon de
HD 209458 par des mesures d’une trés grande précision (Brown et al. , 2001, pan-
neau de droite de la Fig. 3.7), ce qui est de bon augure concernant les expériences
spatiales. Le satellite COROT (COnvection ROtation and planetary Transits) du
CNES/ESA doit étre lancé mi-2006 pour le suivi de prés d’environ 10 000 étoiles sur
un peu plus de deux ans, & la précision photométrique de 310~ La NASA a de
son coté misé sur la mission KEPLER qui devrait étre lancée fin 2007. D’une durée
prévue de quatre ans, elle permettra de repérer les exoplanétes avec une précision
de 107°, en scrutant environ 100 000 étoiles.

3.3.3 Astromaétrie

L’ astrométrie est certainement une des plus anciennes techniques imaginées pour
tenter de repérer des compagnons planétaires aux étoiles. Elle fait partie des mé-
thodes qui tentent de détecter la présence d’une planéte par le mouvement qu’elles
imposent & leur étoile-hote, conformément aux lois de la Mécanique newtonienne.
Une telle situation est illustrée sur la Fig. 3.8. La popularité initiale de la méthode
s’explique par sa simplicité de mise en ceuvre : il suffit de relever a intervalles régu-
liers la position d’une étoile, puis de modéliser les anomalies de sa trajectoire dans
le ciel en évoquant la présence de planétes. Il est alors évident que cette technique
permet de mesurer le mouvement des étoiles en projection sur la sphére céleste,
c’est-a-dire perpendiculairement & la ligne de visée.

En pratique, ces mouvements sont mesurés par rapport a des objets trés lointains,
par exemple un quasar. Leurs amplitudes sont en moyenne trés faibles, & cause du
petit rapport de masse planéte—étoile, & peu prés égal & 10~3 pour le couple Jupiter—
Soleil et & un peu plus de 107% pour la Terre. Plus précisément, on peut calculer
Pordre de grandeur suivant : avec les mémes notations qu’au paragraphe précédent,
et si Dg désigne la distance entre 1’observateur et le systéme planétaire, la taille
angulaire maximale © de ’orbite de 1’étoile autour du centre de gravité étoile-planéte
varie comme : -

P
<L Do (3.3)

qu’on peut aussi réécrire, grice a la troisiéme loi de Kepler,

T 2/3
@ocg—: (M) (3.4)

S)

ou T est la période de rotation de la planéte sur son orbite. La premiére formule
met en évidence que la méthode astrométrique a une sensibilité qui décroit avec la

YOGLE-TR-10, OGLE-TR-56, OGLE-TR-111, OGLE-TR-113 et OGLE-TR-132.
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distance (© diminue comme 1/Dg), et qu’elle est moins sensible pour les étoiles de
masse élevée. La deuxiéme établit que la méthode a une meilleure efficacité quand
la période orbitale T" augmente, a 'opposé de la technique des vitesses radiales qui
est plus sensible aux courtes périodes (cf. § 3.3.4). Pour une planéte jovienne en
orbite autour d’une étoile de type solaire & une distance de quelques parsecs, ©
serait inférieur & 1 mas. Le satellite HIPPARCOS de ESA (lancé en 1989) détenait
le record en ayant effectué sur plusieurs années un relevé des positions de plus de
100 000 étoiles, avec une précision astrométrique d’une milli-seconde d’angle. Malgré
cette performance, il n’aurait pas été en mesure de découvrir une planéte extra-
solaire, qui demande une précision encore plus grande.

150 -

H

1)

3
T

Declination (milliarcsec)
3
T

Right ascension (milliarcsec)

F1G. 3.8: Simulation du mouvement projeté sur la sphére céleste d’une étoile accompagnée
d’une exoplanéte, & une distance de 50 pc. La vitesse propre du systéme est choisie égale &
50mas/an, la masse de la planéte & 15 M; pour une orbite de 0.6 UA et une excentricité
de 0.2. La courbe en pointillés est celle qui aurait été observée sans la planéte, alors que
la courbe en trait plein montre la déviation due a la planéte, multipliée trente fois. Figure
tirée de Perryman (2000).

L’exemple sans doute le plus fameux de ce type d’observations est la découverte
du grand mouvement propre de I’étoile de Barnard (10.34 secondes d’angle par an),
en 1916 par 'astronome du méme nom, qui s’est fondé sur ’étude de clichés qu’il
avait collecté depuis 1894. En construisant la trajectoire de 1’étoile de Barnard sur
plus de 60 ans, P. Van de Kamp annonce en 1963 y avoir repéré la premiére planéte
autour d’une étoile autre que le Soleil. En 1969, ses conclusions sont méme revues a
la hausse, pour ainsi dire, car des anomalies dans la trajectoire I'incitent & conclure
que deux planétes sont en orbite autour de I’étoile. Mais quelques années plus tard
malheureusement, le constat d’erreurs de mesure liées aux instruments a eu raison
de cette premiére découverte...
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Aujourd’hui, malgré cette premiére déconvenue, les observations astrométriques
suscitent de nouveau un réel engouement parmi la communauté des chercheurs de
planétes. Si les observations depuis le sol restent délicates, notamment & cause de
la turbulence atmosphérique qui perturbe les mesures, on attend tout de méme des
précisions jusqu’a 10 as en améliorant la résolution des grands télescopes actuels
(VLT et KECK), sur des champs en contrepartie angulairement trés petits. Pa-
rallélement, des missions spatiales dont on attend beaucoup, sont prévues. GAIA
(mission ESA, lancement en 2011) devrait suivre un milliard d’étoiles jusqu’a des
distances d’environ 50 kpc, pendant quatre & cing ans. Sa résolution devrait avoisi-
ner les 2 — 10 pas (pour les étoiles les plus brillantes), avec la possibilité de détecter
quelques 10 000 planétes géantes. Coté NASA, le satellite SIM est prévu pour opérer
a la précision de 1 pas, & partir de 2009 et pour une durée de cing ans également.
Le concept sera un peu différent de GAIA, car seules quelques centaines d’étoiles
devraient étre suivies dans le cadre du programme d’exoplanétes, autour desquelles
des planétes de masse terrestre seront recherchées.

3.3.4 Maesure des vitesses radiales

La méthode des vitesses radiales'® a été la premiére & accumuler de nombreux
succés dans la quéte des planétes extra-solaires. A elle seule, elle a permis la dé-
couverte de la trés grande majorité des exoplanétes recensées a ce jour. Cette série
de détections a été inaugurée en 1995 par les deux astronomes suisses M. Mayor et
D. Queloz, qui ont mis en évidence un compagnon planétaire & 1’étoile 51 Pegasi,
grace a l'instrument ELODIE installé & I’Observatoire de Haute Provence (Fig. 3.9,
panneau de gauche). C’est encore aujourd’hui la méthode la plus performante non
seulement pour le nombre de découvertes a son actif mais aussi en terme de recherche
de planétes de faible masse.

La technique de détection est basée sur le fait que le spectre de I’étoile est
décalé périodiquement vers le bleu ou le rouge (effet Doppler-Fizeau), suivant que
I’étoile se rapproche ou s’éloigne de nous, dans le mouvement réflexe causé par la
présence d’une (ou plusieurs) planéte(s) I’accompagnant. Le systéme étoile-planéte
tourne autour de son centre de gravité, et I’application des lois de Kepler permet
de calculer 'amplitude de la variation de vitesse radiale de 1’étoile, notée K., selon
I’équation (ex. Udry, 2001)

(m,, sin 7)? P on3/2
= K? (1—¢ , 3.5
(M, +m,)? 271G~ ( ) (35)
ol ¢ est 'excentricité de 'orbite, P sa période et i son inclinaison. Le membre de
gauche de cette équation est appelé « fonction de masse ».
Comme la planéte est toujours beaucoup moins massive que son étoile parente,
m, < M, (rapport de masse d’environ 103 pour Jupiter, voir aussi le Tab. 3.1,

10Je remercie ici Dominique Naef (Observatoire de Genéve et ESO Santiago) pour les échanges
trés intéressants que nous avons eus & Santiago sur le sujet.
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p. 141), on peut simplifier la fonction de masse et exprimer la masse de la planéte
grace a la formule :

p o1/
.. 92/8
my sini ~ [ — K, M2 \/1—¢e2, (3.6)
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Fic. 3.9: Courbes de vitesses radiales d’étoiles abritant un compagnon planétaire. La
figure de gauche correspond aux mesures réalisées par M. Mayor et D. Queloz sur 1’étoile
51 Pegasi. Les variations de vitesse radiale ont une amplitude de 59m s~! et une période
d’environ 4.2 jours. Les observations ont été menées entre septembre 1994 et septembre
1995. A droite, la courbe de vitesses radiales due & une planéte de 14 M, (Santos et al. |
2004b), découverte que j’ai eu la chance de féter a La Silla avec certains des auteurs !

La période de la variation de vitesse radiale donne directement la valeur de
la période orbitale P, et le facteur K, est obtenu a partir de la mesure de son
amplitude. Pour une excentricité nulle, la courbe est une sinusoide, qui est déformée
si € # 0. L’ajustement d’une courbe théorique aux données permet ainsi de mesurer
les différents parameétres pour obtenir la valeur de m,, sin i. Cette méthode ne permet
de donner qu’'une masse minimale a la planéte, car m, sini < m,. Cependant, la
distribution des masses réelles m,, est statistiquement trés proche de celle en m,, sin i,
et peut en tout cas y étre ramenée avec précision, par des calculs statistiques ad hoc.

Les mesures réalisées par cette méthode ne font pas intervenir la distance a
I’étoile, comme dans le cas des transits, puisque seules les caractéristiques intrin-
séques du systéme planétaire entrent en jeu. La précision demandée en terme de
vitesse radiale est assez grande : Jupiter induit ainsi une vitesse radiale du Soleil de
12.5ms~! dans le plan de I'Ecliptique, et la Terre seulement 0.1 ms~!. La précision
exigée pour mesurer cette derniére sera difficile & atteinte, en particulier & cause de
Pactivité photosphérique bien réelle de certaines étoiles. Si dans la plupart des cas
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un simple bruit supplémentaire s’ajoute aux mesures, il se peut que les variations
du flux stellaire aillent jusqu’a mimer la présence d’une planéte. Des diagnostics
complémentaires existent, qui permettent de lever 'ambiguité si le signal n’est pas
trop ténu. La valeur de K, peut s’écrire plus généralement

P —1/3 m, Sin % M. —2/3 1
K, ~284 —_— S — = —_— -1 3.7
X<1an> X( M; )X(M®> Xv1—€2 ms—,  (37)

ou 12
a \32 [ M,\"
p= . .
(1UA) 8 (M@> o (3.8)

Le décalage des raies spectrales est trés faible (~ 107°nm), mais grace a une
technique de corrélation croisée des spectres mesurés avec ceux de référence, il est
possible d’obtenir les vitesses radiales d’étoiles avec des précisions aussi grandes
que 1 & 3ms~!. Cet exploit est notamment réalisé avec 'instrument HARPS (High
Accuracy Radial velocity Planet Search) monté sur le télescope de 3.60 métres de
diamétre a La Silla (Chili). Le domaine d’exploration de la méthode s’en trouve a
présent trés élargi si I’on considére que pour détecter un Jupiter autour d’une étoile

de type solaire, une résolution d’une dizaine de m s~ suffit.

La trés grande majorité des exoplanétes découvertes par cette méthode est située
dans le voisinage solaire, dans une sphére d’environ 100 pc de rayon centrée sur la
Terre, car la spectroscopie nécessite des étoiles de magnitude relativement faible.
Puisque Pamplitude de la vitesse radiale varie comme K, o< m,/P'/3 la méthode
favorise la détection de planétes & courte période, massives et proches de leur étoile.

Les systémes planétaires multiples peuvent aussi étre mis en évidence par la
technique des vitesses radiales. Les données accumulées pendant plusieurs années sur
des systémes planétaires connus, peuvent révéler des variations de faible amplitude
et de longue période, qui sont dues & d’autres planétes. De ce point de vue, la durée
de 'expérience détermine en partie l'efficacité de la méthode. Une orbite planétaire
compléte est le minimum nécessaire pour en déterminer les parameétres, et les mesures
réservent parfois des surprises. C’est ainsi par exemple qu’une planéte de 14 M,
(Santos et al. , 2004b, Fig. 3.9) a été détectée en 2004, et une autre de 6 a 8 masses
terrestres autour de GJ 876 d trés récemment (Rivera et al. , 2005). Les mesures
de vitesses radiales ont débuté il y a environ dix ans, et seules les planétes situées
a moins de 5UA environ ont eu le temps de boucler une orbite. Au-dela de cette
valeur, les périodes orbitales sont trop longues et ne peuvent étre déterminées. En
attendant une sensibilité encore plus fine, les découvertes d’exoplanétes de masse de
plus en plus petite se succédent, on en veut pour preuve les trois nouvelles planétes
de masse proche de celle de Saturne (Moutou et al. , 2005) ajoutées a la liste des
détections.

Avec les méthodes présentées jusqu’ici, je n’ai évoqué que les principaux moyens
de détection mis & la disposition des chasseurs d’exoplanétes a ce jour. On pourrait
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aussi citer le chronométrage des pulsars, qui a permis la découverte en avant-premiére
d’un systéme triple de planétes de trés faible masse (équivalentes & celles de la Terre
et de la Lune), d'un deuxiéme candidat encore en débat, ou bien encore les missions
des futurs grands interférométres spatiaux, tels DARWIN (mission ESA, prévue pour
2015).

D’autres méthodes ont également été mises en place afin de saisir des effets
complémentaires occasionnés par la présence d’un compagnon planétaire. C’est par
exemple le cas des expériences dédiées a capter la fraction de lumiére d’une étoile qui
est réfléchie par ’atmosphére de I'exoplanéte. De telles études sont plutot concen-
trées sur I'observation de systémes déja découverts, et destinées & caractériser fi-
nement les propriétés physico-chimiques du compagnon sub-stellaire (On pourra
consulter & ce propos la revue de Charbonneau, 2004).

3.4 La recherche d’exoplanétes par effet de microlentille

L’observation des microlentilles gravitationnelles est une méthode relativement
nouvelle, qui a récemment démontré sa capacité a détecter des planétes extra-
solaires. Les microlentilles gravitationnelles « planétaires », c’est-a-dire caractéri-
sées par un rapport de masse trés faible (¢ < 3 x 1072), peuvent étre décrites par
le formalisme introduit au chapitre 2. Il existe cependant quelques caractéristiques
spécifiques propres aux microlentilles planétaires, susceptibles d’orienter aussi bien
la stratégie d’observation (décrite de maniére générale au § 1.4) que la modélisation
des événements. Ceci fait 'objet de la présente section ; la suivante fera quant a elle
état des découvertes d’exoplanétes par effet de microlentille.

3.4.1 Exoplanétes et microlentilles

La technique des microlentilles avait d’abord été congue comme un outil original
pour sonder la matiére invisible (Paczynski, 1986, § 1.2.1). Nous avons vu au § 1.3 que
I’intérét de son application pour la recherche de planétes extra-solaires a rapidement
été percu (Mao & Paczynski, 1991), et elle a été immédiatement proposée comme une
méthode prometteuse. La ligne de visée choisie est dirigée vers le Centre Galactique,
région potentiellement trés riche en étoiles-sources (¢f. Fig. 1.2, p 1.2). La population
d’étoiles sondée par la méthode est donc celle des étoiles du Disque et de la périphérie
du Bulbe, a des distances supérieures & 6kpc. Les microlentilles sont dans leur
majorité des naines M (M, ~ 0.1 — 0.6 M), les plus abondantes dans la Voie
Lactée, suivies par les naines K.

Mao & Paczynski ont méme suggéré que les observations de microlentilles pour-
raient conduire a la découverte de la premiére planéte extra-solaire, alors qu’aucune
des autres méthodes (c¢f. § 3.3) n’avait encore été couronnée de succés. En outre, la
technique ne demandait pas d’équipement matériel spécial, ce qui la rendait a la fois
simple & mettre en pratique et peu cotiteuse. Mais le chemin vers la réussite était
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en fait semé d’embiiches, comme cela arrive souvent avec les méthodes nouvelles, et
il a fallu plus de cinq longues années pour que la technique commence & donner des
résultats dans la recherche de planétes extra-solaires.

Discussion des difficultés rencontrées dans la méthode

Avant de développer les caractéristiques des microlentilles planétaires et les pro-
priétés qui leur sont attachées, il me parait utile de commencer par discuter certains
« inconvénients » (ex. Wambsganss, 2004) qui leur sont traditionnellement associés :

1. La probabilité d’observer un événement de microlentille en direction du Bulbe
est faible, de 'ordre de 107° et, seule une fraction réduite des événements ob-
servés devrait contenir une signature planétaire. Toutefois, le nombre d’objets
observés augmente réguliérement, et OGLE par exemple en suit actuellement
plus de 150 millions au cours d’une nuit, ce qui accroit d’autant plus le nombre
de candidats potentiels.

2. Une déviation planétaire dans une microlentille est un événement qui ne se
produit qu’une seule fois. Les investigations ultérieures sont difficiles, car les
autres moyens de détection n’ont pas le plus souvent la sensibilité requise
pour confirmer rapidement les candidats observés. Malgré tout, sur une pé-
riode moyenne d’une dizaine d’années, la séparation angulaire entre la source
et la microlentille planétaire (pour des vitesses relatives typiques d’environ
200km s~1) devient suffisante pour qu’elle puisse étre mesurée au foyer d’un
télescope. En outre, de méme que pour les sursauts v ou les supernovae, qui
sont des phénomeénes uniques, la réalité d’'une déviation est assurée par un
échantillonage trés dense de la courbe de lumiére, & bon rapport signal-sur-
bruit. Cette exigence est actuellement satisfaite par PLANET, qui mesure si
nécessaire plus d’une dizaine de fois par heure la magnitude d’un événement.

3. La mesure exacte de la distance a la microlentille planétaire n’est pas aisée.
Cependant, ’observation et la modélisation d’effets additionnels, comme la
mesure de la parallaxe, du déplacement du centroide de I'image ou encore de
la taille de la source, créent des contraintes supplémentaires sur les distances
des microlentilles. De plus, sur la base d’un échantillon statistique consistant,
les distances peuvent étre correctement traitées, en prenant en compte un
modeéle de distribution des masses et des vitesses des étoiles dans le Disque et
le Bulbe Galactique.

4. Les mesures donnent accés au rapport de masse étoile-planéte ¢, et non a la
masse absolue m,, de la planéte. La encore, la mesure d’effets complémentaires
peut conduire & la détermination de la masse de 1’étoile-hote, et donc & celle
de la planéte par le biais de ¢. Statistiquement, puisque les caractéristiques
des microlentilles sont a priori « tirées au sort » parmi tous les types d’étoiles
de la Voie Lactée, la grande majorité des événements implique des naines
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M de la Séquence Principale car elles sont les plus abondantes. Du fait de
la dispersion relativement faible des masses absolues des microlentilles, les
rapports de masse se convertissent en masses absolues des exoplanétes avec
une assez bonne précision.

5. Les déviations dues aux exoplanétes sont trés courtes, de quelques heures a
quelques jours. Les réseaux de télescopes de suivi permettent de pallier cette
difficulté. Une fois une anomalie détectée, les observations se concentrent sur
un nombre limité d’objets, avec une qualité photométrique parfois inférieure
4 un pourcent. Les télescopes répartis en longitude sur le globe permettent
d’avoir une couverture continue des événements.

Si les points précédents sont autant de difficultés, ils ne constituent pas pour
autant des obstacles insurmontables. La technique des microlentilles posséde méme
des avantages propres, qui la rendent complémentaire d’autres méthodes.

En effet, si toutes les techniques présentées plus haut sont trés efficaces pour
rechercher des planétes dans le voisinage immédiat de notre Systéme Solaire (~
100 pc), elles manquent de sensibilité pour une exploration plus profonde de la
Galaxie. L’observation de microlentilles planétaires, situées a plusieurs kiloparsecs,
constituent un saut considérable en distance, avec la possibilité de détecter un sys-
téme planétaire n’importe oil sur la ligne de visée observateur—étoile-source.

En outre, du fait que seules les masses interviennent, les observations de micro-
lentilles ne sélectionnent pas les étoiles selon le critére de leur luminosité. Tous les
types stellaires ont une chance égale d’étre sondés par la méthode, proportionnelle-
ment & leur abondance, et son application ne s’arréte pas aux seules étoiles de type
solaire. En particulier (et nous y reviendrons dans le prochain chapitre) la princi-
pale population d’étoiles impliquée dans les événements est celle des naines M, peu
brillantes et peu massives, difficilement accessibles aux autres méthodes. A ce jour,
seules cinq exoplanétes ont été recensées autour de naines M par des mesures de
vitesse radiale, dont une par 'instrument HARPS (c¢f. chapitre suivant).

L’observation des microlentilles donne aussi la possibilité de mesurer de grandes
séparations étoiles—planétes, puisque les anomalies correspondantes ne durent que
quelques heures. Au contraire, la plupart des autres méthodes exigent d’attendre
une orbite compléte de la planéte autour de 1’étoile pour pouvoir en déterminer les
paramétres orbitaux. En contre partie, cependant, seule la projection instantanée
de la planéte est accessible aux microlentilles.

Enfin, les microlentilles ont une bonne sensibilité aux planétes terrestres (ex.
Bennett & Rhie, 1996), méme s'il est probable que seules les futures missions spa-
tiales approcheront cet objectif. L’observation de microlentilles & partir d'un satellite
(Bennett, 2004) ou d’un télescope installé au Déme C en Antarctique (Beaulieu et al.
, 2005) pourrait grandement augmenter les possibilités de la méthode dans la chasse
aux planétes de trés faible masse.
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On peut enfin souligner que des systémes planétaires multiples peuvent étre mis
en évidence (ex. Han, 2005)!, ainsi que des planétes non liées gravitationnellement
a une étoile (les “free floating planets”, ex. Han et al. , 2004).

La technique des microlentilles est donc complémentaire aux autres méthodes.
Or, si on souhaite un jour pouvoir élaborer des scénarios de formation plausibles
et unifiés de formation planétaire, il faudra pouvoir faire 'inventaire de ’ensemble
des catégories d’objets existants, et en déterminer les abondances relatives. Seules
la multiplicité et la diversité des méthodes de détection devraient permettre de
satisfaire cette exigence.

3.4.2 Daéviations planétaires
Perturbation planétaire de la courbe de lumiére d’une microlentille stmple

La premiére analyse détaillée des méthodes adaptées a la recherche de planétes
extra-solaires par I’étude des microlentilles gravitationnelles a été réalisée par Gould
& Loeb (1992). Comme base a leurs investigations, ils utilisent le modéle d’une micro-
lentille simple perturbée par la présence d’un compagnon planétaire. Pour un rapport
de masse ¢ < 1, Pamplification en présence de la planéte s’écrit A, = (1+0) Apspr,
oll ) < 1 est '« excés » d’amplification due & la perturbation. Mais toutes les tra-
jectoires de l’étoile-source ne conduisent pas a une déviation photométrique. La
situation est illustrée sur la Fig. 3.10, panneau de gauche : la microlentille est fixe
dans le repére choisi du plan—lentille. En ’absence de planéte, la source (cercle rouge)
passe & une certaine distance (angulaire) de la microlentille et produit deux images
(surfaces ovales en pointillés), dont 1'une est & U'intérieur et I'autre & Pextérieur de
I’anneau d’Einstein (les images mineure et majeure, cf. § 2.4). On considére mainte-
nant deux planétes compagnons, situées aux positions + et x sur la figure. A mesure
que la source étendue se déplace dans le plan, 'une de ses images (I'image majeure)
trouve sur son chemin la planéte x. Celle-ci agit alors comme une microlentille gra-
vitationnelle, de rayon d’Einstein O, < Og, et perturbe 'image en produisant une
déviation planétaire (correspondant au pic secondaire en pointillés, sur le panneau
droit de la figure). La planéte + est quant & elle située loin des images de la source
et ne produit donc aucune déviation significative dans la courbe de lumiére; elle
passe donc inapercue.

La zone d’influence de la planéte susceptible de produire une perturbation dépend
donc naturellement de son rayon d’Einstein propre ©,, défini & partir de sa masse
my. D’aprés la définition Eq. (2.12) du rayon angulaire d’Einstein de la microlentille,

' En pratique, de tels effets sont détectables si les planétes ne sont pas de masses trop différentes.
En effet, les signatures planétaires de systémes multiples devraient étre détectées essentiellement
par leur influence sur la forme de la caustique centrale (¢f. § 3.4.2). La signature d’un Jupiter peut
alors effacer celle d’une planéte de plus faible masse, & moins que cette derniére ne soit détectée
grace 3 sa caustique planétaire.
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Fic. 3.10: Perturbation d’une courbe d’amplification d’une microlentille simple par un
compagnon planétaire. La source (panneau de gauche) est représentée par le cercle noir;
elle passe & proximité d’une microlentille ponctuelle (point noir) qui crée deux images de
la source (surfaces ovales en pointillés). Si une planéte se trouve sur le chemin d’une de ses
images lorsque la source se déplace (cas de la planéte x), elle peut perturber la courbe de
lumiére (pic secondaire sur le panneau de droite). Sinon, elle passe inapergue (planéte +).
Figure extraite de Gaudi (2003).

on peut écrire :

@pz,/%x@E:\@@E. (3.9)

Pour que la planéte x soit détectable, il faut que ©, soit du méme ordre de
grandeur que la taille de 'image perturbée. La durée de la perturbation est alors
liée a la valeur de ©, : a partir du temps d’Einstein ¢ qu’il faut a la source pour
parcourir une distance angulaire O (cf. § 2.3.2), on en déduit une estimation de la
durée d’une anomalie ¢, ~ tg X O,/Og, soit

ty oty X o2 =\ /GtE. (3.10)

Ces deux formules mettent en évidence que 'amplitude et la durée des perturba-
tions planétaires décroissent seulement comme la racine carrée du rapport de masse,
ce qui en fait une méthode sensible aux exoplanétes de faible masse (§ 3.4.3). A
partir de l'ordre de grandeur typique du temps d’Einstein ¢g, donné par I’Eq. (2.32),
de l'ordre du mois, les durées de déviation attendues vont d’environ un & trois jours
pour une planéte comme Jupiter, & quelques heures pour une planéte terrestre.

Si cette approche (Gaudi & Gould, 1997) permet de saisir les principes sous-
jacents aux déviations provoquées par des compagnons planétaires sur les courbes
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de lumiére, elle ne suffit pas pour décrire précisément les déviations planétaires. Le
§ 2.5.4 avait en effet mis en lumiére la trés grande diversité des courbes de lumiére
que 'on peut attendre des microlentilles doubles, sans compter les effets de source
étendue qui s’y greffent (c¢f. annexe A).

Perturbations dues aux caustiques centrales et planétaires

Ce sont les perturbations causées par les caustiques centrales et planétaires des
microlentilles binaires qui vont servir & notre analyse quantitative (§ 2.5, et § 2.5.3
en particulier). Cela rend possible une modélisation précise et indispensable pour
prendre en compte correctement les déviations planétaires de faible amplitude. Pour
faire le lien avec ’approche précédente, on remarque que lorsque les planétes sont
situées au niveau des caustiques dans le plan-source, les images de la source appa-
raissent a la position des planétes dans le plan—lentille.

La Fig. 2.16 de la p. 63 rappelle que dans le cas de microlentilles doubles de faible
séparation (les différents régimes sont illustrés sur la Fig. 2.9, p. 56), il apparait une
caustique centrale, située a peu prés au niveau de la position de la microlentille,
et deux caustiques planétaires, situées de part et d’autre de 'axe de symétrie de
la microlentille. Pour une grande séparation étoile—planéte (Fig. 2.17), on a une
caustique centrale au niveau de la microlentille, et une seule caustique planétaire
située sur ’axe de symétrie, entre 1’étoile et la planéte.

Or si I’étoile-source, dans son trajet, s’approche suffisamment prés des caustiques,
une déviation se produira dans la courbe de lumiére. Pour les rapports de masse
trés faibles (¢ < 1072), les caustiques sont elles-mémes de trés petite dimension
(ex. Bozza, 2000b,a), et la source est souvent plus étendue que la surface de la
caustique, notamment pour celles qui sont centrales. Des méthodes mathématiques
et numériques fiables doivent &tre mises en ceuvre pour modéliser les courbes de
lumiére (j’invite le lecteur & consulter ’annexe A, pour plus de détails sur cet aspect
ainsi que sur la mise en pratique des modéles).

On peut donc distinguer en pratique deux « canaux de détection », selon que la
déviation est due a une caustique centrale ou planétaire.

1. Caustiques centrales — Une déviation due & une caustique centrale se produit
lorsque la source passe trés prés de la microlentille. Un telle anomalie a donc
lieu & grande ou a trés grande amplification, au niveau du pic de la courbe
de lumiére. Du point de vue de la stratégie d’observation, il est possible de
« prévoir » le moment oll une déviation planétaire est susceptible d’intervenir,
en estimant la date du pic d’amplification (c¢f. § 1.4.3). Il existe en principe
une ambiguité des modéles & grande et faible séparation (dégénérescence en
d < 1/d) pour le régime des faibles rapports de masse, comme décrit au
§ 2.5.3. Ceci signifie que les caustiques centrales des modéles de séparation d
et 1/d sont trés proches, et produisent en conséquence des courbes de lumiére
trés semblables (¢f. Fig. 2.14 et Fig. 2.15, p. 62), pour un rapport de masse
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presque identique. Les séparations impliquées, d et 1/d, restent cependant du
méme ordre de grandeur (d ou 1/d € [0.6,1.6] en moyenne, cf. ci-dessous).
L’interprétation différe certes quelque peu, mais ne change pas radicalement
les conclusions.

2. Caustiques planétaires — Les déviations sont dans ce cas pratiquement impré-
visibles, car les caustiques planétaires se situent autour de ’anneau d’Einstein,
et rien ne peut signaler leur présence avant qu’elles ne provoquent un début
de déviation. Remarquons d’abord qu’il est peu probable (sans étre exclu)
que les caustiques planétaires des événements de faible séparation (d < 1)
fournissent matiére a provoquer des signatures planétaires dans les courbes de
lumiére. Elles sont en effet de trés faible dimension, et situées relativement loin
de 'anneau d’Einstein. La caustique planétaire d’'une microlentille a grande
séparation, en revanche, est trés étendue et située entre la planéte et I’étoile,
ce qui peut engendrer de fortes distorsions dans les courbes de lumiére. Elles
apportent une grande contribution & la probabilité de détection si la planéte
est située dans la “lensing zone” (cf. § suivant).

La stratégie d’observation est un peu différente selon qu’on recherche des dévia-
tions planétaires dues aux caustiques centrales ou planétaires. Ce point sera discuté
au § 3.6.

La “lensing zone”

Les caustiques des microlentilles doubles ont des étendues plus ou moins impor-
tantes, qui dépendent certes du rapport de masse, mais dont les propriétés essen-
tielles sont liées a la séparation d des deux composantes. La “lensing zone” est définie
comme l'intervalle des valeurs de séparation d pour lequel les caustiques sont toutes
situées a ’'intérieur de 'anneau d’Einstein ou dans ses environs immédiats. Si d est
trop grande ou trop petite, la planéte sera trop loin des images et passera inapercue.
Le maximum d’efficacité de la méthode correspond alors aux configurations plané-
taires dont la séparation d est comprise dans cet intervalle (Wambsganss, 1997). Le
calcul suivant donne la largeur de la “lensing zone”.

Les caustiques planétaires sont situées a des distances de 'ordre de

1
v d— (3.11)

du centre de la microlentille (Gould & Loeb, 1992). En prenant pour la position des
caustiques la valeur maximale de y. = +1, on aboutit & y. ~d — 1/d ~ +1, ce qui
fournit les deux solutions positives

-1 1
Arpin = %\/6 ~06 et dpu ™ +2\/5

La “lensing zone” est ainsi définie pour

0.6 <d<16. (3.13)

~ 1.6. (3.12)
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Planéte d q

Mercure........ 0.11 1.65x 107"
Venus.......... 0.21 2.45x 1076
Terre........... 0.29 3.00 x 1076
Mars........... 044 3.22x 107
Jupiter......... 1.49 9.56 x 1074
Saturne ........ 2.73 2.86 x 1074
Uranus......... 550 4.36 x 107
Neptune........ 8.61 5.17x107°

TAB. 3.1: Caractéristiques observationnelles d’un systéme planétaire identique au Systéme
Solaire, qui serait situé & Dp, ~ 6 kpc et dont I’étoile—source amplifiée appartiendrait au
Bulbe (Dg ~ 8 kpc). La tableau fournit la valeur des grandeurs adaptées (observables)
& la recherche d’exoplanétes par la technique des microlentilles, ¢’est-a-dire les rapports
de masse planéte-étoile, ou ¢ = m, /Mg, et les demi-grands axes d en unités du rayon
d’Einstein. Si la microlentille est remplacée par une naine M de masse 0.3 M, (étoiles les
plus communes), les valeurs de d sont multipliées par 1.8, et les rapports de masse par 3.3.

Ceci est illustré par la Fig. 2.8, p. 54, avec des valeurs de d juste au-dela de la “lensing
zone” (d = 0.7 et 1.7). L'efficacité de détection d’une planéte dans cette gamme de
séparations y est maximale. En dehors de cette zone, seules les caustiques centrales
sont statistiquement en mesure de révéler un compagnon planétaire 4 la microlentille.

Dans le scénario standard Dy, ~ 6 kpc, Ds ~ 8 kpc et M, = My, la “lensing
zone” s’étend de 2.1 & 5.6 UA de 1’étoile. La sensibilité maximale de la méthode va
de 1 4 6 UA, selon la configuration géométrique des événements.

Le Tab. 3.1 donne une idée des séparations d, en unité du rayon d’Einstein, du
cortége de planétes du Systéme Solaire'?, s’il était situé & Dy, ~ 6 kpc. Les planétes
terrestres (Mercure, Vénus, la Terre et Mars) sont dans le régime des faibles sépa-
rations (d < 1), alors que les planétes gazeuses géantes (Jupiter, Saturne, Uranus et
Neptune) sont dans celui des grandes séparations. Seul Jupiter fait partie de la “len-
sing zone”. Il est bien entendu que lorsque les distances a la microlentille changent,
I'intervalle change aussi, il peut alors englober la Terre ou Mars par exemple (voir
la légende du tableau).

Zone habitable et “lensing zone”

Par un hasard heureux, la méthode est donc sensible 4 des planétes orbitant &
quelques unités astronomiques de leur étoiles-hotes. Il se trouve que les planétes en
orbite & ces distances sont trés susceptibles de faire partie de la « zone habitable » de
I’étoile. Il s’agit de 'intervalle de distances moyennes étoiles—planétes pour lesquelles

12Exception faite de Pluton.
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les conditions physiques sont suffisamment clémentes pour pour que la planéte soit en
mesure de conserver une fraction de son eau sous forme liquide (Kasting et al. , 1993).
Selon le paradigme qu’elle est nécessaire a 1’éclosion de la vie — hypothése dont
nombre d’exobiologistes sont de fervents partisans — la découverte d’exoplanétes a
ces distances constitue un premier pas pour émettre des conjectures sur la possibilité
d’une vie extra-terrestre en dehors de notre planéte bleue.

Détecter des exoplanétes autour des étoiles-sources ?

Les planétes peuvent aussi exister autour des étoiles-sources, a des distances
supérieures 4 8 kpc. Sont-elles détectables 7 Si la réponse peut dans certains cas étre
positive en théorie, de telles détections devraient étre extrémement rares, pour les
raisons exposées ci-dessous.

On rappelle tout d’abord que 'amplification due & une source multiple est la
somme des amplifications dues aux sources individuelles. Lorsque le systéme étoile—
planéte traverse une caustique (nous considérons ici les deux cas d’une caustique
ponctuelle d’une microlentille simple, et de la caustique rectiligne d’une microlentille
double), I’étoile et la planéte voient leurs flux amplifiés. Si Ry désigne le rayon de
la source et R, celui de la planéte (R, < Rs < 1 pour les événements standards),
l'amplification mazimale de chacune des composantes (r = Rg ou R),) est telle que

maX oc 1/r pour une microlentille simple (¢f. § 2.6), ou A™ o 1//r lors de la
traversée de caustique d’une microlentille double (cf. § 5.2.2).

En 'absence de phénoméne de microlentille, le rapport de flux maximal planéte—
étoile vaut vy, = @2 /®2. En présence d’une microlentille, les flux en provenance
de la planéte et de I’étoile valent @, oc &7 /R, et &g ox ®g/Rs pour une microlentille
simple, et @, o< ®9/,/R, et &g x ®%/\/Rs pour une microlentille double, d’aprés
le paragraphe précédent.

On en déduit donc que le rapport de flux planéte—étoile en présence d’un effet
de microlentille est tel que

Umax -

q)p RS RS
P x =2 = i 3.14
@S UmaX Rp ou v Umax X Rp ? ( )

respectivement pour une microlentille simple ou une traversée de caustique double.
La présence d’une microlentille a donc un effet trés intéressant, puisqu’il augmente
trés fortement le contraste de flux entre les deux composantes, en plus de 'amplifi-
cation globale des deux flux.

Si le cas le plus favorable semble celui d’une microlentille simple, en pratique la
valeur de v donnée est une valeur maximale, calculée quand la source et la planéte
se trouvent & tour de role alignées avec la microlentille. Ce cas est en réalité trés
improbable. En revanche, les caustiques de microlentilles doubles traversées par le
systéme étoile—planéte sont trés souvent allongées (proche de la valeur du rayon
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d’Einstein si la microlentille a un rapport de masse unité). Il est dans ce cas presque
certain que I’étoile et la planéte traverseront une telle caustique.

Il reste dans ce dernier cas un aspect important a étudier : quelle est la séparation,
en unités d’Einstein, du systéme étoile-planéte source du phénoméne ? Prenons le
cas d’un Jupiter en orbite autour d’un étoile similaire au Soleil. Une telle planéte
est située & environ 1120 R, de 1’étoile. Si on considére que la source a un rayon
Rs = 1072 O dans un événement typique de microlentille, alors la planéte est située
au plus loin & s = 3.2 O de son étoile-hote : dans le cas de la Terre, cette distance
vaut environ s = 2.2 O. Ces deux exemples montrent qu’en moyenne, les distances
étoile-planéte en unité d’Einstein sont malheureusement trop grandes pour traverser
une méme caustique, dont la longueur est toujours inférieure a 1 Og.

Il n’en va pas de méme pour les Jupiters chauds, en orbite & des distances trés
proches de leur étoile-héte. Ainsi, pour un Jupiter chaud en orbite & moins de 10 R,,
pour une étoile-source de rayon Rg = 1072 Oy, la séparation étoile-planéte n’est
que de s = 0.1 Og, et la probabilité est grande que les deux composantes de la
source traversent la méme caustique. Il pourrait donc exister une possibilité de dé-
tecter ces derniers par ce moyen, méme s’il est probable qu’elle reste trés marginale.
Tout d’abord parce que les Jupiters chauds sont peu fréquents, et qu’il faut une
microlentille double (~ 10 % seulement de I’ensemble des événements) pour les ob-
server. Ensuite parce que le flux des exoplanétes est trés ténu, du fait de leur grand
éloignement, méme lorsqu’il est amplifié par effet de microlentille.

Le principal canal de détection d’exoplanétes fait donc naturellement interve-
nir les caustiques centrales et planétaires, qui seules entrent en compte dans les
estimations de probabilités de détection, point qui est maintenant abordé.

3.4.3 Probabilités de détection

Mao & Paczynski (1991), dans leur article visant a encourager la mise en place
de recherches de microlentilles en vue de découvrir des planétes extra-solaires, esti-
maient que 5 & 10 % des événements devraient pouvoir étre imputés 4 des microlen-
tilles planétaires. Ceci représentait en moyenne deux détections par an.

Peu aprés, Gould & Loeb (1992) entreprennent une étude sur la détection d’un
systéme planétaire semblable au nétre, et étudient plus avant la configuration des
microlentilles planétaires. En se limitant aux événements pour lesquels I’étoile-source
pénétre & 'intérieur de 'anneau d’Einstein de la microlentille, il estiment que dans
a peu prés 20 % des événements planétaires, une déviation relative d’amplitude su-
périeure & 5% devrait se produire. Une planéte comme Jupiter y contribuerait &
elle seule & hauteur de 17 %. Les planétes joviennes devenaient du méme coup le
paradigme de la détection d’exoplanétes par microlentilles.

Alors que les premiéres observations ont débuté, I’étude de Griest & Safizadeh
(1998), qui affirme que des planétes présentes dans la “lensing zone” sont détectables
avec un taux de succés proche de 100 % pour les événements de grande amplification
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(Amax > 20), a immédiatement un impact considérable. Elle focalise ’attention sur
les étoiles trés amplifiées, et la stratégie d’observation est ajustée en conséquence
afin de donner une grande priorité i ces événements.

Les premiers calculs de probabilité de détection d’exoplanétes par effet de mi-
crolentille gravitationnelle étaient donc trés optimistes.

Sur le probleme des effets de taille étendue de l’étoile-source

Nombre d’estimations des probabilités de détection restaient cependant basées
sur 'approximation des sources ponctuelles (ex. Bolatto & Falco, 1994), qui est
valable (avec un bon degré de précision) tant que le rayon angulaire de la source
Og reste inférieur au son rayon d’Einstein de la planéte, O,,. Bennett & Rhie (1996)
affirment cependant qu'une telle hypothése n’est pas réaliste pour la détection de
planétes de faible masse, dans la gamme m, ~ 1 — 10 Mg. Tenir compte des effets
de taille étendue de I’étoile-source est indispensable, car cette derniére contribue a
noyer le signal planétaire (Wambsganss, 1997, § 2.6 et Annexe A.1), et Pefficacité de
détection de la méthode s’en trouve affectée. Malgré cela, Bennett & Rhie estiment
qu’une planéte terrestre par an devrait tout de méme étre détectée.

La recherche de planétes de faible masse est donc en partie assujettie a la taille
des sources en unités de O. Pour des étoiles-sources géantes du Bulbe, le signal des
planétes de masse terrestre autour d’une microlentille est pratiquement indétectable,
alors que des étoiles-sources de la Séquence Principale ou du “turn-off” ont un rayon
suffisamment faible pour permettre la détection de planétes de masse aussi petite
que 0.1 M. Ceci a fortement encouragé ’observation des microlentilles en tant que
méthode destinée & mesurer 'abondance de planétes terrestres dans la Galaxie,
programme qu’aucune autre technique n’est en mesure de réaliser a partir du sol. Des
estimations plus récentes (ex. Peale, 2003) sur la sensibilité de ce type d’observations
tempérent cependant cet optimisme compte tenu des limitations liées a la qualité
des sites d’observation. Des missions spatiales dédiées aux microlentilles pourraient
en revanche permettre d’atteindre cet objectif (Bennett, 2004).

Le Tab. 3.2 donne une idée des probabilités de détection d’une planéte dans la
“lensing zone” (D. Kubas & J. Wambsganss, 2001). Pour chaque rapport de masse
q = my/M,, de nombreuses courbes de lumiéres sont simulées (avec un échantillonage
« parfait »), pour différents paramétres et angles d’impact (u, et «). Le critére de
détection choisi impose que la durée de déviation relative, At/tg, soit supérieure
ou égale a une valeur fixée, 3% ou 5%; lamplitude de la déviation, § = |(A —
Apspr)/Apspr|, doit elle étre supérieure ou égale & 1%, 3% ou 5% pour au moins
trois mesures consécutives. La probabilité calculée correspond a la proportion de
courbes de lumiéres synthétiques qui conduisent & une détection. Cette probabilité
est de plus intégrée (pour d) sur la “lensing zone”. Pour prendre en compte les effets
de taille étendue de la source, trois types d’étoiles sont envisagés Rs = 0.8, 7.5 et
23.3 R Les trois rapports de masse choisis (¢ = 1073, 10™* et 10~°) sont proches
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b >5% b >3% 0>1%
Source g At/tg> 5% 3% | 5% 3% | 5% 3%
1073 Pr= 0.13 0.18|0.22 0.27 | 0.46 0.50
0.8 R, 1074 Pr= 0.01 0.02]0.02 0.03|0.06 0.11
107° Pr= 0.00 0.00|0.00 0.00{0.00 0.01

1073 Pr= 0.12 0.18]0.21 0.28 | 0.46 0.50
75 R, 1074 Pr= 0.01 0.02]0.02 0.03]0.06 0.11
1075 Pr= 10.00 0.00 | 0.00 0.00|0.00 0.01

1073 Pr= 0.12 0.15]0.20 0.24 | 0.46 0.48
23.3 R, 107 Pr= 10.00 0.00|0.01 0.02|0.06 0.08
1075 Pr= 10.00 0.00 | 0.00 0.00 | 0.00 0.00

TAB. 3.2: Estimation de probabilités de détection dans la “lensing zone” (adapté de D. Ku-
bas & J. Wambsganss, 2001). Les détails de son calcul sont explicités dans le texte. Par
exemple, la probabilité d’enregistrer une signature planétaire d’'un Jupiter dont la dévia-
tion est d’amplitude § > 5% et de durée At/tgy > 3%, pour une étoile-source de rayon
0.8 Ry, et une planéte de rapport de masse ¢ = 1072 est estimée & 18 %.

de ceux de Jupiter, Neptune et la Terre avec le Soleil.

Les prévisions optimistes évoquées ci-dessus ont grandement motivé le démarrage
des observations des collaborations de suivi des microlentilles en direction du Bulbe.
En prenant le Systéme Solaire pour paradigme, la planéte Jupiter devenait ’objet
le plus facilement détectable, & cause de ’étendue importante des caustiques qu’elle
crée autour de la microlentille.

Cependant, dans les années qui ont suivi les premiéres campagnes d’observa-
tions de 1998, les efforts n’ont abouti qu’a de fausses alertes (Bennett et al. , 1999;
Rhie et al. , 2000, ¢f. § 1.3.4). Jusqu’en 2003, les planétes sont restées invisibles,
et un certain scepticisme est venu s’installer dans la communauté des chercheurs
d’exoplanétes.

Si les calculs de probabilités de détection se sont avérés un peu trop optimistes,
c’est que certains effets annexes avaient été négligés dans les calculs. On peut avancer
deux causes principales & cela.

D’une part, au niveau des observations et de leurs modélisations, il est apparu que
de nombreux objets lumineux dans le champ d’observation (photométrie en champ
trés encombré) pouvaient noyer les signaux planétaires dans un flux de “blending”
(cf. annexe A.2.3). La forme des caustiques centrales peut aussi étre affectée par
des objets autres que les seules planétes. Cela peut conduire & des ambiguités dans
les modéles car les déviations peuvent étre attribuées a d’autres effets : la détection
peut étre jugée douteuse et sera rejetée, en vertu d’un « principe de précaution ».

Les premiéres campagnes d’observations de microlentilles ont d’autre part sug-
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géré que les planétes qu’on s’attendait & découvrir (des Jupiters a quelques UA)
n’étaient pas aussi nombreuses que ce que ’on pensait en 1995. Des résultats récents
sur la formation planétaire semblent méme montrer que la population d’étoiles son-
dée par la technique des microlentilles, les naines M, ont assez peu de chance d’étre
entourés de telles planétes, mais qu’elles sont plus & méme d’étre accompagnées de
planétes de plus faible masse. Sans entrer plus avant dans des détails qui seront
développés au chapitre 4, on peut dire que les expériences cherchaient peut-étre des
planétes 13 otl il n’y en avait en réalité que trés peu statistiquement!s.

En 2003, la premiére détection d’une exoplanéte par effet de microlentille a re-
donné confiance aux collaborations de suivi, et la viabilité de la méthode a été
confirmée par deux autres découvertes en 2005.

3.5 Les exoplanétes détectées grace a l'effet de microlentille

3.56.1 Juillet 2003 : premiére planéte découverte

L’événement de microlentille gravitationnelle OGLE 2003-BLG-235 / MOA 2003—
BLG-53 (J2000.0, o = 18"05™16°.35, § = —28°53'42".0) contient la premiére planéte
extra-solaire détectée par la méthode des microlentilles. 11 a été alerté par OGLE le
22 juin 2003 et par MOA le 21 juillet 2003. La courbe de lumiére présentée par les
auteurs (Bond et al. , 2004) est donnée 4 la Fig. 3.11.

La déviation par rapport a4 une lentille simple apparait clairement sur 1’aile
gauche de la courbe de lumiére. Il s’agit de ’entrée puis de la sortie d’une caus-
tique de I’étoile-source, qui a eu lieu entre le 14 et le 21 juillet 2003. L’anomalie a
représenté 12 % du temps d’Einstein ¢y, pour une amplitude de perturbation pho-
tométrique de Pordre de 25 %.

L’exploration de ’espace des paramétres a permis d’exclure les configurations
non planétaires (test basé sur un calcul de x?). Si quelques points de mesure sont
situés a plus de 20 de la courbe théorique, ils peuvent étre expliqués par le carac-
tére non gaussien de la distribution des barres d’erreurs photométriques en champ
encombré (les queues de distributions sont plus longues), et dans tous les cas, seule
une déviation due & un corps de trés faible masse (une lune par exemple) pourrait
a la rigueur les expliquer.

Les principaux paramétres du modéle sont le rapport de masse ¢ = 3.9 x 1073
et la séparation instantanée étoile-planéte d = 1.12 en unités d’Einstein. Le rapport
de masse est planétaire, si on place une barre & ¢ < 3 x 1072 entre la distribution
des systémes binaires contenant une naine brune ou une exoplanéte (argument qui
provient de 'observation du « désert des naines brunes » ). Il s’agit d’une microlentille
de séparation intermédiaire, pour laquelle il était impossible de prévoir ’entrée dans

13La migration des exoplanétes dans le disque protoplanétaire pourrait notamment étre & l’origine
de la faible population observée de Jupiters dans la “lensing zone”.
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FiG. 3.11: L’événement de microlentille planétaire OGLE 2003-BLG-235 / MOA 2003-
BLG-53. La planéte extra-solaire est, selon le scénario le plus probable, de masse 1.5 M},
séparée de 3 UA de son étoile-hote au moment de I’observation, et située a quelques 5.2kpc
de la Terre. Figure tirée de Bond et al. (2004).

la caustique, alors que la date de sortie a pu étre prédite grace a la modélisation en
temps quasi-réel des événements.

L’étoile-source de ’événement est située dans le Bulbe de la Galaxie. La position
la plus probable de la planéte extra-solaire (de la microlentille) est d’environ D;, =
5.2kpc, ce qui en fait un objet du Disque. Bond et al. en déduisent que si I’étoile-
hote de ’exoplanéte était une naine M2-M7, elle serait accompagnée par une planéte
jovienne de masse 1.5 My, séparée de son étoile au moment de ’observation de 3 UA.
Si la planéte était en orbite autour d’une naine blanche de 0.6 M, elle serait de masse
2.5 My, & une distance de 2.8 UA. C’est ce dernier scénario qui serait privilégié
par certains modéles de formation planétaire, qui estiment trés peu probable la
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présence d’une planéte jovienne autour d’une naine rouge (Laughlin et al. , 2004, et
chapitre 4).

3.56.2 Auvril 2005 : une nouvelle planéte jovienne

En avril 2005, une deuxiéme planéte a été mise en évidence dans 1’événement
de microlentille OGLE 2005-BLG-071. L’événement a été alerté par OGLE le 17
mars 2005, en direction du Centre Galactique (J2000.0, o = 17"50™09.77, § =
—34°40/23".5), et la découverte en fut rapportée par Udalski et al. (2005). La
courbe de lumiére de I'objet est présentée a la Fig. 3.12. 1l s’agit de la deuxiéme
détection avérée d'une planéte extra-solaire par cette technique, ce qui démontre
que la méthode est viable et que les systémes planétaires ne sont pas rares autour
de microlentilles situées a plusieurs kpc.

Les données photométriques & haute résolution (erreur photométrique inférieure
a 1%) au pic de la courbe de lumiére montrent sans ambiguité une déviation par
rapport & une microlentille simple (apparition d’un creux trés profond), de nature
incontestablement planétaire. La déviation avait une durée exceptionnelle d’environ
cinq jours.

La modélisation de ’événement a permis & Udalski ef al. d’estimer le rapport
de masse (avec son étoile-hote) de la nouvelle exoplanéte & ¢ = 7.1 x 1073, 14 encore
imputable & une planéte. Les deux pics de la courbe de lumiére ont lieu tous deux a
une grande amplification, ce qui confirme ’hypothése d’un scénario impliquant une
caustique centrale de faible dimension. La légére remontée de la courbe de lumiére
entre les deux pics exclut que la caustique incriminée soit d’un tenant, c’est-a-dire
que la microlentille soit de séparation intermédiaire, contrairement & la premiére
planéte découverte. Le “cusp” central d’une telle caustique produirait en effet un
troisiéme pic d’intensité similaire aux deux autres, ce qui n’est pas observé.

Dans le cas d’'une déviation due & une caustique centrale, deux configurations
peuvent expliquer la courbe de lumiére, pour un rapport de masse presque identique
(dégénérescence d < 1/d) : d’une part, une microlentille double a faible séparation,
ici d = 0.758, et d’autre part une autre & grande séparation, ici d = 1.294. Dans les
deux cas, la planéte est située dans la “lensing zone”, ot la sensibilité de la méthode
est maximale.

Le modele le plus probable estime & m, ~ 0.05 — 4 Mj; la masse de la nouvelle
exoplanéte, accompagnant une étoile peu massive (M, ~ 0.08 — 0.5M,) située entre
1.5 et 5kpc du Systéme Solaire.

En se basant sur I'argumentation de Gould & Loeb (1992) et Griest & Safizadeh
(1998), Udalski et al. affirment que seuls les événements impliquant des caustiques
centrales apparaissent en pratique utiles pour la recherche de planétes extra-solaires
de masse terrestre. Cette conclusion, un peu hative puisque fondée sur la base d’'une
détection unique, a été remise en cause trois mois plus tard par la découverte d’une
exoplanéte de trés faible masse autour de OGLE 2005-BLG-390.
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F1G. 3.12: Un planéte extra-solaire de masse comprise entre 5 x 1072 et 4 M, détectée
par effet de microlentille dans 1’événement OGLE 2005-BLG-071, en avril 2005. Elle est
située a une distance de 1.5 & 5kpc de la Terre. Figure tirée de Udalski et al. (2005).

3.5.3 Aoiit 2005 : une planéte de 5.5 M, (Article Nature)

Une anomalie dans la courbe de lumiére de la microlentille OGLE 2005-BLG—
390 (J2000.0, o = 17854m19%.19, § = —30°22'38".3) a été détectée en aofit 2005
par PLANET (Beaulieu et al. , 2006, p. 152), dans un événement d’amplification
maximale modeste (A, ~ 3). Sa modélisation nous a permis d’y déceler la présence
d’une exoplanéte de trés petite masse, m, ~ 6 Mg, la moins massive a ce jour et
a laquelle seule GJ 876 d (m, ~ 7.5 M), découverte par la méthode des vitesses
radiales (Rivera et al. , 2005), peut étre comparée.

Il s’agit aussi de la premiére planéte & &tre mise en évidence par la présence
de sa caustique planétaire dans un événement de microlentille. La déviation n’a
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pas été détectée par nos concurrents pFUN, dont la stratégie est essentiellement
basée sur un échantillonnage dans la région du pic des courbes de lumiére de grande
amplification. Des déviations dues aux caustiques centrales ont de bonnes chances
d’étre mises en évidence, mais il est bien plus difficile de détecter des déviations dans
les ailes des événements. Quant & OGLE, la densité insuffisante de leur couverture
photométrique ne leur a pas permis de suivre une déviation de si courte durée, pour
un événement d’amplification modeste.

0,10

0.05

0,00

6,/85

—0.05

—0.10

0.20

0.95 1.00 1.05 1.10
8,/8,

FiG. 3.13: L’étoile-source de la microlentille OGLE 2005-BLG-390 est en passe de tra-
verser la caustique planétaire. On note que, comme dans la majorité des événements pla-
nétaires, la source a une étendue angulaire égale ou supérieure a celle de la caustique.

La taille de la source ne peut pas étre négligée dans ’étude des événements
planétaires, car les caustiques ont souvent une étendue comparable (en projection)
aux sources, voire inférieure. La Fig. 3.13 présente la géométrie de la traversée de la
caustique planétaire par 1’étoile-source ; le disque stellaire a une étendue supérieure
a celle de la caustique. Ce fait complique les modéles, et demande des moyens de
calculs importants.

Les caractéristiques du nouveau systéme planétaire découvert, une exoplanéte a
peine six fois plus massive que la Terre sur une trajectoire trois fois plus éloignée
que orbite terrestre, autour d’une étoile naine rouge, en font le premier objet de ce
type jamais détecté. De part ses caractéristiques, ce nouveau monde est certainement
composé de roches et de glaces, et pourrait (ou aurait pu) conserver un océan d’eau
liquide sous une épaisse croute gelée, i la maniére d’Europe, satellite de Jupiter.

D’autre part, trés peu d’exoplanétes ont été trouvées a ce jour autour d’étoiles
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naines rouges'. La découverte de deux planétes de masse inférieure & Neptune
autour de ce type d’étoiles est un fait important pour les théories de formation pla-
nétaire (ces aspects sont exposés plus en détail au chapitre suivant). Alors qu’autour
des étoiles de type solaire (types F & K), les observations ont révélé une majorité
de Jupiters et autres exoplanétes plus massives (c¢f. Fig. 3.2, p. 114), ces premiers
résultats suggérent que les planétes accompagnant les naines rouges seraient plutot
des Neptunes voire des Terres. Les futures observations devraient nous en apprendre
davantage dans les mois et les années a venir (voir aussi Queloz, 2006, p. 156). Nous
ne sommes qu’au début d’une recherche palpitante d’exoplanétes autour des étoiles
les plus abondantes de la Voie Lactée!

F1G. 3.14: Une vue d’artiste du monde glacé OGLE 2005-BLG-390Lb (réalisation ESO).

La découverte a été publiée dans Nature; dans les pages qui suivent D’article
original est reproduit, suivi d’un texte de Didier Queloz paru dans le méme numéro
de la revue.

14Cinq par vitesses radiales (cf. § 4.1.3), et trois & présent par microlentille.
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Discovery of a cool planet of 5.5 Earth masses
through gravitational microlensing

J.-P. Beaulieu™*, D. P. Bennett"**, P. Fouqué"®, A. Williams"’, M. Dominik"®, U. G. Jgrgensen"’, D. Kubas"'’,
A. Cassan'*, C. Coutures'!, J. Greenhill"'?, K. Hill"'?, J. Menzies"'?, P. D. Sackett"!, M. Albrow" ',

S. Brillant™'?, J. A. R. Caldwell®'¢, J. J. Calitz"'7, K. H. Cook™'®, E. Corrales"*, M. Desort"*, S. Dieters"'?,

D. Dominis"'?, J. Donatowicz"*’, M. Hoffman"'?, S. Kane'*!, J.-B. Marquette™*, R. Martin"’, P. Meintjes""’,
K. Pollard"'®, K. Sahu"?*, C. Vinter"?, J. Wambsganss"??, K. Woller?, K. Horne®, I. Steele**,

D. M. Bramich>®**, M. Burgdorf"**, C. Snodgrass'*>, M. Bode"**, A. Udalski**®, M. K. Szymanski**°,

M. Kubiak®?®, T. Wieckowski**®, G. Pietrzynski»*®*’, |. Soszynski®***’, O. Szewczyk®>*’, t. Wyrzykowski*»*>?*,
B. Paczynski>*’, F. Abe®°, I. A. Bond>?!, T. R. Britton>'>??, A. C. Gilmore®'>, J. B. Hearnshaw™'?, Y. [tow™"°,
K. Kamiya®®, P. M. Kilmartin®'>, A. V. Korpela®?, K. Masuda>°, Y. Matsubara®>°, M. Motomura™>°,

Y. Muraki>*, S. Nakamura®*°, C. Okada®*’, K. Ohnishi>**, N. J. Rattenbury>?®, T. Sako®”°, S. Sato™?,

M. Sasaki®*°, T. Sekiguchi®?°, D. J. Sullivan®??, P. J. Tristram™>>?, P. C. M. Yock®?? & T. Yoshioka>>°

In the favoured core-accretion model of formation of planetary
systems, solid planetesimals accumulate to build up planetary
cores, which then accrete nebular gas if they are sufficiently
massive. Around M-dwarf stars (the most common stars in our
Galaxy), this model favours the formation of Earth-mass (Mg) to
Neptune-mass planets with orbital radii of 1 to 10 astronomical
units (AU), which is consistent with the small number of gas giant
planets known to orbit M-dwarf host stars'™. More than 170
extrasolar planets have been discovered with a wide range of
masses and orbital periods, but planets of Neptune’s mass or
less have not hitherto been detected at separations of more than
0.15AU from normal stars. Here we report the discovery of a
55535 Mg planetary companion at a separation of 2.6782 AU from
2 0.22F921 M o M-dwarf star, where M o, refers to a solar mass. (We
propose to name it OGLE-2005-BLG-390Lb, indicating a planetary
mass companion to the lens star of the microlensing event.) The
mass is lower than that of GJ876d (ref. 5), although the error bars
overlap. Our detection suggests that such cool, sub-Neptune-mass
planets may be more common than gas giant planets, as predicted
by the core accretion theory.

Gravitational microlensing events can reveal extrasolar planets
orbiting the foreground lens stars if the light curves are measured
frequently enough to characterize planetary light curve deviations
with features lasting a few hours®. Microlensing is most sensitive to
planets in Earth-to-Jupiter-like orbits with semi-major axes in the
range 1-5Au. The sensitivity of the microlensing method to low-
mass planets is restricted by the finite angular size of the source
stars'®'!, limiting detections to planets of a few Mg for giant source
stars, but allowing the detection of planets as small as 0.1M g for
main-sequence source stars in the Galactic Bulge. The PLANET
collaboration'? maintains the high sampling rate required to detect
low-mass planets while monitoring the most promising of the >500
microlensing events discovered annually by the OGLE collaboration,
as well as events discovered by MOA. A decade of pioneering
microlensing searches has resulted in the recent detections of two
Jupiter-mass extrasolar planets'>'* with orbital separations of a few
AU by the combined observations of the OGLE, MOA, MicroFUN
and PLANET collaborations. The absence of perturbations to stellar
microlensing events can be used to constrain the presence of
planetary lens companions. With large samples of events, upper

TPLANET/RoboNet Collaboration (http://planet.iap.fr and http://www.astro.livjm.ac.uk/RoboNet/). “OGLE Collaboration (http://ogle.astrouw.edu.pl). *MOA Collaboration
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Figure 1| The observed light curve of the OGLE-2005-BLG-390
microlensing event and best-fit model plotted as a function of time. Error
bars are 1o. The data set consists of 650 data points from PLANET Danish
(ESO La Silla, red points), PLANET Perth (blue), PLANET Canopus
(Hobart, cyan), RoboNet Faulkes North (Hawaii, green), OGLE (Las
Campanas, black), MOA (Mt John Observatory, brown). This
photometric monitoring was done in the I band (with the exception of the
Faulkes R-band data and the MOA custom red passband) and real-time
data reduction was performed with the different OGLE, PLANET and MOA
data reduction pipelines. Danish and Perth data were finally reduced by the
image subtraction technique' with the OGLE pipeline. The top left inset
shows the OGLE light curve extending over the previous 4 years, whereas the
top right one shows a zoom of the planetary deviation, covering a time
interval of 1.5 days. The solid curve is the best binary lens model described in
the text with ¢ = 7.6 = 0.7 X 10>, and a projected separation of

d =1.610 * 0.008R . The dashed grey curve is the best binary source
model that is rejected by the data, and the dashed orange line is the best
single lens model.
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Figure 2 | Bayesian probability densities for the properties of the planet
and its host star. a, The masses of the lens star and its planet (M~ and M,
respectively), b, their distance from the observer (D), ¢, the three-
dimensional separation or semi-major axis a of an assumed circular
planetary orbit; and d, the orbital period 2 of the planet. (In a, M s refers to
Mg on the upper x axis and M ¢ on the lower x axis.) The bold, curved line in
each panel is the cumulative distribution, with the percentiles listed on the
right. The dashed vertical lines indicate the medians, and the shading
indicates the central 68.3% confidence intervals, while dots and arrows on
the abscissa mark the expectation value and standard deviation. All
estimates follow from a bayesian analysis assuming a standard model for the
disk and bulge population of the Milky Way, the stellar mass function of
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limits on the frequency of Jupiter-mass planets have been placed over
an orbital range of 1-10 AU, down to Mg planets'>™"” for the most
common stars of our galaxy.

On 11 July 2005, the OGLE Early Warning System'®*announced the
microlensing event OGLE-2005-BLG-390 (right ascension
o = 17h 54 min 19.2 s, declination 6 = —30°22' 38", J2000) with a
relatively bright clump giant as a source star. Subsequently, PLANET,
OGLE and MOA monitored it with their different telescopes. After
peaking at a maximum magnification of A ,,,x = 3.0 on 31 July 2005,
a short-duration deviation from a single lens light curve was detected
on 9 August 2005 by PLANET. As described below, this deviation was
due to a low-mass planet orbiting the lens star.

From analysis of colour-magnitude diagrams, we derive the
following reddening-corrected colours and magnitudes for the
source star: (V. — 1), =0.85, I, =14.25 and (V — K), = 1.9. We
used the surface brightness relation® linking the emerging flux
per solid angle of a light-emitting body to its colour, calibrated
by interferometric observations, to derive an angular radius of
5.25 = 0.73 pas, which corresponds to a source radius of
9.6 = 1.3R (where Rg is the radius of the Sun) if the source star
is at a distance of 8.5 kpc. The source star colours indicate that it is a
5,200 K giant, which corresponds to a G4 III spectral type.

Figure 1 shows our photometric data for microlensing event
OGLE-2005-BLG-390 and the best planetary binary lens model.
The best-fit model has xz = 562.26 for 650 data points, seven lens
parameters, and 12 flux normalization parameters, for a total of 631
degrees of freedom. Model length parameters in Table 1 are expressed
in units of the Einstein ring radius R (typically ~2 au for a Galactic
Bulge system), the size of the ring image that would be seen in the
case of perfect lens—source alignment. In modelling the light curve,
we adopted linear limb darkening laws*' with I'f = 0.538 and
I'r = 0.626, appropriate for this G4 III giant source star, to describe
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ref. 23, and a gaussian prior distribution for Dg = 1.05 * 0.25R ¢ (where
Rgc = 7.62 £ 0.32kpc for the Galactic Centre distance). The medians of
these distributions yield a 5.5733 Mg, planetary companion at a separation
of 2.67(3 AU from a 0.22%92} M Galactic Bulge M-dwarf at a distance of
6.6 = 1.0kpc from the Sun. The median planetary period is 973 years. The
logarithmic means of these probability distributions (which obey Kepler’s
third law) are a separation of 2.9 AU, a period of 10.4 years, and masses of
0.22M and 5.5M g, for the star and planet, respectively. In each plot, the
independent variable for the probability density is listed within square
brackets. The distribution of the planet—star mass ratio was taken to be
independent of the stellar mass, and a uniform prior distribution was
assumed for the planet—star separation distribution.
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Table 1| Microlensing fit parameters

d 1.610 + 0.008R
(7.6 = 0.7)x10°°
0.359 + 0.005R¢
11.03 * 0.11days

Closest approach

Einstein ring radius crossing time
Time of closest approach 31.231 = 0.005 July 2005 uT
Source star radius crossing time 0.282 = 0.010 days

0 2.756 = 0.003rad

The parameters for the best binary lens model for the OGLE 2005-BLG-390 microlensing
event light curve are shown with their 1o uncertainties. Some of these parameters are scaled
to the Einstein ring radius, which is given by Re = 24/GMD(Ds — Dy )/(c2Ds), where M is the
mass of the lens, G is the newtonian constant of gravitation, c is the speed of light in
vacuum, and D and D5 are the lens and source distances, respectively.

the centre-to-limb variation of the intensity profile in the I and R
bands. Four different binary lens modelling codes were used to confirm
that the model we present is the only acceptable model for the observed
light curve. The best alternative model is one with a large-flux-ratio
binary source with a single lens, which has gross features that are similar
to a planetary microlensing event®>. However, as shown in Fig. 1, this
model fails to account for the PLANET-Perth, PLANET-Danish
and OGLE measurements near the end of the planetary deviation,
and it is formally excluded by Ax? = 46.25 with one less model
parameter.

The planet is designated OGLE-2005-BLG-390Lb, where the ‘Lb’
suffix indicates the secondary component of the lens system with a
planetary mass ratio. The microlensing fit only directly determines
the planet—star mass ratio, ¢ = 7.6 = 0.7 X 107>, and the projected
planet—star separation, d = 1.610 = 0.008Rg. Although the planet
and star masses are not directly determined for planetary micro-
lensing events, we can derive their probability densities. We have
performed a bayesian analysis*® employing the Galactic models and
mass functions described in refs 11 and 23. We averaged over the
distances and velocities of the lens and source stars, subject to
the constraints due to the angular diameter of the source and the
measured parameters given in Table 1. This analysis gives a 95%
probability that the planetary host star is a main-sequence star, a 4%
probability that it is a white dwarf, and a probability of <19% that itis
a neutron star or black hole. The host star and planet parameter
probability densities for a main sequence lens star are shown in
Fig. 2 for the Galactic model used in ref. 23. The medians of
the lens parameter probability distributions yield a companion
mass of 5.5753 Mg and an orbital separation of 2.67}> AU from the
0.22752'M o lens star, which is located at a distance of
Dy = 6.6 = 1.0kpc. These error bars indicate the central 68%
confidence interval. These median parameters imply that the planet
receives radiation from its host star that is only 0.1% of the radiation
that the Earth receives from the Sun, so the probable surface
temperature of the planet is ~50K, similar to the temperatures of
Neptune and Pluto.

The parameters of this event are near the limits of microlensing
planet detectability for a giant source star. The separation of d = 1.61
is near the outer edge of the so-called lensing zone’, which has the
highest planet detection probability, and the planet’s mass is about a
factor of two above the detection limit set by the finite size of the
source star. Planets with g > 107> and d =~ 1 are much easier to
detect, and so it may be that the parameters of OGLE-2005-BLG-
390Lb represent a more common type of planet. This can be
quantified by simulating planetary light curves with different values
of g and 6 (where 0 is the angle of source motion with respect to
the lens axis) but the remaining parameters are fixed to the values
for the three known microlensing planets. We find that the
probability of detecting a g =~ 4-7 X 10~ planet, like the first two
microlens planets'>', is ~50 times larger than the probability of
detecting a g = 7.6 X 10> planet like OGLE-2005-BLG-390Lb.
This suggests that, at the orbital separations probed by micro-
lensing, sub-Neptune-mass planets are significantly more common

than large gas giants around the most common stars in our Galaxy.
Similarly, the first detection of a sub-Neptune-mass planet at
the outer edge of the ‘lensing zone’ provides a hint that these
sub-Neptune-mass planets may tend to reside in orbits with semi-
major axes a > 2 AU.

The core-accretion model of planet formation predicts that
rocky/icy 5-15M g planets orbiting their host stars at 1-10 AU are
much more common than Jupiter-mass planets, and this predic-
tion is consistent with the small fraction of M-dwarfs with planets
detected by radial velocities™® and with previous limits from
microlensing'. Our discovery of such a low-mass planet by
gravitational microlensing lends further support to this model,
but more detections of similar and lower-mass planets over a wide
range of orbits are clearly needed. Planets with separations of
~0.1 AU will be detected routinely by the radial velocity method
or space observations of planetary transits in the coming

years’*?, but the best chance to increase our understanding of

such planets over orbits of 1-10AU in the next 5-10 years is by
future interferometer programs® and more advanced microlensing
surveys' >,

Received 28 September; accepted 14 November 2005.

1. Safronov, V. Evolution of the Protoplanetary Cloud and Formation of the Earth and
Planets (Nauka, Moscow, 1969).

2. Wetherill, G. W. Formation of the terrestrial planets. Annu. Rev. Astron.
Astrophys 18, 77-113 (1980).

3. Laughlin, G., Bodenheimer, P. & Adams, F. C. The core accretion model
predicts few jovian-mass planets orbiting red dwarfs. Astrophys. J. 612,
L73-L76 (2004).

4. Ida, S. & Lin, D. N. C. Toward a deterministic model of planetary formation. Il.
The formation and retention of gas giant planets around stars with a range of
metallicities. Astrophys. J. 616, 567-572 (2004).

5. Rivera, E. et al. A ~7.5 Earth-mass planet orbiting the nearby star, GJ 876.
Astrophys. J. (in the press).

6. Mao, S. & Paczynski, B. Gravitational microlensing by double stars and
planetary systems. Astrophys. J. 374, L37-L40 (1991).

7. Gould, A. & Loeb, A. Discovering planetary systems through gravitational
Microlenses. Astrophys. J. 396, 104-114 (1992).

8. Wambsganss, J. Discovering Galactic planets by gravitational microlensing:
magnification patterns and light curves. Mon. Not. R. Astron. Soc. 284, 172-188
1997).

9. Griest, K. & Safizadeh, N. The use of high-magnification microlensing events in
discovering extrasolar planets. Astrophys. J. 500, 37-50 (1998).

10. Bennett, D. P. & Rhie, S. H. Detecting Earth-mass planets with gravitational
microlensing. Astrophys. J. 472, 660-664 (1996).

11.  Bennett, D. P. & Rhie, S. H. Simulation of a space-based microlensing survey
for terrestrial extrasolar planets. Astrophys. J. 574, 985-1003 (2002).

12. Albrow, M. et al. The 1995 pilot campaign of PLANET: searching for
microlensing anomalies through precise, rapid, round-the-clock monitoring.
Astrophys. J. 509, 687-702 (1998).

13. Bond, I. A. et al. OGLE 2003-BLG-235/MOA 2003-BLG-53: A planetary
microlensing event. Astrophys. J. 606, L155-L158 (2004).

14. Udalski, A. et al. A jovian-mass planet in microlensing event OGLE-2005-BLG-
071. Astrophys. J. 628, L109-L1112 (2005).

15. Gaudi, B. S. et al. Microlensing constraints on the frequency of Jupiter-mass
companions: analysis of 5 years of PLANET photometry. Astrophys. J. 566,
463-499 (2002).

16. Abe, F. et al. Search for low-mass exoplanets by gravitational microlensing at
high magnification. Science 305, 1264-1267 (2004).

17. Dong, S. et al. Planetary detection efficiency of the magnification 3000
microlensing event OGLE-2004-BLG-343. Astrophys. J. (submitted); preprint at
{http://arXiv.org/astro-ph/0507079) (2005).

18. Udalski, A. The optical gravitational lensing experiment. real time data analysis
systems in the OGLE-III survey. Acta Astron. 53, 291-305 (2003).

19. Alard, C. Image subtraction using a space-varying kernel. Astron. Astrophys.
Suppl. 144, 363-370 (2000).

20. Kervella, P. et al. Cepheid distances from infrared long-baseline interferometry.
I1I. Calibration of the surface brightness-color relations. Astron. Astrophys. 428,
587-593 (2004).

21. Claret, A., Diaz-Cordoves, J. & Gimenez, A. Linear and non-linear limb-
darkening coefficients for the photometric bands R | J H K. Astron. Astrophys.
Suppl. 114, 247-252 (1995).

22. Gaudi, B. S. Distinguishing between binary-source and planetary microlensing
perturbations. Astrophys. J. 506, 533-539 (1998).

23. Dominik, M. Stochastical distributions of lens and source properties for
observed galactic microlensing events. Mon. Not. R. Astron. Soc. (submitted);
preprint at (http://arXiv.org/astro-ph/0507540) (2005).

439



LETTERS

24.

25.

26.

27.

28.

29.

30.

440

3.5 — Les exoplanétes détectées grace a 'effet de microlentille

NATURE|Vol 439|26 January 2006

155

Vogt, S. S. et al. Five new multicomponent planetary systems. Astrophys. J. 632,
638-658 (2005).

Mayor, M. et al. The CORALIE survey for southern extrasolar planets. XII.
Orbital solutions for 16 extrasolar planets discovered with CORALIE. Astron.
Astrophys. 415, 391-402 (2004).

Borucki, W. et al. in Second Eddington Workshop: Stellar Structure and Habitable
Planet Finding (eds Favata, F., Aigrain, S. & Wilson, A.) 177-182 (ESA SP-538,
ESA Publications Division, Noordwijk, 2004).

Moutou, C. et al. Comparative blind test of five planetary transit detection
algorithms on realistic synthetic light curves. Astron. Astrophys. 437, 355-368
(2005).

Sozzeti, A. et al. Narrow-angle astrometry with the space interferometry
mission: the search for extrasolar planets. |. Detection and characterization of
single planets. Pub. Astron. Soc. Pacif. 114, 1173-1196 (2002).

Bennett, D. P. in ASP Conf. Ser. on Extrasolar Planets: Today and Tomorrow (eds
Beaulieu, J.-P., Lecavelier des Etangs, A. & Terquem, C.) Vol. 321, 59-68 (ASP,
2004).

Beaulieu, J. P. et al. PLANET IlI: searching for Earth-mass planets via
microlensing from Dome C? ESA Publ. Ser. 14, 297-302 (2005).

Acknowledgements PLANET is grateful to the observatories that support our
science (the European Southern Observatory, Canopus, Perth; and the South
African Astronomical Observatory, Boyden, Faulkes North) and to the ESO team
in La Silla for their help in maintaining and operating the Danish telescope.
Support for the PLANET project was provided by CNRS, NASA, the NSF, the
LLNL/NNSA/DOE, PNP, PICS France-Australia, D. Warren, the DFG, IDA and
the SNF. RoboNet is funded by the UK PPARC and the FTN was supported by
the Dill Faulkes Educational Trust. Support for the OGLE project, conducted at
Las Campanas Observatory (operated by the Carnegie Institution of
Washington), was provided by the Polish Ministry of Science, the Foundation for
Polish Science, the NSF and NASA. The MOA collaboration is supported by
MEXT and JSPS of Japan, and the Marsden Fund of New Zealand.

Author Information The photometric data set is available at planet.iap.fr and
ogle.astrouw.edu.pl Reprints and permissions information is available at
npg.nature.com/reprintsandpermissions. The authors declare no competing
financial interests. Correspondence and requests for materials should be
addressed to J.P.B. (beaulieu@iap.fr) or D.P.B. (bennett@nd.edu).



NEWS & VIEWS

NATURE|Vol 439|26 January 2006

156 Chap. 3 — Recherche de planétes extra-solaires
Figure 2 | Metabolism and mass. of ideas such as those of West and colleagues™™,
a, Kleiber’s law. Logarithmically, the as they dare to invoke first-principle universal
~ 100,000 basal metabolic rate of mammals varies  mechanisms. But these new findings question
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Mass (kg) proportional (linear) relationship Evolutionary Biology, Princeton University,
1400 between whole-plant respiration Princeton, New Jersey 08540, USA.
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and mass. The authors also report

Total plant mass (g)

et al. also report that the intercept of the scaling
line differed between plants grown in the
greenhouse and in the field, showing that res-
piration per unit mass differed systematically
between these two environments.

The next observation is even more intrigu-
ing. When Reich et al. expressed plant respi-
ration against the whole-plant content of
nitrogen (instead of plant mass), the dissimilar-
ity in intercept between environments entirely
disappeared, but the overall scaling slope
remained isometric. This suggests that the sys-
tematic difference in respiration per unit mass
was caused by higher supplies of nitrogen in
greenhouse compared with field environments.
More importantly, across the different environ-
ments plant respiration was consistently more
closely linked to variations in nitrogen than in
mass. This result challenges not only the idea of
a universal 3/4 scaling law, but also the notion
that size alone is the dominant determinant of
differences in metabolism across species. In
hindsight, this need to explicitly consider nutri-
ents might not be so surprising given that
nitrogen is an essential component of enzymes
such as Rubisco (responsible for carbon fixa-
tion in plants), and of proteins, chlorophyll and
other biomolecules involved in plant photo-
synthesis and respiration.

Do the results simply imply that it is the
business ends of plants — leaves and roots —
in which most respiration occurs, and there-
fore most nitrogen is stored? In such a case,
the metabolism versus nitrogen relationship
might largely reflect rather pedestrian propor-
tionate variations in crown and root volumes
across individuals and species. A key issue is
whether Reich and colleagues’ findings extend
beyond the size of tree saplings, the largest
individuals sampled. Nitrogen allocation may

400

& 1,200 — that the intercept of the log-log

5 1,000 / llZOIICEET scaling relationship depends on

= plant nitrogen. On the linear scale

2 800 / Low nitrogen shown here, this translates to steep

5 600 / proportionality for plants in nutrient-

T 400 rich greenhouse soils (red line) and

g 200 / Kleiber's law less-steep proportionality for plants in

&2 / nutrient-poor natural soils (blue line).
0 0 2000 4000 6000 8000 10,000 Note that it is difficult to distinguish

visually between isometric and 3/4
scaling lines on a linear scale, as this
projection draws attention to only a
limited part of the dynamic range.

very well change as trees mature within natural
forests and become increasingly subject to
constraints of self-thinning"’ and competition
for nutrients'. A second question is why nitro-
gen emerges as such a strong correlate of
metabolism, when phosphorus is generally
considered the better predictor"”.
Nonetheless, we find ourselves with a theory
challenged. There is no question of the value
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EXTRASOLARPLANETS

Light through a gravitational lens

Didier Queloz

A planet with a mass lower than that of Neptune has been detected as its
gravity bent the light from a remote star. This lensing technique adds to our
arsenal for spotting small planets outside the Solar System.

Ten years ago, Michel Mayor and I discovered
the first planet outside the Solar System orbit-
ing a Sun-like star'. This ‘exoplanet’ orbits the
star 51 Pegasi in 4 days and has about the same
mass as Jupiter (more than 300 times that of
Earth). Its existence was revealed through
highly accurate measurements of a tiny
‘Doppler’ variation in 51 Pegasi’s radial veloc-
ity — the speed at which its position changes
relative to an observer. This variation is caused
by the gravitational pull of an orbiting planet
with a mass 1,000 times less than that of
51 Pegasi. The discovery triggered many
more Doppler surveys to search for planets
around nearby stars. As a result, more than 160
planets with masses ranging from ten times
that of Jupiter down to that of Neptune (which

©2006 Nature Publishing Group

is around 17 times Earth’s mass) have been
found (Fig. 1).

The range of planet masses and orbital para-
meters that can be identified by the Doppler
technique is limited both by the detection
sensitivity of the technique and by the time
needed to survey at least one orbital period of
each planet. The largest Doppler variation is
caused by planets of high mass and those on
short orbits. Therefore, low-mass planets can
be detected only if they are on short orbits.

On page 437 of this issue, Beaulieu et al.”
report the use of a different technique, known
as gravitational microlensing, to detect a
planet with a mass less than that of Neptune.
Its orbital distance is about 2 AU (1 AU, or
astronomical unit, is the Earth—Sun distance),
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Figure 1| Limits of the Doppler technique. Blue
dots indicate the masses of the extrasolar planets
found so far using the Doppler technique, plotted
against their separation from their star. High-
mass planets on short orbits (and so at a smaller
separation) cause the greatest Doppler variation
of the star’s radial velocity. There is a detection
threshold of accurate Doppler surveys of around
3 m s~ ' radial velocity (blue line) below which
no planet can be found using this technique.

The grey rectangle indicates the region
(including uncertainties) of the planet found

by Beaulieu et al.” using the gravitational
microlensing technique. The new planet is thus
well below the Doppler sensitivity threshold.

Magnification

which would correspond to an orbit between
those of Mars and Jupiter in the Solar System.
The planets orbit is thus considerably
larger than those found for planets of similarly
small mass using the Doppler technique, for
which the orbital distances are no more than
0.15 Au.

The evidence for Beaulieu and colleagues’
planet lies in a small amplification effect that
occurs when light from a remote, background
star is deflected, as in the action of a lens, by
the gravity of a closer, moving object as this
approaches our line of sight to the star
(Fig. 2). The brightness of the background star
increases continuously and predictably over a
period, generally a few weeks, and then
decreases as the lensing object moves away
again. This effect is generally caused by an
intervening star, but sometimes a companion
planet to this lensing star can also produce a
detectable signal. In looking for such a signal,
the rise in brightness corresponding to the
approach of the star alerts observers to the need
for more intensive observations. The aim is to
detect a smaller brightness change that occurs
on a timescale of around a day: the signature of
an orbiting planet around the lensing star.

This planetary microlensing signal is chal-
lenging to detect. If seen and carefully traced,
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Figure 2 | Lensing planet. The gravitational microlensing effect exploited by Beaulieu et al.” results from
the bending of space-time near an object of given mass that is predicted by Einstein’s general theory of
relativity. An object, such as a star, crossing our line of sight to a more distant source star will affect the
light from that star just like a lens, producing two close images whose total brightness is enhanced. If the
lensing star is accompanied by a planet, one can (potentially) observe not only the principal effect from
the star, but also a secondary, smaller effect resulting from perturbation by the planet.

©2006 Nature Publishing Group

however, it provides an unambiguous mea-
surement of the mass ratio between the planet
and the star, as well as supplying a measure of
the separation of the planet from its star that
depends on both the distance of the lensing
star from Earth and its transverse velocity. The
real mass and separation can then be obtained
through a statistical approach. This uses a
galactic model to estimate the expected dis-
tances and velocities of both the lens and the
source star on the basis of the values antici-
pated for stars of their brightness in that sector
of the sky.

From the wealth of planets found so far,
we know that the frequency with which they
are encountered increases with decreasing
mass’. But Doppler detection of planets with
masses lower than that of Neptune is still a
challenge, and is restricted to planets on
orbits shorter than a couple of months. The
Neptune-mass planets with short-period
orbits found by Doppler surveys"” suggest a
relatively high occurrence of such low-mass
planets orbiting normal stars. Beaulieu and
colleagues’ detection’ further strengthens this
suggestion: they argue that the probability of
detecting a microlensing event from a planet
such as theirs is more than ten times smaller
than that of detecting an event caused by a
giant planet.

Interestingly, the physical structure and for-
mation history of this new planet, because of
its orbital distance, is likely to be different from
that of the closer low-mass planets discovered
by the Doppler surveys. Whereas these short-
period, Neptune-mass planets are likely to
have migrated inwards and are now enduring
the strong irradiation of their host star, causing
some evaporation® of their atmosphere,
Beaulieu and colleagues’ planet is certainly
more akin to the ice giants Uranus and
Neptune of our Solar System.

The discovery by Beaulieu et al.” demon-
strates that microlensing surveys can detect
sub-Neptune planets with low separations
from their stars. In combination with other
planet-finding techniques, microlensing sur-
veys will play their part in eventually gathering
a complete picture of planet statistics right
down to the regime of rocky planets. A deeper
insight into the physical models of planetary
formation for low-mass giant and high-mass
rocky planets will surely follow. [ ]
Didier Queloz is at the Observatoire de Genéve,
51chemin des Maillettes, 1290 Sauverny,
Switzerland.
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3.6 Discussion sur la stratégie d'observation

Cette section aborde, pour terminer, quelques unes des difficultés qu’il peut y
avoir a établir une stratégie d’observation définitive, dans 1’état actuel du fonc-
tionnement des collaborations (télescopes au sol, réseaux d’alertes et de suivi des
microlentilles).

Rappelons d’abord que les événements de microlentille gravitationnelle sont trés
nombreux : OGLE et MOA fournissent lors de chaque saison d’observations plus
de 600 alertes. Les événements correspondants sont rendus publics quand la source
est entrée dans ’anneau d’Einstein de la microlentille (soit A > 1.34 pour un objet
sans “blending”). Généralement, ces objets ne présentent pas, a ce stade, un intérét
suffisant pour que PLANET les ajoute & sa base de données. Un choix doit étre fait
parmi la centaine de microlentilles observables. Les observations ne débutent donc
que lorsque I’événement est déja bien avancé. Les anomalies sont alors le plus souvent
décelables au moment du pic ou sur 'aile descendante de la courbe de lumiére.

Repérer les anomalies dans la courbe de lumaiére

PLANET n’observe tout au plus qu'une quinzaine d’objets sur une base quo-
tidienne. Une premiére question qui se pose concerne donc la détection, dans les
courbes de lumiére, de déviations par rapport 4 une microlentille simple.

Si 'on s’intéresse aux déviations dues a des caustiques centrales, le moyen le
plus efficace de les détecter est de prévoir précisément la date et 'amplification
maximale (au pic de la courbe de lumiére). Ce choix conduit & sélectionner en
priorité les événements de grande amplification, pour lesquels la source passe au plus
prés de la caustique centrale. Il est alors assez aisé d’obtenir une bonne couverture
photométrique de I’événement dans la région utile de la courbe de lumiére, lorsque
les estimations des modéles sont correctes.

Cependant, dans cette maniére de procéder, les systémes de suivi sont aveugles
aux déviations dues aux caustiques planétaires, qui peuvent produire des anomalies
(dans les ailes de la courbe de lumiére) de maniére totalement imprévisible. Il est
donc indispensable de savoir détecter des déviations, méme lorsqu’elles n’affectent
que quelques points. Cette tache est trés délicate en pratique : il est courant qu’en
fin de nuit, a cause de 'augmentation de la masse d’air et du seeing, la photométrie
perde en précision, en produisant de « faux » points déviants. A ce moment-la, le
jugement humain est encore le meilleur recours pour distinguer les fausses alertes
des véritables détections (comme lors de la découverte de la nature planétaire de
la microlentille OGLE 2005-BLG—-390). Dans ce cas bien siir, le travail est considé-
rable, car il faut alors sélectionner manuellement les objets parmi les trés nombreux
candidats.

A la maniére du EEWS (¢f. § 1.4.3) utilisé par OGLE, des algorithmes robustes
sont développés, afin de distinguer automatiquement des déviations réelles des bruits
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de mesure. Mais pour étre relativement performants, ils n’en sont pas pour autant
infaillibles.

Actuellement, le meilleur parti est d’utiliser les informations données par les
systémes automatisés : la liste d’objets & suivre qu’ils proposent peut alors étre
revue, adaptée et complétée par le “homebase” (c¢f. § 1.4.3) ou les observateurs.

Abandonner le suivi d’un événement

Plusieurs raisons objectives peuvent conduire & poursuivre longtemps I’observa-
tion d’un objet. Un bon compromis consiste & poursuivre le suivi des événements
tant qu’ils sont sensibles & la “lensing zone”. La sélection des objets peut alors se
faire sur la qualité photométrique (sans pour autant privilégier outrageusement les
objets trés brillants, c¢f. § suivant). En effet, au-dela du rayon d’Einstein, les objets
sont pratiquement a leur magnitude de base (I ~ 17 — 19) et la photométrie en
champ encombré devient délicate. Une qualité insuffisante ruinerait, le cas échéant,
toute chance d’apporter la preuve convaincante d’une déviation planétaire.

Le probleme de la sélection des événements sur le critére de leur magnitude

Donner la priorité aux événements brillants (/s ~ 16 — 14) est bien siir trés
tentant, car les données photométriques seront en moyenne de meilleure qualité (&
moins que ’objet ne soit dans un champ trés encombré). Cependant, ils impliquent
la plupart du temps des étoiles géantes du Bulbe. Nous avons vu que dans ce cas,
leur taille en unité du rayon d’Einstein devient comparable a celle des caustiques
centrales ou planétaires, ce qui a pour effet de rendre indétectable en pratique le
signal planétaire.

Une solution originale a été proposée par Loeb & Sasselov (1995) pour palier
la difficulté liée aux étoiles-sources géantes : ces étoiles sont souvent caractérisées
par une augmentation du flux, au niveau de leur limbe, de certaines raies spectrales
résonantes, comme TiO ou Ha. Contrairement a la plupart des raies, qui subissent
un assombrissement centre-bord (cf. chapitre 5), elles restent optiquement épaisses
jusqu’au limbe du disque, et y apparaissent donc en émission. Percues & travers un
filtre & bande passante trés étroite, les géantes apparaitraient comme un anneau
lumineux, plutét qu'un disque. Leur étendue radiale (~ 0.1 R,) est de nouveau
effectivement inférieure aux dimensions des caustiques. La source en traversant une
caustique pourrait alors produire une déviation marquée et détectable. Et du fait
que les sources sont des géantes, amplifiées de surcroit, le flux devrait étre assez
important pour autoriser un suivi photométrique au sol. Cette possibilité sera sans
doute testée au cours la saison 2006.

Une stratégie d’observation performante est ainsi essentielle, étant donné I'aspect
souvent imprévisible et la trés grande variété des déviations planétaires possibles.
Les taches sont de plus en plus automatisées, avec des algorithmes de sélection des



160 Chap. 3 — Recherche de planétes extra-solaires

événements de plus en plus efficaces. Ceci laisse entrevoir la perspective d’utiliser
dans le futur des observatoires automatiques (par exemple ROBONET), méme si en
I’état actuel des choses, du travail reste & accomplir dans ce domaine.
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Limites sur |'abondance des
planétes extra-solaires
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4.1 Sur I'abondance des exoplanétes

Le chapitre précédent a été essentiellement consacré a la détection des planétes
extra-solaires. Si les nombreuses découvertes permettent aujourd’hui de bien appré-
hender les caractéristiques de 1’échantillon ainsi constitué, peu d’informations ont
été données sur leur abondance dans la Galaxie. C’est cet aspect qui est envisagé
maintenant, et nous verrons que les microlentilles sont en mesure d’apporter une
contribution décisive.

4.1.1 Quelles planétes détectées et autour de quelles étoiles ?

L’essentiel des découvertes de planétes extra-solaires a été réalisé grace & la mé-
thode des vitesses radiales, comme nous ’avons souligné au début du chapitre 3. De
fait, notre connaissance sur I’abondance des exoplanétes est, actuellement, surtout
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basée sur la population d’étoiles privilégiée par cette technique. Il s’agit d’étoiles
assez brillantes, de type solaire (F & K) dans la Séquence Principale. L’observation
d’étoiles moins massives et moins lumineuses demande quant & elle une trés grande
précision instrumentale. Par exemple en ce qui concerne la méthode des vitesses
radiales, Marcy et al. (2005) rapportent que dans leur échantillon d’étoiles, seules
120 sur 1330 d’entre elles étaient des naines M, situées de plus dans le trés proche
voisinage solaire (< 10pc). Or, ce sont ces derniéres étoiles, les naines rouges M
(M, ~ 0.1 — 0.6 M), qui sont les plus abondantes dans la Galaxie, les étoiles de
type solaire y étant minoritaires.

On peut alors se demander, si un peu plus de 5 % des étoiles de type solaire sont
accompagnées de planétes, ce qu’il en est des autres. Pour la plupart des méthodes
d’observation, affiner la sensibilité des instruments pour observer les naines M re-
présente un défi certain, et relativement peu de naines rouges ont & ce jour pu étre
sondées (quelques centaines seulement dans le proche voisinage solaire).

4.1.2 Prédictions des modéles de formation planétaire

Il est raisonnable de penser que tous les disques protoplanétaires n’ont pas les
mémes chances de former les mémes types de planétes. La quantité de matiére qui y
est contenue, leur métallicité, la proportion de gaz par rapport aux poussiéres ou en-
core le temps de formation de I’étoile centrale sont autant de paramétres qui peuvent
orienter la formation planétaire vers certains types d’objets, voire inhiber certains
processus. 11 semble actuellement que la possibilité de formation de planétes géantes
soit trés intimement liée au temps de vie du disque protoplanétaire (cf. § 3.2). De
ce point de vue, la recherche d’exoplanétes autour des naines rouges peut constituer
un test assez sévére pour les modéles de formation planétaire.

De récents modéles théoriques et simulations numériques ont été mis en ceuvre
afin de percer les secrets des conditions de formation des exoplanétes autour d’étoiles
de faibles masses. Par des simulations de type Monte Carlo, basées sur plusieurs
modéles de disques protoplanétaires, Ida & Lin (2004) affirment ainsi que le “core
accretion model” prédit un déficit de planétes de masses intermédiaires, m, = 10 —
100 Mg, & des distances a < 3UA de I'étoile-hote, ainsi qu'un déficit de planétes
de masses plus élevées, m, > 10° Mg, en orbite trés proche de leur étoile-hote,
a < 0.2UA.

De leur coté, Laughlin et al. (2004) tirent de leurs modéles qu’autour des naines
M, la formation des Jupiters serait assez fortement inhibée, et ce a presque toutes les
distances orbitales. En revanche, beaucoup de planétes dans le régime de masse de
Neptune (environ 14 M) devraient s’étre constituées (cf. Fig. 4.1), en méme temps
que des planétes terrestres. Ida & Lin (2004) prédisent en outre que ces Neptunes
devraient étre nombreux dans le régime des courtes périodes orbitales parce que la
migration vers 'intérieur du disque protoplanétaire serait facilitée pour des planétes
en formation autour des étoiles peu massives.
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F1G. 4.1: Masse du coeur (courbes en pointillés) et masse totale (courbes en traits pleins)
de deux types de planétes en cours de formation, en fonction du temps. Les deux courbes
du haut correspondent & la formation d’un Jupiter (importante enveloppe gazeuse) autour
d’une étoile solaire (M, = My). Le deuxiéme cas (les deux courbes du bas) implique
une étoile centrale de faible masse, M, = 0.4 M, : elle accréte la matiére beaucoup plus
lentement que dans le cas précédent, et au bout d’environ dix millions d’années, la masse
du disque étant devenue trop faible, la croissance de la planéte s’arréte. Sa masse finale se
situe autour de celle de Neptune. Figure extraite de Laughlin et al. (2004).

4.1.3 Abondance des exoplanétes autour des naines M

Sur les quelques cent soixante-huit exoplanétes découvertes, seulement cing au-
jourd’hui 'ont été autour d’étoiles naines M (détectées par la mesure de leur vitesse
radiale), et trois font partie du méme systéme triple. Selon I’ordre chronologique de
leur découverte, il s’agit de GJ 876 b, compagnon d’une M4 et découverte simultané-
ment par Delfosse et al. (1998) et Marcy et al. (1998), GJ 876 c, deuxiéme planéte
de GJ 876 en résonance 2 : 1 avec la premiére (Marcy et al. , 2001), GJ 436 b,
autour d’'une M2 (Butler et al. , 2004), GJ 876 d, faisant de GJ 876 un systéme
triple (Rivera et al. , 2005) et GJ 581 b, dont 1’étoile-hote est une naine M3 (Bonfils
et al. , 2005). Les deux premiéres de ces exoplanétes entrent dans la catégorie des
Jupiters, tandis que les trois derniéres sont plutét des Neptunes. Les trois planétes
découvertes par la méthode des microlentilles (¢f. chapitre 3) impliquent aussi, selon
toute probabilité, des naines M, bien que le type des étoiles-hotes n’ait pu étre inféré
que de maniére statistique.
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Ces premiers résultats importants suggérent que le déficit de planétes autour
des naines rouges est réel (ex. Naef et al. , 2005), de méme qu’il semble aussi avéré
qu'il existe un déficit de planétes géantes & grande période (Bonfils et al. , 2005).
Pour ce qui est de la mesure d’abondance d’exoplanétes avec HARPS, la fréquence!
d’étoiles naines M accompagnées d’au moins une planéte serait ainsi inférieure a
1% pour les compagnons relativement massifs et de courte période (m, > M; et
P < 10jours) et inférieure & 3 % pour des planétes moins massives et de plus longue
période (m, > 0.5 M; et P < 1000 jours). Plusieurs programmes de recherche sont
par ailleurs restés infructueux dans leur recherche d’exoplanétes, aussi bien par la
technique des vitesses radiales (par ex. Guenther & Wuchterl, 2003) que par la
recherche de transits (par ex. Gilliland et al. , 2000, dans amas 47 Tuc, avec le
HST).

Les microlentilles gravitationnelles ont contribué & mieux connaitre la statistique
des exoplanétes autour des naines rouges. Ainsi, par ’étude des événements observés
au cours des premiéres années de suivi (saisons 1995 & 1999 incluse), Gaudi et al.
(2002) ont estimé que moins de 33% des étoiles naines M du centre galactique
devraient étre accompagnées d’un Jupiter de rayon orbital compris entre 1.5 et
4 UA, ce chiffre s’élevant a 45 % pour des exoplanétes de masse 3 M et situées entre
1 & 7TUA de leur étoile.

C’est cette étude qui est reprise et adaptée dans les sections suivantes. La base
de données a été tout d’abord étendue aux observations réalisées par PLANET entre
1995 et 2004. Tout d’abord, au-dela de la simple extension du nombre d’objets, la
détection récente de planétes extra-solaires par effet de microlentille nous améne
aujourd’hui a reconsidérer la signification statistique des résultats. D’autre part, les
fortes contraintes issues d’événements trés bien couverts photométriquement et de
grande amplification, incitent a étendre ’approche utilisée par Gaudi et al. (2002)
par la mise en ceuvre d’un modéle galactique de distribution des vitesses des étoiles-
sources et des microlentilles, ainsi que des masses de ces derniéres. Le travail préli-
minaire 4 la détermination des limites d’abondance d’exoplanétes autour des naines
rouges par la méthode des microlentilles gravitationnelles est actuellement encore
en cours de développement.

4.2 Efficacités de détection par effet de microlentille

L’observation d’un grand nombre de microlentilles gravitationnelles permet de
poser des limites sur I’abondance d’exoplanétes dans 1’échantillon observé. Cette
section décrit une maniére de construire des diagrammes d’exclusion de planétes,
dans ’espace des paramétres des modéles. Ils serviront & leur tour a produire des
diagrammes d’exclusion dans ’espace physique demi-grand axe-masse des exopla-

LCes chiffres préliminaires m’ont été communiqués par Xavier Bonfils (LAOG Grenoble, com-
munication personnelle) ; ils sont donnés & +1% & 1o.
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nétes (section 4.3), et enfin un diagramme (préliminaire) combiné de limites sur leur
abondance.

421 Sensibilité de la méthode

La technique des microlentilles posséde une certaine sensibilité intrinséque aux
exoplanétes. Nous avons vu en particulier, au chapitre précédent, que cette sensibilité
était maximale pour une planéte située dans la “lensing zone” de la microlentille (.e.
0.6 < d < 1.6). Mais ce n’est pas pour autant que toutes les planétes vont produire
une déviation détectable, car ceci dépend beaucoup de la trajectoire de I’étoile-source
par rapport & la microlentille, comme nous allons le voir.

Dans le développement qui suit, les paramétres de rapport de masse ¢ et de
séparation instantanée d planéte—étoile sont fixés, et les efficacités de détection cal-
culées seront toujours fonction de ce couple de paramétres. Pour les rapports de
masse assez faibles (disons ¢ < 1072), la forme des courbes de lumiére affectées par
une déviation planétaire est similaire, dans sa globalité, a celle d’'une microlentille
simple (PSPL?), sauf dans la région de la déviation planétaire. La trajectoire de
I’étoile-source par rapport a la microlentille joue un réle central : elle est décrite
par les deux paramétres u, et o (cf. Fig. 2.5)Le paramétre d’impact u, détermine
essentiellement la forme globale de la courbe d’amplification, et la valeur du pic.
Quant & «, c’est lui qui va décider si I’étoile-source traverse ou non une caustique.

Ceci est illustré par la Fig. 4.2, ou deux trajectoires de I’étoile-source sont envi-
sagées. Le paramétre d’impact u, est identique dans les deux cas, mais deux orien-
tations différentes du mouvement de la source sont envisagées. Ainsi la trajectoire
en bleu ne rencontre pas de caustique et aucune déviation n’est visible sur la courbe
d’amplification, malgré la présence d’une planéte; en revanche, la trajectoire en
rouge, qui traverse la caustique planétaire, produit un pic d’amplitude appréciable
dans la courbe d’amplification.

4.2.2 Calcul des efficacités de détection

La sensibilité de la méthode est prise en compte par une « efficacité de détec-
tion », pour un couple séparation instantanée-rapport de masse (d,q) donné. Elle
est définie comme la probabilité d’observer un signal planétaire, pour une micro-
lentille binaire de configuration (d, q) et d’amplification maximale donnée, lorsque
toutes les trajectoires compatibles avec la courbe de lumiére ont été envisagées. Elle
sera notée de maniére générale (d, q).

On peut simplifier un peu le probléme en faisant I’hypothése que toutes ces
trajectoires ont des paramétres d’impact pratiquement identiques (cf. § 4.2.1), et
que la variété des courbes d’amplification & envisager est essentiellement due aux
différents angles d’'impact « possibles.

2Cette notation, introduite au chapitre 2, est utilisée ici pour plus de commodité.
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F1G. 4.2: Effet de la présence d’une exoplanéte autour d’une microlentille gravitationnelle.
Le rapport de masse et la séparation planéte—étoile valent respectivement ¢ = 2 x 1073
et d = 1.2. Le panneau de gauche est la carte d’amplification (c¢f. annexe A.3.3) de cette
microlentille (d, q), ot les régions plus sombres indiquent des amplifications plus grandes.
Les deux trajectoires, & gauche en bleu et & droite en rouge, ont le méme paramétre
d’impact, u, = 0.34, mais des angles d’impact différents, 270° et 50° respectivement. Dans
le premier cas {en bleu), la source passe loin des caustiques centrale et planétaire, et aucune
déviation par rapport & la microlentille simple n’est visible sur le panneau de droite. Dans
le second cas (en rouge), en revanche, la source traverse une caustique et produit un pic
trés clair dans la courbe de lumiére.

En conséquence, une premiére approche pour évaluer ces efficacités de détection
serait de calculer toutes les courbes possibles a (d, q) et u, fixés, et mesurer I'im-
portance de la déviation planétaire pour tous les angles o € [0, 27]. La fraction de
ces angles qui conduisent & une déviation jugée détectable pourra alors étre assimi-
lée & une efficacité de détection; sa valeur £(d,q) vaut 1 si toutes les trajectoires
(c’est-a-dire tous les angles) provoquent une déviation notable, et au contraire 0 si
la planéte passe inapercue quelle que soit la trajectoire considérée.

Cependant cette approche, qui fut historiquement la premiére envisagée (Griest
& Safizadeh, 1998), souffre d’un défaut important en pratique. L’échantillonnage
des courbes de lumiére n’est jamais parfait, et il arrive toujours qu’a cause des
conditions climatiques, par exemple, on ait des trous dans la prise de données. Une
déviation planétaire telle que celle présentée a la Fig. 4.2 pourrait trés bien avoir lieu
précisément dans 'une de ces régions non couverte par les observations! Le calcul de
Pefficacité de détection présenté plus haut surestime dans ce cas la valeur réelle, qui
doit en fait prendre en compte la qualité de la couverture temporelle des mesures
ainsi que leur qualité photométrique.

Une solution consiste a calculer 'efficacité de détection de la méthode pour
chaque événement observé k, et pour une configuration (d, ¢) donnée ; elle est notée
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dans ce cas eyemn, 1 (d, ¢) € [0, 1] (nous rencontrerons par la suite plusieurs « types »
d’efficacités de détection). Afin qu’elles prennent en compte la qualité de ’événe-
ment étudié, les calculs doivent étre basés sur les points de mesure. Puisqu’il n’est
jamais possible d’étre certain que toutes les déviations ont été observées, on définit
Emeth,  (d, ¢) comme la fraction des trajectoires possibles pour lesquelles les mesures
ne sont pas compatibles avec le modéle planétaire (d, q) envisagé. Dans le cas idéal
de courbes de lumiéres parfaitement échantillonnées et sans aucune déviation dé-
tectable, cette définition et la précédente sont équivalentes (car alors les points de
mesure retracent dans ce cas trés précisément la courbe théorique d’amplification
d’une microlentille simple).

On choisit d’abord, pour évaluer 'importance d’une déviation, de prendre comme
point de référence la valeur x3gpy, | (¢f Eq. (A.10), p. 265) du meilleur modeéle de
microlentille simple (PSPL). Pour chaque valeur de 'angle d’impact o € [0, 7%,
on recherche alors le meilleur modéle planétaire — a (d, ¢) fixé — qui s’ajuste aux
données, en laissant libres de varier tous les autres parameétres. Cet ajustement
est caractérisé par sa valeur de 2, comme pour le modéle PSPL de référence, qui
est alors notée x? (d, q,a). Les déviations sont en fin de compte quantifiées par les
valeurs de x3 (d, ¢, @) — XpspL, -

D’aprés ce qui précéde, la fraction des angles qui auraient produit une déviation
incompatible avec les mesures est donnée par (O est ’échelon de Heaviside) :

1 27
mans () = 5 [ ©(Cld g,0) - C)day (4.1)
0

ou C(d, q, ), le « contraste », évalue la déviation relative entre le meilleur ajuste-

ment des points de mesure au modéle planétaire (d,q) (avec « fixé) et PSPL. Il est

défini par :

xi (d,q,a) — X%’SPL,k
Xi (d, q, @)

Le choix du dénominateur, x; (d,q,a) et non xpgpy, |, reléve de 'hypothése a
priori qu’une planéte est présente autour de la microlentille dans cette étude. Le
contraste est compris entre zéro est un : si xj (d, ¢, @) > xpgpy, | (on aurait détecté
une telle planéte) alors Cj, (d, ¢, ) — 1; au contraire, quand x; (d, ¢, @) ~ Xpgpr, «
(pas d’anomalie détectée malgré la présence de la planéte), on a Cj (d, ¢, ) — 0.
Quant & Cy, il s’agit du seuil pour lequel on considére que le modéle planétaire peut
étre exclu. Sa valeur sera discutée plus loin.

Avec cette définition, D'efficacité de détection enyeen 1 (d,¢) d'un événement ob-
servé sera d’autant plus grande que I’amplification maximale sera grande, car alors

Ck (da q, Oé) =

(4.2)

30n se limite & a € [0, 7] du fait de la symétrie axiale de la microlentille binaire. La prise en
compte de la parallaxe nécessiterait de considérer o € [0, 27|, mais son effet est ici inclus dans
les erreurs systématiques, ce qui est suffisant puisqu’on ne cherche pas & détecter et & mesurer
précisément des paramétres planétaires. En pratique, U'intervalle [0, 7] est divisé en 100 valeurs,
a; = jm/100, ce qui fournit une résolution angulaire satisfaisante.
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les déviations dues aux caustiques centrales seront trés fréquentes. En revanche,
Emeth,  (d, q) se révélera d’autant plus faible que la qualité des observations réalisées
sera moins bonne, avec une valeur absolue de X7 (d, q,a) plus élevée (en effet, la
contribution & y? des mémes points déviants de plus d’1o dans les modéles plané-
taires et PSPL est éliminée au numérateur par la soustraction x3 (d, ¢, ) — Xpgpr, i
mais conservée au dénominateur).

Cette approche différe légérement de celle adoptée par Gaudi & Sackett (2000),
qui était basée sur le critére que la valeur de Ax* = x7 (d,q, @) — Xpgpy, ; devait
dépasser une certaine valeur-seuil donnée, A2, au lieu de considérer une différence
relative. La méthode adoptée par Gaudi & Sackett impliquait cependant que les
barres d’erreurs fussent toutes réajustées sur la base du meilleur modéle PSPL ob-
tenu, en excluant systématiquement les points déviants. Les barres d’erreurs étaient
finalement recalculées de telle maniére que la valeur de x?/d.o.f. (ot d.o.f. est le
nombre de degrés de liberté du modéle, égale & la différence entre le nombre de
données et de paramétres) soit unitaire. Un critére commun Ayx? d’exclusion des
modéles planétaires pouvait alors étre choisi grace a des simulations Monte Carlo
(voir plus loin).

Le choix adopté ici consiste plutot a réajuster les barres d’erreurs pour chaque
site, en fonction de la qualité de la photométrie des observations avant toute mo-
délisation. Cela permet d’éviter de mettre & un méme niveau des observations de
seeing moyen d’une seconde d’angle avec d’autres mesures de seeing moyen 1.6”. Les
observations contribuent donc d’autant plus au résultat final que leur photométrie
est de bonne qualité. De plus, le modéle PSPL ne joue pas un réle trop central dans
cette approche (alors qu'il est relativement central dans 1’approche antérieure), et
les déviations ne sont pas exclues a priori pour le calcul du modéle de référence.
Enfin, le choix de C est naturellement commun & tous les événements.

Afin de conserver la compatibilité avec les travaux précédents, nous avons basé le
nouveau choix du critére d’exclusion sur la comparaison entre les résultats des deux
méthodes, toutes deux appliquées & OGLE 98-BLG-014 (Albrow et al. , 2000). La
courbe d’amplification de cette microlentille est tracée sur la Fig. 4.3. Le choix de
Ax? = 60 (Gaudi et al. , 2002) correspond & C; ~ 5.3% pour cet objet-test. Ce
critére est suffisamment fiable pour éviter d’exclure des modéles en réalité affectés
par des erreurs systématiques, au lieu de déviations planétaires. Ce choix pour Cs a
été retenu pour les calculs présentés au paragraphe suivant.

J’ai développé un programme spécificique, tangobi (cf. annexe A.5.2), pour le
calcul des efficacités de détection, avec quelques spécificités décrites par la suite. Les
méthodes numériques, testées sur cet événement, sont rapportées en annexe A, et
les résultats en sont illustrés par la Fig. A.3, p. 274.
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OGLE-1998-BLG-014 4
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F1G. 4.3: Courbe de lumiére de 'événement OGLE 1998-BLG-014 (Albrow et al. , 2000).
Les données sélctionnées proviennent des télescopes indiqués. Le modéle sous-jacent est

lentille simple avec source poncutelle.

4.2.3 Diagrammes d’efficacité de détection

Algorithme de calcul de eyem 1. (d, q)

L’algorithme de calcul des efficacités de détection, pour un événement observé
k, fait en fin de compte intervenir les étapes suivantes :

1.
2.

Trouver le meilleur modéle PSPL, ce qui fournit la valeur de x3gpy, -

Pour un couple (séparation instantanée d, rapport de masse ¢) donné et, pour
chaque valeur de 'angle d’impact « € [0, 7], rechercher le modéle de microlen-
tille binaire (avec effet de source étendue) qui s’ajuste au mieux aux données,
ce qui est quantifié par x? (d, q, a).

Répéter ’étape (2) pour toutes les valeurs de .
Calculer ep,ein ; (d, q) grace aux équations (4.1) et (4.2).

Répéter les étapes (2) a (4) pour toutes les valeurs du couple (d, q).
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Choiz de la grille (d, q) de calcul

Les valeurs discrétes de d et ¢ que nous avons choisies pour calculer les efficaci-
tés Emeth, x (d, ¢) privilégient la couverture de la “lensing zone”, ol les effets les plus
importants sont attendus et demandent une bonne résolution. Volontairement, la
grille (d, q) est irréguliére (méme si cela pose quelques problémes numériques sup-
plémentaires) afin de limiter le temps de calcul par événement. Notre grille finale est
constituée de 35 valeurs de séparations : d = 0.1 —0.2—-0.3—-0.4 —0.5—0.526316 —
0.555556 — 0.588235 — 0.6 — 0.625000 — 0.666667 — 0.7 — 0.714286 — 0.769231 — 0.8 —
0.833333—-09—-1.0—1.11111-1.2—1.25—-1.3—1.4—1.42857—1.5—1.6 —1.66667 —
1.7—1.8—1.9—-2.0—2.5-3.33333—5.0—10.0, et de 9 valeurs du rapport de masse :
g=10"4=-2x10"*=3x10"*—6x10"*=10"3-1.8x1073-3.2x1073=5.6 x 1073 —102.

Le nombre de modéles qu’il faut calculer pour déterminer e,cen 1 (d, ) est donc
égal & 35 x 9 = 315. Le temps nécessaire au calcul de ’ensemble des valeurs
Emeth, k (d, ¢) pour un événement, sur un mono-processeur cadencé & 2 GHz, se situe
autour de 48 heures. Il faut ensuite le multiplier par le nombre N; de microlentilles
étudiées. Un programme, tangobi (¢f. § A.5.2), est dédié a ces calculs; il est complété
par un ensemble de programmes écrits en langage IDL, notamment pour effectuer
les tracés de diagrammes sur les grilles irréguliéres.

Cartes d’amplification

Nous avons généré des cartes d’amplification (¢f. Annexe A.3.3) des microlen-
tilles pour les configurations (d, q) choisies, et ce pour deux raisons. D’une part, une
fois que les cartes sont crées, le calcul de I'amplification se fait par simple lecture
et interpolation des pixels de la carte, ce qui est beaucoup plus rapide que la dé-
termination des trois ou cinqg racines de I’équation des lentilles. D’autre part — et
ceci représente une extension de la méthode utilisée par Gaudi et al. (2002) — ces
cartes ont été convoluées avec une source étendue, pour éviter d’utiliser des mo-
déles avec source ponctuelle, qui entrainent des divergences dans les amplifications
et ameénent & surestimer les efficacités de détection. Plusieurs tests ont été réalisés,
en convoluant successivement les cartes d’amplification avec des sources de taille
Rg = 1073, 5 x 1072 et 1072 Ry, ce qui correspond & des rayons de source de 1, 6
et 13 R, respectivement, pour une microlentille de masse 0.3 M, et des distances
observateur—microlentille de D;, = 4kpc et étoile-source de Dg = 8.5kpc. La taille
de source retenue est Rg = 1072 Ry, c’est-a-dire celle qui est la plus & méme de
bien décrire les événements a source étendue, sans pour autant trop sous-estimer
Pefficacité des événements ou la source est en réalité plus petite. Le disque stellaire
est de plus décrit par une loi d’assombrissement centre-bord linéaire, de paramétre
v =0.5 (cf. § 5.2.1).

En pratique, ces cartes sont de taille 2048 x 2048 pixels, stockées au format
FITS. Leur point origine est choisi au centre de gravité du systéme étoile-planéte.
La résolution est d’environ 107 Ry, pour une densité de rayons de 10*/pixel. Les
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régions de la courbe de lumiére qui ne sont pas prises en compte, a cause de la taille
nécessairement finie de la carte, sont prolongées par un modéle a source ponctuelle.
Cela ne pose pas de probléme particulier, puisqu’a ces distances de la microlentille,
les effets de taille étendue sont souvent négligeables.

Sélection des objets et diagrammes individuels d’efficacité de détection

Etant donné le trés grand nombre de microlentilles observées, seules les efficaci-
tés de détection d’une sélection d’événements peuvent &tre calculées. L’expérience
montre qu’il est possible de retenir certains critéres de sélection. Ainsi les événe-
ments qui présentent I'une au moins des caractéristiques listées ci-dessous ont soit
une sensibilité trés réduite aux compagnons planétaires des microlentilles, soit ne
fournissent qu’une contribution négligeable au résultat final. Ont ainsi été écartés
de la sélection finale :

— les événements mal échantillonnés, en particulier autour du pic de la courbe
de lumiére, et qui présentent une grande incertitude dans la détermination des
paramétres du modéle PSPL;

— les objets trop peu brillants ou situés dans des champs d’étoiles trés encombrés,
présentant de grandes barres d’erreurs,

— les événements de faible amplification (inférieure & A ~ 2) qui ne contribuent
que trés peu au résultat final ;

— les événements présentant de trés fortes anomalies clairement dues a des étoiles
binaires (traversées de caustiques ou de “cusps”) ;

— les événements de longue durée, dont la courbe de lumiére était visiblement
affectée par un fort effet de parallaxe, qui posent des problémes importants de
stabilité des algorithmes et de temps de calcul.

Le calcul des diagrammes d’efficacité de détection pour les saisons 19952004 est
en cours de préparation (Cassan et al., 2005). Le Tab. 4.1 de la p. 172 présente la
liste des événements k pour lesquels les calculs de eyern 1 (d,¢) ont été réalisés. La
liste finale contient notamment les événements qui ont eu une contribution majeure
au cours des saisons 1995-1999, dont certains sont encore en cours d’analyse, ainsi
que plusieurs objets de la saison d’observation de ’an 2000.

Les courbes de lumiére individuelles avec les diagrammes d’efficacité de détection
correspondants sont tracés sur les figures rassemblées au § 4.4.
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Objets Télescopes tg

MACHO 1997-BLG-026 d-Z-U-C-M 68.64
MACHO 1998-BLG-033 d-U-W-Y-M 10.03
OGLE 1998-BLG-014 S-U-C-Y-P-O 39.57
MACHO 1999-BLG-037 d-U-W-Y-M 83.63
OGLE 1999-BLG-036 d-U-W-Y-O 52.22
OGLE 2002-BLG-100 d-Z-U-W-X-O 46.84
OGLE 2002-BLG-103 d-W-X-O 85.85
OGLE 2002-BLG—280 U-W-X-0 22.35
OGLE 2002-BLG—-296 d-W-0 41.08
OGLE 2002-BLG—-297 d-W-0 13.53
OGLE 2003-BLG-161 A-Z-U-W-O 19.72
OGLE 2003-BLG-167 A-Z-U-W-O 51.68
OGLE 2003-BLG-175 Z-U-W-0O 57.00
OGLE 2003-BLG-177 A-Z-U-W-O 25.06
OGLE 2003-BLG—244 Z-U-O 21.45
OGLE 2003-BLG—-278 A-7Z-U-O 11.30
OGLE 2003-BLG—-334 C-Z-U-W-0O 18.81
OGLE 2004-BLG-191 A-Z-U-W-O 25.69
OGLE 2004-BLG-203 A-Z-U-W-O 51.07
OGLE 2004-BLG-222 A-Z-O 30.03
OGLE 2004-BLG-234 A-Z-U-W-O 11.79
OGLE 2004-BLG-274 A-Z-O 53.12
OGLE 2004-BLG-293 A-Z-O 14.21
OGLE 2004-BLG-305 A-Z-O 16.85
OGLE 2004-BLG-319 Z-U-W-O 24.16
OGLE 2004-BLG—-384 Z-U-W-0O 43.77
OGLE 2004-BLG-421 A-7Z-U-O 11.97
OGLE 2004-BLG-441 A-Z-U-W-O 5.85

TAB. 4.1: Objets dont les diagrammes d’efficacité de détection ont été calculés, parmi ceux
qui ont été sélectionnés. Les télescopes qui ont observé sont désignés par : Z (Danois a La
Silla), A, d ou S (SAAO), U (UTas), W (Perth), CouY (CTIO), O (OGLE), M (MACHO)
et K (MOA). Le temps d’Einstein ¢y du meilleur modeéle de microlentille simple (PSPL)
est aussi indiqué.
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4.3 Limites sur I'abondance des planétes

4.3.1 Diagramme d’'exclusion dans le plan (d, q)

Il est possible de combiner tous les diagrammes pour obtenir des limites sur
I’abondance des exoplanétes relatives & ’ensemble des observations réalisées et ana-
lysées. Dans un premier temps, on envisage le calcul de telles limites dans le plan
des paramétres (d, q) du modéle.

UPPER LIMITS from 1995-2004 PLANET data
T T y—

0.0100

0.0010

g — mass ratio

0.0001
0.1 1.0 10.0
d — binary lens separation / R¢

Fi1G. 4.4: Diagramme préliminaire de limites d’abondance dans le plan des paramétres
(d,q) du modéle. Les microlentilles listées dans le Tab. 4.1 ont été utilisées pour produire
ce diagramme. Les lignes de niveaux donnent des limites supérieures (& 95 % de confiance)
a la fraction fietn(d, ) d’étoiles ayant une planéte de rapport de masse ¢ et de séparation
instantanée d.

Soit fimetn(d, q) la fraction de 1’échantillon choisi de microlentilles qui sont ac-
compagnées d’une exoplanéte de rapport de masse ¢ et de séparation instantanée
d. D'un point de vue statistique, e x (d, ¢) Teprésente la probabilité de détecter
une planéte en orbite autour de la microlentille £, étant donnée la courbe de lumiére
observée. La probabilité qu’un événement donné soit accompagné d’une planéte dé-
tectable vaut alors epeh 1 (d, @) X fmeth(d, ), et ainsi la probabilité qu'aucune planéte
n’ait été détectée dans I’événement £ s’exprime par : 1 — epmetn, 1 (4, q) fmetn(d, ¢). Fi-
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nalement, la probabilité d’avoir une détection au moins dans I’échantillon complet
est donnée par :

N,

P(dv Q> =1- H (1 — €meth, k (da Q> frneth(d7 Q)) . (43)
k=1

Pour calculer des limites supérieures a la fraction fyen(d, ¢) d’étoiles ayant une
planéte de rapport de masse ¢ et de séparation instantanée d, & un degré de confiance
de 95 %, on choisit la probabilité telle que P(d,q) = 0.05. Les limites supérieures
sont alors données en résolvant? 'Eq. (4.3) en fo.w(d, q).

Un diagramme de limites supérieures a ’abondance d’exoplanétes dans le plan
(d,q) pour la sélection actuelle d’objets observés entre 1995 et 2004, est présenté
a la Fig. 4.4. Les principaux contours indiqués, fuoewn(d,q) = 25%, 33 %, 50 %,
66 % et 75 %, excluent & 95% de confiance qu’une fraction f,cin(d,q) du nombre
d’exoplanétes ait une orbite projetée égale & d x Rg et un rapport de masse ¢q. Ce
diagramme préliminaire impose de plus fortes contraintes que celui avancé par Gaudi
et al. (2002) sur la base des observations entre 1995 et 1999.

4.3.2 Diagramme d’exclusion dans le plan physique

Le diagramme d’abondance calculé dans le plan (d,q) est trés naturellement
établi a partir des observations, et il ne comporte que trés peu de biais intrinséques
(ils ne sont liés qu’au choix des événements utilisés pour son calcul). Tel quel, il
n’est cependant pas pratique, car il n’est pas exprimé en terme de la masse m, de
la planéte et du demi-grand axe a de son orbite. C’est la question de la conversion
dans un plan physique (a,m,) qui est abordée dans cette section.

Conversion entre (d, q) et (a,m,)

On considére un certain événement k, pour lequel on a calculé le diagramme
d’efficacité de détection emeen 1 (d, q)-

Tout d’abord, les distances en unités d’Einstein se convertissent en distances
physiques r par multiplication par Rg, et les rapports de masses étoiles-planétes
en masses absolues par multiplication par la masse M, de I’étoile-hé6te. L’approche
adoptée par Gaudi et al. (2002) a consisté & choisir une conversion commune & tous
les événements, en prenant les valeurs les plus probables de Rg et M, : le rayon
d’Einstein est pris égal & 2UA, dans un scénario oil I’étoile-source réside dans le
Bulbe et la microlentille & la distance D;, = 6kpc. La masse de la microlentille est,

‘Pour cela, on peut résoudre par exemple une équation du point fixe g(z) = z, avec

N
glz)=x/(1-P) [] (1 — & Emeth, k (d, q)) : en quelques itérations seulement, la suite w,11 = g(uy,)

converge vers fmeth(dv q)
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elle, prise égale M = 0.3 M, (naine rouge). Ceci revient & effectuer la conversion :

q d

La prise en compte d’une distribution des valeurs de Rg et M, modifie les valeurs
numériques de cette derniére équation, ce pour chaque événement £, en fonction
de certaines de ses caractéristiques (en particulier la valeur du paramétre tz). Ce
probléme est en cours d’étude et n’est présenté ici.

Les efficacités emetn 1 (d, ¢) sont alors converties en grandeurs enoq i (7,m,), €x-
primées en unités physiques (distance orbitale en UA et masse en Mj).

Un deuxiéme élément & prendre en compte est que la grandeur d est une sépa-
ration instantanée, et non la valeur du demi-grand axe de l'orbite planétaire. En
supposant que les orbites s’éloignent peu d’un cercle, la projection r = d x Rg de
la distance étoile-planéte, & un instant donné, posséde une densité de probabilité

d’étre observée égale & :
T 1
Pa(r) = = —/—— (4.5)

“ =)
pour une orbite de rayon a (projection sur un plan méridien de la distance a 1’origine
d’un point placé aléatoirement sur une sphére centrée sur l’origine).

La courbe de p,(r) est tracée a la Fig. 4.5. On note que p,(r) donne plus de poids
aux valeurs de r proches de a, du fait de la variation en sinus de la projection r de
a (Pespérance de la variable aléatoire r vaut 7/4 a ~ 0.79 a).

Quant a la probabilité d’observer une planéte de séparation instantanée r =
d x Rg (0 <71 <1y <a), elle vaut :

Pr{r € [r,r]} = /T2 pa(r)dr = [ 1— <z>2]” ) (4.6)

T1 a
T2

D’un point de vue statistique, la variable r est une valeur aléatoire, et p,(r)
permet de calculer les espérances des grandeurs qui en dépendent.

Efficacités de détection dans le plan physique (a,m,)

Pour chaque événement £, il est maintenant possible de convertir les efficacités de
détections ey,0q (7, m,) en nouvelles efficacités, exprimées cette fois-ci en fonction
des grandeurs physiques demi-grand axe et masse de la planéte, (a,m,). En effet,
selon la définition de p,(r), on a :

ephysvk(a,mp):/ Pa(T) Emod, & (1, M) dr. (4.7)
0

Pour chaque événement £, on peut donc tracer un diagramme de limites d’abon-
dance dans le plan (a,m,) (c¢f. § 4.4). Ces derniers n’ont cependant de sens que
combinés entre eux, car les conversions entre unités (d, ¢) et (a, m,) sont de nature
statistique.
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Fi1G. 4.5: Courbe proportionnelle & la densité de probabilité d’observer une planéte a la
distance physique r, en projection sur le plan normal & la ligne de visée. L’orbite de la
planéte est supposée circulaire de rayon physique a, et la figure donne a x p,(r) en fonction
du rayon fractionnel projeté r/a de la planéte.

Etude de ’'événement OGLE 2004-BLG-203

Afin de tester les différentes étapes du calcul des efficacités, j’ai choisi OGLE 2004—
BLG-203 pour sa bonne couverture photométrique. La Fig. 4.6 illustre I'interpola-
tion réalisée dans le but d’effectuer la conversion Eq. (4.4), suivie de I'intégration
Eq. (4.7), et la Fig. 4.7 en montre le résultat. Enfin, la Fig. 4.8 présente le diagramme
de limites d’abondances pour cet événement (c’est-a-dire Ephys_1, (4, mp))-

Diagramme combiné de limites supérieures a l’abondance de planétes dans le plan
physique

On peut combiner tous les événements afin, encore une fois, de poser des limites
supérieures sur I’abondance d’exoplanétes. La méthode utilisée est identique a celle
présentée au § 4.3.1, en remplacant epen i, (d, q) PAT Epnys 4 (@, My).

Les valeurs de limites obtenues en choisissant les mémes valeurs de conversion
entre (d, q) et (a,m,) (¢f. Eq. (4.4)) pour tous les événements ne prennent pas en
compte la diversité des configurations géomeétriques réelles des microlentilles. Un
modéle galactique réaliste est en cours d’élaboration, qui permettra d’obtenir un
diagramme combiné plus significatif que celui utilisé par Gaudi et al. (2002).
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FiG. 4.8: Diagramme final d’efficacité de détection dans le plan physique (a,m,), pour
OGLE 2004-BLG-203. Ce diagramme isolé n’a de sens physique que lorsqu’il est combiné
a l'ensemble des autres objets analysés, puisque la conversion entre (d,q) et (a,m,) n’a
qu’une signification statistique.



4.4 — Annexe : étude des événements individuels 179

4.4 Annexe : étude des événements individuels

Les figures qui suivent présentent pour chaque événement étudié la courbe de lu-
miére (panneau de gauche), le diagramme d’efficacité de détection eyein 1 (d, ¢) dans
le plan (d, q) (panneau du milieu), et les diagrammes d’efficacités de détection dans
le plan physique (a,m,), aprés intégration sur toutes les orientations, epyys , (@, m,)
(panneau de droite). 7
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5.1 Les microlentilles au service de la physique stellaire

5.1.1 Sur l'intérét des microlentilles pour sonder les étoiles

La premiére étoile a avoir été étudiée en tant qu’objet scientifique, c’est bien sir
le Soleil. Longtemps cependant, & cause de son éclat éblouissant, son observation
visuelle directe n’a rien apporté. Un temps objet vénéré, source de réflexion méta-
physique ou incarnation d’'un dieu, ce n’est dans la culture occidentale qu’a partir
de I’époque ou Galilée, vers 1609, braque une lunette astronomique vers I'astre du
jour et projette son image sur un écran, que les recherches d’ordre purement scien-
tifique débutent. La surface solaire apparait alors complexe et de nombreux termes
décrivant ses propriétés, pour certains assez évocateurs, font leur apparition. La ma-
jeure partie du flux qui provient du Soleil est émise au niveau de la « photosphére »
(Fig. 5.1). Elle est elle-méme pigmentée de « taches solaires » bordées de régions plus
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brillantes, les « facules ». Ces derniéres sont de plus observées en grand nombre en
dehors des taches. Outre ces défauts locaux, la surface n’est pas continue mais appa-
rait plutdt de texture granuleuse, ces « grains de riz » qui selon Herschel et Janssen
forment un « réseau photosphérique ». L’observation du Soleil pendant les éclipses
(et plus tard grace aux coronographes) a mis en évidence la « chromosphére », an-
neau lumineux trés fin qui entoure le disque solaire, de couleur dominante rouge
4 cause de ’émission a haute température de I’hydrogéne dans la raie de Balmer
Ha. Lors de I’éclipse de 1842 qu’il a suivi en Espagne, Arago rapporte avoir noté
la présence de « protubérances solaires » jaillissant de la chromosphére. Enfin la
découverte de la « couronne », s’étendant sur plus de trois fois le diamétre solaire,
mit en évidence que ’astre ne se limitait pas a son seul disque photosphérique.

Fi1G. 5.1: La photosphére solaire photographiée dans le domaine des longueurs d’ondes
visibles (Cliché ESO). On y distingue des taches solaires, et ’assombrissement centre-bord
du disque est bien visible sur l'image.

Le Soleil joue un roéle important en physique stellaire et planétaire. Etoile d’un
type trés répandu dans une galaxie relativement standard, ses propriétés sont prises
comme référence pour classer et caractériser les autres étoiles (par exemple leur
métallicité). De plus, la photosphére solaire contient des éléments chimiques qui
n’ont pas été détruits par des réactions nucléaires dans I’étoile. Ceci en fait un
témoin de la composition en éléments chimiques du disque proto-planétaire qui a
donné naissance au Soleil lui-méme.

Si I’étude du Soleil est relativement aisée en raison de sa proximité, celle des
autres étoiles, en revanche, s’est révélée plus ardue & cause de leur trés faible dimen-
sion angulaire et parce que leur flux lumineux est d’autant plus ténu qu’elles sont
éloignées de la Terre. Auguste Comte, dans sa tentative pour classer les Sciences
basée sur sa Philosophie positive de la Nature, avait méme cru pouvoir y discer-
ner une limite absolue aux observations astronomiques. Il écrivit que, du fait qu’il
n’était possible d’étudier les astres que par la lumiére qu’on en regoit, il serait bien
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chimérique de chercher & en déterminer la composition chimique. La découverte de
I’analyse spectrale lui a apporté un démenti définitif, au bénéfice certain des sciences
astronomiques. Déja en 1669, Newton avait réalisé des expériences griace auxquelles
il démontra que la lumiére blanche est en réalité composée d’'une multitude de ra-
diations colorées. Plus tard, les spectroscopes autorisérent la mesure des spectres
d’étoiles.

Historiquement, les informations tirées de ces données ont permis de classer les
étoiles selon différents types (étoiles naines, géantes, supergéantes...), puis de me-
surer leurs caractéristiques générales, telles que la température effective (T.g), la
métallicité (Z ou [M/H]) ou la gravité de surface (log g). Cette approche a pourtant
montré certaines limites, en particulier pour les étoiles trés éloignées du voisinage
solaire pour lesquelles ’observation spectroscopique n’est pas envisageable, i cause
de la trés faible fraction de lumiére qui arrive jusqu’aux télescopes. Seules des ob-
servations photométriques en bande large, utilisant différents filtres, sont dans ces
cas pertinentes. Le point commun de ces deux types d’observation, photométrie et
spectroscopie classique des étoiles, est qu’elles apparaissent toujours « ponctuelles »
aux instruments. Comme leur émission lumineuse résulte de la superposition de
trés nombreuses radiations émises de maniére spécifique en des régions données
de ’étoile, un spectre ne donne accés qu’a la moyenne de son flux, intégré sur sa
surface. Autrement dit, les particularités locales d’une atmosphére stellaire sont in-
discernables tant que 1’étoile n’est pas résolue spatialement. Si I’étude directe des
détails de leur atmosphére est donc exclue dans le cadre des techniques tradition-
nelles, nous verrons cependant que certaines méthodes permettent de dépasser les
problémes évoqués, comme c’est le cas par exemple en profitant du phénoméne de
microlentille gravitationnelle.

Puisque les étoiles sont si lointaines et qu’il n’est pas possible d’expérimenter (au
sens propre du terme), une maniére de mieux les connaitre consiste & élaborer des
modéles synthétiques d’atmosphéres stellaires (ex. Hauschildt et al. , 1999; Kurucz,
1993; Vandenberg, 1985). Ceux-ci incluent les concepts physiques nécessaires a la
description d’une étoile (énergies des transitions électroniques, équations de transfert
radiatif, d’hydrodynamique....) et ils permettent de générer des spectres synthétiques
afin de confronter leurs prédictions aux données observationnelles. Actuellement, ces
modéles sont en fait si utiles, que ’essentiel des connaissances sur les propriétés
physiques intrinséques des étoiles repose trés largement sur eux (Gray, 1992). Les
plus élaborés prennent en compte une vaste gamme de paramétres physiques et
chimiques, et couvrent une trés grande diversité de types stellaires.

Ils fournissent de plus trés souvent une information bien plus riche que ce qui
peut &tre concrétement testé. Pour les étoiles non résolues spatialement par exemple,
seul un spectre moyen peut étre mesuré ; une difficulté surgit alors, car il arrive que
plusieurs modéles d’étoiles différentes prédisent des spectres moyens similaires, et
dans ce cas 'observation ne suffit pas & les départager. La situation est encore plus
ambigué si seules des observations photométriques en bande large sont disponibles,
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car le spectre, en plus d’étre moyenné spatialement, est aussi intégré en longueurs
d’onde.

Outre le spectre moyen observable, ces modéles prédisent entre autres — et
ceci tient & la maniére méme dont ils sont calculés — que les surfaces stellaires sont
affectées par une « variation centre-bord » de leur luminosité. Ainsi le Soleil, lorsqu’il
est observé dans les longueurs d’onde visibles, n’est pas uniformément brillant, et
sa luminosité diminue lorsqu’on va du centre vers le limbe du disque. Ce fait est
nettement visible sur la Fig. 5.1. Ce phénomeéne porte le nom d’« assombrissement
centre-bord » du disque, et il existe pour toutes les étoiles. Il peut étre plus ou moins
marqué selon la bande spectrale choisie pour I'observation. Le méme phénoméne
affecte donc aussi logiquement les spectres : s’il est possible de prendre un spectre en
différentes régions d’un astre (ce qui a été réalisé dans le cas du Soleil, par exemple),
on observe alors un assombrissement centre-bord des raies spectrales individuelles,
selon une loi qui leur est propre et qui témoigne des processus physiques qui sont
a Dorigine de leur formation. Ce phénoméne s’explique par le fait que, si la loi de
brillance spectrale d’une étoile suit en premiére approximation celle d’'un corps noir
(de température effective T.g, qui détermine sa couleur dominante), cette derniére
ne suffit pas pour décrire les processus complexes d’émission et d’absorption des
rayonnements au sein d’une étoile. Ainsi la diminution du flux radiatif du centre
du disque vers son bord est intimement liée a la structure de 'atmosphére stellaire,
c’est-a-dire au gradient de température ou de densité, ou encore i la composition
chimique de ses diverses couches. Sur la Fig. 5.2 p. 205, il apparait en effet que, par
un effet de projection géométrique, les rayons & la périphérie du disque sont émis
selon un angle 0 avec la normale sortante a la sphére lumineuse. L’inclinaison de
ces rayons les oblige & parcourir un trajet plus important dans les couches stellaires
supérieures, ou ils subissent en conséquence une absorption plus importante que les
autres. Pour les régions périphériques du disque, le flux lumineux sera donc émis
essentiellement par des couches & plus haute altitude de la basse atmosphére, ot la
température — et donc 'intensité du flux — diminue.

L’assombrissement centre-bord des étoiles constitue une nouvelle grandeur qui,
lorsque sa mesure est possible, fournit un moyen important de tester les prédictions
des modéles d’atmosphéres. Jusqu’a une époque assez récente, les seules étoiles sus-
ceptibles de donner lieu a une mesure de ce genre étaient les binaires a éclipse.
Lorsque I'une des étoiles masque le disque lumineux de sa compagne, la variation
du flux observée dépend du profil de brillance de I’étoile d’arriére-plan, puisque dif-
férentes régions de sa surface sont tour a tour occultées. La modélisation n’est pas
tache aisée : il existe des dégénérescences entre des effets de géométrie et d’assombris-
sement centre-bord ; une excellente qualité photométrique est de plus indispensable,
ce qui limite la portée de la méthode aux étoiles proches. Les occultations lunaires
ont aussi été mises a profit pour déterminer le rayon angulaire des étoiles ainsi
que leur profil de brillance. Plus récemment, les transits de planétes extra-solaires
(cf. § 3.3.2) ont démontré qu’ils pouvaient aussi étre mis & profit pour sonder la
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surface de I’étoile-hdte. Ainsi, dans le cas de HD 209458 (Brown et al. , 2001; Char-
bonneau et al. , 2000, et Fig. 3.7 p. 127) des mesures photométriques réalisées avec
plusieurs filtres ont conduit & la mesure de ’assombrissement centre-bord de I’étoile
(Jha et al. , 2000). Si la précision photométrique demandée était grande a cause de
la faible fraction du disque stellaire masquée par son compagnon, les observations
ont clairement mis en évidence ’assombrissement centre-bord de 1’étoile et permis
sa mesure. Les techniques interférométriques offrent aussi la possibilité de résoudre
spatialement la surface d’étoiles géantes du voisinage solaire. Elles sont caractéri-
sées par une trés grande résolution angulaire intrinséque et sont la plupart du temps
épaulées par des dispositifs d’optique adaptative (par exemple NACO au VLT). Des
mesures d’assombrissement centre-bord sur 1’étoile géante Bételgeuse (a Orionis),
par exemple, ont été menées récemment (ex. Perrin et al. , 2004). Mais 13 encore,
il existe des corrélations entre les paramétres des modéles, et les observations inter-
férométriques restent pour le moment limitées & I’étude des étoiles assez brillantes,
dans l'infrarouge uniquement (bande K). Les futures missions spatiales (ex. DAR-
WIN) et les interférométres terrestres a trés grande base (ex. 'OHANA), quant a
eux, semblent offrir de trés belles perspectives.

Les microlentilles viennent s’ajouter, depuis quelques années, aux techniques
observationnelles sensibles & ’assombrissement centre-bord des étoiles. Une des spé-
cificités de la méthode est que la population des étoiles sondées appartient au Bulbe
Galactique, a des distances aussi grandes que ~ 8kpc. Les dimensions angulaires
des étoiles y sont trés faibles, et 1a ou la plupart des méthodes sont impuissantes,
la technique des microlentilles permet de réaliser de telles mesures. La propriété
des microlentilles utilisée ici est 'effet d’amplification différentielle du disque de
I’étoile-source, lorsque cette derniére s’approche trés prés des caustiques (qu’elles
soient étendues ou ponctuelles), au voisinage desquelles le gradient d’amplification
est trés important. Au fur et 4 mesure que 1’étoile-source se déplace, les caustiques
« sondent » certaines régions de sa surface, en les amplifiant fortement par rap-
port aux régions plus éloignées. Le phénoméne est observable. Un suivi photomé-
trique précis lors du passage de la microlentille permet de mesurer I’assombrissement
centre-bord de la source, via un modéle ad hoc (il en sera question ultérieurement).
Le Tab. 5.1 p. 202 récapitule les mesures qui ont été menées dans ce domaine lors
des suivis de microlentilles.

L’observation des microlentilles permet méme d’aller plus loin. Parce que ’am-
plification différentielle de la source est toujours accompagnée d’une amplification
globale de son flux, le suivi de ’événement en temps réel par des mesures spectro-
scopiques devient possible. Par exemple, une étoile du Bulbe de magnitude 19 peut
facilement atteindre la magnitude 14 au pic de la courbe de lumiére, qui correspond
souvent a la région ol la microlentille résout spatialement la surface stellaire. Les ob-
servations donnent alors accées a la mesure de spectres en différents points de I’étoile,
qui correspondent & diverses profondeurs optiques de formation des raies. Au lieu de
la seule mesure de flux dans un filtre donné, c’est donc & 'assombrissement centre-
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bord des raies individuelles que ce type d’observation permet d’accéder. Les modéles
d’atmosphéres (ex Hauschildt et al. , 1999) fournissent souvent des spectres d’étoiles
tabulés, écrits dans des fichiers du type [\; p; I(\, )], ot = cos 6 est 1ié & Pangle
d’émergence du rayon lumineux (1 = 0 correspond au limbe, et y = 1 au centre de
la source, cf. Fig. 5.2), \ est la longueur d’onde et I(\, ;1) le flux radiatif prédit par
le modéle. Ces modéles peuvent étre ainsi directement confrontés aux observations
(Cassan et al. , 2004; Heyrovsky, 2003; Bryce et al. , 2002; Gaudi & Gould, 1999;
Sasselov, 1998; Valls-Gabaud, 1995). De telles observations possibles sur les géantes
rouges, pour lesquelles les modéles sont incertains, présentent un intérét tout par-
ticulier (Heyrovsky et al. , 2000). L’étude des variations de largeurs équivalentes
de raies résonantes — telles CalIl ou les raies de ’hydrogéne de la série de Balmer
— en fonction de leur distance au centre de I’étoile est rendue réalisable, et 'ef-
fet de microlentille offre la possibilité unique de sonder I'intérieur des atmosphéres
stellaires.

De ce point de vue, les microlentilles gravitationnelles tiennent leur place parmi
les méthodes d’observation a haute résolution angulaire. La population d’étoiles &
laquelle elle donne accés est celle des étoiles naines de la Séquence Principale ainsi
que celle des Géantes du Bulbe, qui par ailleurs sont trés difficilement accessibles par
d’autres techniques, essentiellement & cause de leur grand éloignement (de 'ordre
de la dizaine de kpc).

L’intérét de effet d’amplification (globale ou différentielle) des microlentilles en
tant qu’outil d’observation et d’analyse d’étoiles trés lointaines, a été trés vite percu
par les spécialistes des atmosphéres d’étoiles et d’évolution stellaire. Dans cette
optique, les microlentilles agissent de deux maniéres. D’une part, elles amplifient
considérablement le flux de I’étoile-source, donnant accés a ’observation spectro-
scopique d’étoiles autrement inaccessibles, méme aux télescopes les plus puissants;
c’est ce que nous verrons au § 5.1.2. D’autre part, si la source passe suffisamment
prés des caustiques, les forts gradients d’amplification qu’elles créent dans leur voi-
sinage immédiat conduisent & un amplification différentielle de la surface stellaire.
La source est résolue spatialement et temporellement si I’échantillonnage de 1’événe-
ment est assez dense, ce qui permet la mesure d’assombrissement centre-bord dans
divers filtres standards (filtre I de Cousins, par exemple) comme il sera vu au § 5.1.3.
Enfin, au § 5.1.4, il sera démontré que si des observations spectroscopiques conti-
nues sont envisageables pour certains événements (ce qui nécessite de disposer de
temps d’observation sur de grands télescopes), des mesures fines du comportement
des raies individuelles en fonction de leur profondeur optique de formation pourront
étre menées.

5.1.2 Une loupe gravitationnelle pour sonder le Bulbe

Les microlentilles amplifient le flux des étoiles-sources situées dans le Bulbe de la
Galaxie. Si la trajectoire de la source passe suffisamment loin des caustiques, les effets
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de taille étendue sont négligeables et I’amplification est parfaitement achromatique.
La microlentille joue ainsi le role d’une loupe géante, qui augmente la quantité de
lumiére provenant de 1’étoile, souvent d’un facteur supérieur & dix (soit quelques
magnitudes). Durant le laps de temps de ’observation, un télescope de diamétre D
est alors équivalent & un instrument de diamétre /A x D, ce qui donne accés a des
étoiles du Centre Galactique, & des distances supérieures & 10 kpc, voire & des objets
de la Galaxie naine du Sagittaire.

Le Bulbe contient une population d’étoiles vieilles, chimiquement trés évoluées.
Il n’existe que trés peu de données sur la composition et la métallicité des étoiles
de la Séquence Principale dans cette région centrale de la Galaxie, alors que des
catalogues sur le Halo (ex. Wheeler et al. , 1989) et le Disque (ex. Edvardsson
et al. , 1993) ont été établis. Cette lacune dans les données est essentiellement due
a la trés faible luminosité de ces étoiles, dont le flux n’est pas assez intense pour
P’observation spectroscopique, méme avec les plus grands télescopes actuellement
disponibles. L’effet de microlentille, multipliant par un facteur de plusieurs unités
Pamplification, autorise la prise de spectres échelles & trés haute résolution et a
rapport signal-sur-bruit exceptionnel, avec les instruments existants.

Une premiére application possible d’une telle « loupe gravitationnelle » est
I’étude des propriétés d’étoiles placées prés du “turn-oft” de la Séquence Principale
du diagramme de Hertzsprung-Russell. Leur 4ge peut en effet étre déterminé si 'on
peut évaluer la composition chimique de leurs atmosphéres. La propriété d’achro-
matisme de la microlentille est ici bien stir essentielle pour correctement mesurer les
abondances des divers éléments chimiques. Certains éléments peuvent jouer un réle
important de traceur chimique de I’évolution stellaire pour les étoiles de population
II. Minniti et al. (1998) ont utilisé par exemple le spectrographe HIRES monté sur
le télescope Keck (10m de diamétre), pour prendre un spectre a haute résolution
d’une étoile du Bulbe, distante de 8kpc, au cours de I’'événement de microlentille
MACHO 97-BLG—45. L’amplification de A = 3 faisait pour quelques minutes du
Keck le télescope le plus grand du monde, avec un diamétre équivalent & 15m. Les
auteurs ont ainsi pu mesurer pour la premiére fois ’abondance du lithium d’une
étoile de la population Bulbe. Or 'abondance atmosphérique d’un tel élément varie
au cours de I’évolution de I’étoile vers le régime des géantes rouges, a cause de la forte
convection de son atmosphére lors de cette phase de ’évolution stellaire. Les étoiles
du Bulbe, cibles naturelles des expériences de microlentilles, ont ceci de particulier
et donc trés intéressant, qu’elles sont nées dans le gaz qui devait constituer le Halo
au moment de la formation de la Galaxie. L’abondance de ’'Hélium est supposée y
avoir été élevée.

S’il n’est pas exclu que dans les années futures de grands télescopes soient en
mesure de collecter une quantité de flux suffisante pour étudier directement leurs
propriétés et abondances chimiques (par exemple OWL de 'ESO), les microlentilles
peuvent fournir une solution élégante, peu cotiiteuse et relativement accessible pour
réaliser de telles études sans attendre l'aide de plus grands instruments. Enfin, si
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au lieu de diriger la ligne de visée vers le centre de la Voie Lactée on observe des
événements en direction du Grand et du Petit Nuage de Magellan, la capacité des
microlentilles & y résoudre spatialement les sources est trés au-dela des possibilités
des projets instrumentaux les plus ambitieux.

5.1.3 Mesure d’assombrissement centre-bord en bande large

Le flux lumineux d’une étoile est dominé par le continuum photosphérique, qui
est souvent caractérisé par un maximum d’intensité en son centre géométrique,
puis diminue vers le limbe selon une certaine loi d’assombrissement centre-bord.
En moyenne, le continuum est formé & une profondeur plus importante au centre du
disque — ol les rayons émergent perpendiculairement 4 la surface — qu’en son bord
ol les rayons sortants sont trés inclinés. Cet effet de projection du globe stellaire
en un disque donne ainsi accés aux propriétés de I’atmosphére stellaire a différentes
profondeurs optiques .

Il arrive souvent, en particulier dans les événements de grande amplification des
microlentilles simples, comme dans la plupart des événements de microlentilles bi-
naires, que les sources ne puissent plus étre considérées comme ponctuelles (Witt
& Mao, 1994). Cet effet se produit & cause des forts gradients d’amplification au
voisinage des caustiques, qui peuvent résoudre spatialement une source de rayon
typique Og ~ 1072 0. Au cours de la traversée par 1’étoile-source d’une caustique
gravitationnelle (ponctuelle ou étendue), cette derniére amplifie différentiellement
le disque stellaire. Dans le cas d’une microlentille simple, ’amplification est formel-
lement infinie en son centre, et 'amplification dans son voisinage (u < 1) varie
comme A x 1/u, ol u < 1 est la distance point-source lentille en unités d’Einstein
(cf. § 5.2.3). Les microlentilles binaires, quant & elles, sont caractérisées par des
caustiques étendues d’amplification infinie, au voisinage desquelles "amplification
est telle que A oc 1/v/d, oit d < 1 désigne la distance & la caustique (cf. § 5.2.2).
Ces deux singularités ont donc ceci en commun que sur des distances trés faibles,
une forte amplification différentielle affecte le disque de 1’étoile qui est ainsi résolu
spatialement.

La vitesse relative entre 1’étoile-source de type solaire et une microlentille se
situe autour de v, ~ 200kms~!; un temps d’exposition de dix minutes fournit
alors une résolution spatiale caractéristique de 0.1 R, au niveau du disque de la
source, puisque les caustiques se sont déplacées entre temps. Cette trés fine résolu-
tion angulaire autorise en plus de la mesure d’assombrissement centre-bord d’autres
types de mesure, comme la détection de taches stellaires ou encore 'analyse des
surfaces stellaires des Géantes rouges du Bulbe, comme nous le verrons au § 5.1.4.
Si, lors d’un tel événement, des observations photométriques peuvent étre menées de
maniére continue, les caustiques amplifient fortement les régions du disque situées
tour a tour dans leur voisinage immédiat. Les courbes de lumiére mesurées dans di-
vers filtres permettent alors de remonter & ’assombrissement centre-bord du disque.
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La courte durée de la traversée d’une caustique (en moyenne de quelques heures a
quelques jours) implique de disposer d’un réseau de télescopes réguliérement espacés
en longitude (c¢f. chapitre 1) pour couvrir I’événement complet. Le nombre d’événe-
ments intéressants pour sonder les atmosphéres d’étoiles du Bulbe devrait continuer
a augmenter avec la croissance du nombre d’alertes de microlentilles.

Les événements de microlentilles simples sont en pratique observés bien plus sou-
vent que les microlentilles binaires, mais, paradoxalement, il est moins courant qu’ils
puissent étre utilisés pour sonder 1’étoile-source. La caustique y est en effet réduite
a un seul point, et il faut que la source s’en approche a au moins un rayon pour pro-
duire un effet quantifiable. Pour ©g ~ 1072 O, la probabilité est trés faible, et a ce
jour seule une poignée d’événements a pu étre mis en évidence : MACHO 95-BLG-30
(Alcock et al. ,1997), OGLE 2003-BLG-262 (Yoo et al. , 2004), OGLE 2003-BLG—
238 (Jiang et al. , 2004, voir § 2.9) et OGLE 2004-BLG-254 (Cassan et al. , 2005,
voir § 5.4). D’autres événements de ce type ont été observés en 2004-2005 par PLA-
NET, et sont encore en cours d’étude. Il s’agit de OGLE 2004-BLG-482 (¢f. § 5.5)
et de OGLE 2005-BLG-158. Ces événements sont nécessairement liés a une grande
amplification du flux de 1’étoile-source a cause du faible paramétre d’impact re-
quis. Ils sont certes rares, mais présentent ’avantage que la prévision de la date du
pic d’amplification indique aussi le moment ol devrait se produire I’anomalie. La
stratégie d’observation peut ainsi étre ajustée en conséquence. La modélisation des
microlentilles simples avec source étendue est détaillée au § 5.2.3.

Les microlentilles binaires sont moins courantes, puisqu’elles représentent environ
de 5 4 10% de I’échantillon d’objets en direction du Bulbe, mais elles ont & leur
avantage de posséder des caustiques étendues, parfois de longueur comparable & Og.
La probabilité pour ’étoile-source de traverser une caustique est alors relativement
élevée, et de nombreux exemples sont disponibles. En contrepartie cependant, les
entrées de la source dans une caustique sont complétement imprévisibles, et il est rare
que I’échantillonnage soit parfait ; la date de la sortie de la caustique qui suit peut
quant & elle étre prévue avec un degré de confiance assez élevé. Cette information
peut étre mise & profit pour programmer des mesures d’assombrissement centre-bord.
La modélisation des traversées de caustiques fait ’objet du § 5.2.2.

La mesure de ’assombrissement centre-bord de 1’étoile-source d’un événement de
microlentille est souvent réalisée en méme temps que ’ajustement d’un modéle pho-
tométrique aux points de mesures, dans différentes bandes spectrales (souvent avec
des filtres I, R, V ou H). Le Tab. 5.1 fait état des mesures des coefficients d’assom-
brissement centre-bord linéaires, rapportés pour des observations de microlentilles
jusqu’a ce jour.

5.1.4 Sonder les atmosphéres des Géantes du Bulbe

Les événements brillants de microlentilles impliquent souvent des étoiles géantes
du Bulbe (I ~ 16). Lors du phénoméne d’amplification, elles peuvent facilement at-
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Objet Etoile-source ‘ Filtre ‘ o0 a
MACHO 1997 BLG 28 K2 111 % 0.92 0.95

I 0.76 0.83
MACHO 1997 BLG 41 G5...8m | I 0.36 0.46
MACHO 1998 BLG SMC-1 | A5...7vV R ]0.04+0.23]0.06+0.33

V | 0454011 |0.55+0.11

I |01740.04 | 0.24+0.05
OGLE 99-BLG-23 G8...Kowv | V | 071751 [ 079 F008

I 0.53 7005 | 0.63 7%
EROS 2000 BLG 5 K3 111 % 0.77 0.83

I 0.44 0.54

H 0.26 0.34
OGLE 2002 BLG 069 G5 111 I 0.50 0.60
MOA 2002 BLG 33 G...F1v I [0.324+0.05]0.41+0.05
OGLE 2002 BLG 235
OGLE 2003 BLG 238 K2 111 R ]0.53+0.08 | 0.63+0.07

I | 04740.06 | 0.57 +0.06
OGLE 2003 BLG 262 K1... 211 V | 085+02 | 089+£0.2

I | 061+02 | 0.70£0.2

H | 010£02 | 0144+0.3
OGLE 2004-BLG-254 K2 111 R | 0.56 00 | 0.66 T90:

I 0.35 T09 | 0.45 T508
OGLE 2004 BLG 482 M6 111 R 0.54 0.64

I 0.42 0.52

TAB. 5.1: Mesures d’assombrissement centre-bord d’étoiles du Bulbe Galactique (Dg ~

8 kpc) par la méthode des microlentilles gravitationnelles.
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teindre des magnitudes aussi faibles que 11 ou 12. Des observations spectroscopiques
a haute résolution (~ 20 000) sur les plus grands télescopes (VLT, Keck) deviennent
alors envisageables. Nous avons déja signalé que lorsque la source traverse une ré-
gion de caustiques, ses parties sont amplifiées de maniére différentielle, ce qui permet
de sonder ’étoile & différentes profondeurs optiques, selon les régions amplifiées du
disque stellaire.

Les étoiles qui se trouvent dans la branche des Géantes rouges y restent durant
une partie non négligeable de leur vie (prés de 5%). Elles tiennent ainsi une place
importante dans la population stellaire de la Galaxie. La possibilité de pouvoir ré-
soudre spatialement les surfaces de ces objets a trés vite été saisie (Loeb & Sasselov,
1995; Sasselov, 1996, 1998) et examinée. Des simulations basées sur un modéle d’at-
mosphére réaliste, limité & une sélection de raies spectrales (Valls-Gabaud, 1998), ont
ainsi montré que ces derniéres pouvaient étre fortement affectées par le phénoméne
d’amplification différentielle.

La technique est aussi sensible aux défauts des surfaces stellaires, comme les
taches (Hendry et al. , 2002; Heyrovsky & Sasselov, 2000), ou encore aux mouve-
ments de leur atmosphére lors des traversées de caustiques (Bryce et al. , 2003).
L’observation d’une augmentation du flux vers le limbe de 'étoile (“limb brighte-
ning”), pour certaines raies spectrales résonantes et optiquement épaisses (ex. Call
ou Ha), peut étre mise en évidence (ces derniéres sont visibles en émission au niveau
du limbe). Récemment, la chromosphére d’une Géante a méme été observée (Cassan
et al. , 2004).

De par leur densité importante et leur éclat relativement soutenu, les Géantes
pouvaient donc faire I'objet d’'une étude intensive par des observations de micro-
lentilles (Heyrovsky et al. , 2000). Cependant, ce type d’observations n’est pas a
priori trés aisé A réaliser, car il repose sur l'association trés étroite entre les modéles
photométriques et leurs prévisions, calculées sur la base des observations, ainsi que
sur Pactivation de temps réservé sur les spectrographes (ToO et DDT) de grands
télescopes (le VLT dans le cas de PLANET, c¢f. Article § 5.3).

La premiére tentative réussie d’'un suivi spectroscopique en temps réel d’un évé-
nement de microlentille a été effectuée par Alcock et al. (1997), pour objet MA-
CHO 95-BLG-30. L’étoile-source impliquée était une géante M4 du Bulbe, distante
de 9kpc de la Terre, et 'objet déflecteur une microlentille simple. Les observations
photométriques ont tout d’abord mis en évidence des effets dus a 1’étendue de la
source. Ces données prises dans 'aile montante de la courbe de lumiére, ont immé-
diatement motivé une demande (en mode « Target of Opportunity ») de mesure
de spectres depuis les télescopes CTIO (Chili), Mont Stromlo (Australie) et HIRES
au Keck (Hawaii). Malheureusement, peu de spectres ont pu étre pris, et la plupart
I’ont été alors que la source avait déja quitté les zones ou les effets sont les plus forts.
Malgré cela, une légére variation de largeur équivalente (“equivalent width”, EW)
dans le ceeur de la raie de Balmer Ha (AEW/EW ~ 4%) a été détectée, de méme
que TiO, qui présentait une variation de presque 10%. Si ce premier essai démontrait
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que les observations étaient possibles, les données n’étaient pas en nombre suffisant
pour pouvoir étre correctement comparées aux modéles, et de plus la source était
variable.

L’événement de microlentille binaire MACHO 96-BLG-3 (Lennon et al. , 1996)
est le premier & avoir exploité une traversée de caustique pour sonder 1’étoile-source.
Cette derniére était une GO IV-V a 6100 K située a 7kpc, amplifiée au pic d’un
facteur 25 (soit une diamétre équivalent a 17.5m pour le NTT au Chili). La sortie de
caustique a été échantillonnée avec succés en spectroscopie, mais seuls trois spectres
ont été mesurés.

L’événement de microlentille EROS 2000-BLG-5 a marqué une avancée dans
ce type d’observations, avec un premier suivi photométrique et spectroscopique en
temps réel de la sortie d’une caustique par 1’étoile-source, une géante K3 du Bulbe
(Castro et al. , 2001; Albrow et al. , 2001; Afonso et al. , 2001; An et al. , 2002;
Fields et al. , 2003). Les observations photométriques ont permis de prévoir la sortie
de la caustique, et d’activer la prise de spectres sur le spectrographe FORS de
I’ESO. Une paire de spectres a aussi été obtenue sur le Keck, & haute résolution,
pendant la sortie de la caustique. Dans tous les cas, les données montraient une nette
variation de la largeur équivalente de la raie Ha au fur et & mesure que la caustique
amplifiait différentes régions de la surface de ’étoile. Cette s’est cependant bornée
a ne démontrer que qualitativement la variation de la largeur équivalente.

Le suivi de la microlentille OGLE 2002-BLG-069 (Cassan et al. , 2004), dont
I’analyse est détaillée au § 5.3, a pour la premiére fois utilisé le modéle d’amplification
réel, pour reproduire des variations centre-bord de la largeur équivalente de Ha. 11
apparait que 'amplitude des variations observée est sensiblement plus grande que
ce que prévoyait le modéle d’atmosphére utilisé pour décrire la source.

Enfin, une géante M6 a été suivie trés récemment en photométrie et spectroscopie
UVES (cf. § 5.5). Si la modélisation de la courbe de lumiére de cet événement ne
pose pas de probléme particulier, en revanche le grand nombre de raies moléculaires
présentes dans son spectre rend délicate son analyse spectroscopique.

Les paragraphes qui suivent proposent une modélisation des événements impli-
quant des sources étendues et affectées d’un assombrissement centre-bord, dans les
deux cas trés importants en pratique des traversées de caustiques ou du transit d’'une
microlentille devant le disque de 1’étoile-source.

5.2 Mise en ceuvre des microlentilles en Physique Stellaire

5.2.1 Assombrissement centre-bord
Les lois d’assombrissement centre-bord standards

Ce paragraphe détaille la modélisation de I’assombrissement centre-bord adaptée
aux observations des microlentilles. La description présentée ici est équivalente a celle
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utilisée par les spécialistes des atmosphéres stellaires, bien que modifiée pour une
meilleure efficacité sur le plan du calcul des modéles.

Sur la Fig. 5.2, une étoile est représentée en coupe dans le plan qui contient
son centre et I’axe de visée observateur—source. Celui-ci est situé vers le bas de la
figure. Le rayon stellaire est choisi ici comme unité, et p € [0, 1] désigne le rayon
fractionnaire d’émission du rayon lumineux, qui lui-méme fait un angle 6 avec la
normale a la surface stellaire. 0 est appelé « angle émergent » du rayon.

vers |’ observateur

Y

F1G. 5.2: Vue d’une étoile en coupe selon un plan méridien. Un rayon lumineux (en rouge)
émerge au point situé a la distance projetée p = sin 6 du disque stellaire et se dirige vers
I’observateur situé vers le bas du schéma.

L’intensité lumineuse I décroit vers les bords du disque et peut étre en premiére
approximation établie en tenant compte de V'effet géométrique impliqué par le fait
que les rayons quittent la surface stellaire selon un angle 6 avec sa normale :

Ilp)=1,(1—a+acosf). (5.1)

I, est ici 'intensité au centre du disque (obtenue pour 6 = 0), et a un paramétre.

De maniére plus générale, les lois d’assombrissement centre-bord sont trés sou-
vent formulées au moyen d’une série de puissances de u, oit u = cos 0 est connu
sous la dénomination « cosinus de I’angle émergent ». Une meilleure description du
profil de brillance du disque est obtenue en ajoutant des termes correctifs en ;/? &
I’expression de I, selon la forme traditionnelle

Ip) = 1o |1 = anp (1= p"?) ], (5.2)
neN

ol les a,,/» sont appelés « coeflicients d’assombrissement centre-bord ». Un ensemble
{an 2, n € N'} définit alors une « loi d’assombrissement centre-bord ».
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Le rayon fractionnaire p est 1ié simplement a y par la relation (¢f. Fig. 5.2)

p=+/1-—p% (5.3)

Hormis le cas du disque uniforme (Vn, a,/» = 0 dans ’'Eq. (5.2)), les lois d’assom-
brissement centre-bord les plus couramment utilisées sont la loi « linéaire » (“linear
limb-darkening”, seul a; est non nul) et celle en « racine carrée » (“square-root
limb-darkening”, a; # 0 et a5 # 0).

La définition fait intervenir I, qui est 'intensité au centre de la source, quelles
que soient la valeurs des coefficients a,,/,. En revanche, le flux intégré sur la source
change quand ces parameétres varient. Comme dans les applications des microlentilles
c’est amplification qui importe, une telle définition impose, en plus de calculer le
flux amplifié, de déterminer celui de la source a chaque étape, ce qui ne va pas sans
compliquer les modéles numériques. Pour cette raison, il est beaucoup plus commode
de modifier expression de la loi décrite par 'Eq. (5.2), en la normalisant par le flux
intégré sur la source non-amplifiée. Les deux descriptions resteront parfaitement
équivalentes.

Lois d’assombrissement centre-bord normalisées en intensité

On cherche une nouvelle expression de /(p) qui soit cette fois normalisée en flux,
de telle facon que I'intégrale du flux sur sa surface S soit constante. Il s’agit alors de
trouver un développement en puissances de y avec des coefficients différents, {2}
au lieu de {a,/,}, mais dont on souhaite qu’ils conservent la méme signification
physique (afin par exemple que a; comme ~; restent bien tous deux des coefficients
d’assombrissement centre-bord linéaire).

Soit alors pour I(p) une expression de la forme :

I(p) =K 1= 2 (1= cnppp™?) |, (5.4)
neN

dans laquelle la constante multiplicative K et les coefficients intermédiaires o, /» sont
a évaluer.
La condition de normalisation du flux ([ 7(p) dS = 1 implique que

[[1tyas = [[rds =" ([ (1= anp pm?) dS =1, (5.5)
S S neN S

qui peut étre satisfaite pour
1
K== et vneN, [[(1-aypp?) ds=o0. (5.6)
S

™

Le calcul explicite de ’'Eq. (5.6), en coordonnées polaires centrées sur le disque
stellaire et avec u = /1 — p?, conduit a

1 2
p=0 J ¢=0

ntd s
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On aboutit ainsi & une loi d’assombrissement centre-bord normalisée en flux
donnée par ’expression générale

1002%[1—§:%m<1—n14@—wﬂwﬁl- (5.8)

neN
Avec cette nouvelle définition des coefficients d’assombrissement centre-bord, il
n’est plus nécessaire de calculer le flux total de la source puisqu’il reste constant,
quelles que soient les valeurs 7, .

Relation entre les coefficients a, > €t 7y )2

En identifiant les coefficients multiplicatifs des termes en ;/? dans les équations
Eq. (5.2) et Eq. (5.4), on trouve la relation de passage de 7,2 & a2 :

4+ Z k’}/k/g
keN

(5.9)

Qn /2 =

Elles font intervenir tous les coefficients non nuls a,/, et 7,/ et 'expression de
an/2 N'a pas la méme forme selon la loi assombrissement centre-bord choisie. Le
paragraphe suivant en donne une illustration, avec les formules explicites de passage
pour les lois d’assombrissement centre-bord linéaire et en racine carrée, les plus
couramment employées.

Cas particuliers

Les lois linéaires 1™ (7, # 0) et en racine carrée I°%* (v, # 0, 712 # 0) s’écrivent
respectivement :

. 1 3
I'p) =—|1-m L"ij;}’
T 2
1 3 5, (5.10)
Isqrt(p) :; 1_’}/1 1—5 1—/)2 - 71/2 (1_1m>]7
et les coeflicients a,,/, correspondants sont liés & ~,,/, par
3
ar = 3 le (loi linéaire),
71
57172 671 . . . (5.11)
a2 = et (loi en racine carrée).

44+ v12+2m _4+’71/2+2’Y1

La Fig. 5.3 présente des courbes d’assombrissement centre-bord suivant la loi
linéaire, pour diverses valeurs du coefficient ;. La condition pour le flux de rester
positif en tout point de la surface stellaire (V p) implique que v; € [0, 1]. Le réseau
de courbes paramétrées obtenues se rejoint en un point unique dont on calcule
facilement la position, p = v/5/3 et I (\/5 / 3) = 1. Cette propriété n’est cependant
vraie que dans le cas de la loi linéaire.
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Fi1G. 5.3: Lois d’assombrissement centre-bord linéaires normalisées en intensité, pour des
valeurs de 71 € [0, 1]. L’abscisse donne la valeur du rayon fractionnaire p, avec p = /1 — u?
et ;1 = cos 0. Les diverses courbes paramétrées par v se coupent au point (v/5/3,1).

Calcul de Uamplification

L’amplification d’une source étendue de loi d’assombrissement centre-bord I(p)
est quant a elle obtenue en intégrant ’amplification d’un point-source, pondérée par
I(p), sur la surface S de la source :

I I(p) Aps,cc(Rs z) dS

Aceln) = 2 T =jsff<p>Aps,cc<Rsx>ds. (5.12)
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Décomposition en composantes principales

Une autre possibilité d’étude de ’assombrissement centre-bord d’une étoile con-
siste & tenter d’extraire une loi directement des données (Gaudi & Gould, 1999),
qui met en ceuvre diverses méthodes d’inversion. Ainsi, Heyrovsky (2003) construit
une base de composantes principales (PCA) a partir d'un ensemble de modéles
d’atmospheéres, calculés pour une certaine gamme de paramétres stellaires autour
d'un type d’étoile donné (par exemple une géante rouge). Les fonctions de base
ainsi obtenues se substituent aux différents ordres d’assombrissement centre-bord
classiques, mais avec quelques différences notables. Ainsi, le panneau de gauche
de la figure Fig. 5.4) montre que la courbe qui correspond au premier ordre de
la décomposition est beaucoup plus aplatie que la loi linéaire, alors que les ordres
suivants sont plus piqués au limbe de 1’étoile, que ce qui peut étre obtenu avec une
décomposition donnée par la formule 5.2. Les courbes d’assombrissement centre-
bord ainsi obtenues sont sensiblement plus proches des courbes correspondant & une
modéle donné, que les lois classiques, comme on le voit sur le panneau de droite de
la Fig. 5.4.

4l B i ]
[ ] 0.5 —
sf . i ]
L ] 0.4 —
[ ] —~ [ 7
e 7 8 [ ]
L ] ‘190.3? 7
[ ] =) L 1
1B ] \ L i
L 4 \L‘/O.gj i
[ ] m H 1
0 ] [ ]
L 1 0.1 |- PCA ]
1 — L ]
Clov v b b by 1] oLl v
0 0.2 0.4 0.6 0.8 1 0 0.2 0.4 0.6
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F1G. 5.4: Panneau de gauche : les trois premiére composantes principales. Panneau de
droite : les assombrissement centre-bord correspondant aux deux seules premiéres compo-
santes, pour diverses valeurs d’'un paramétre x. Figure extraite de Heyrovsky (2003).

En ne considérant que les deux premiers ordres, on se rend compte que les courbes
d’assombrissement centre-bord se coupent en un point, comme dans le cas de la loi
linéaire classique. Cependant, ce dernier est situé environ 5% plus & U'intérieur du
disque que ne ’est le point d’intersection de la loi linéaire. Cela signifie qu’en pra-
tique, il est possible qu’en forcant la loi linéaire & décrire ’assombrissement centre-
bord de I'étoile, on soit conduit a sous-estimer du méme ordre de grandeur la taille
de source.
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Une collaboration a débuté en 2004 avec D. Heyrovsky sur ce sujet, qui met-
tra en pratique la méthode de décomposition en composantes principales pour les
événements OGLE 2003-BLG—262, OGLE 2004-BLG-254, OGLE 2004-BLG-482
et OGLE 2005-BLG—-158 dans un premier temps. Cette nouvelle méthode pourrait
constituer le moyen le plus sir et le plus stable pour extraire avec le moins d’a
priori possibles les courbes d’assombrissement centre-bord, afin de comparer les lois
empiriques aux modéles d’atmosphéres.

5.2.2 Modélisation de la traversée d'une caustique

Une configuration d’observation particuliérement intéressante se présente lorsque
I’étoile-source traverse une caustique produite par une microlentille binaire, comme
illustré par la Fig. 5.5. Le long de cette ligne, ’amplification est formellement infinie,
et son gradient est trés fort dans son voisinage immédiat. Le disque de la source sera
par conséquent l'objet d’une amplification différentielle importante, et les parties
situées le long de la courbe seront trés amplifiées, contrairement aux zones plus
éloignées.

Courbure des caustiques

La Fig. 2.8 (p. 54) suggére, dans le régime de rapport de masse autour de 107! <
qg < 1, que les caustiques sont des courbes étendues, de longueur de 'ordre de
1/10©g. Or, dans la plupart des cas rencontrés en pratique, les sources ont un
diameétre souvent bien inférieur & 1072 O, comme illustré sur la Fig. 2.18. A 1’échelle
de la source, la courbe pourra étre considérée dans une excellente approximation
comme une droite. Certaines conditions doivent pour cela étre satisfaites. Il faut
que la trajectoire coupe la caustique suffisamment loin des de ses pointes, ce qui
constitue une singularité différente de 1’équation des lentilles (ex. Gaudi & Petters,
2002; Schneider & Weiss, 1992; Zakharov, 1995) ; angle que fait la trajectoire avec
la caustique ne doit pas étre trop important, sans quoi il ne serait pas envisageable de
négliger la variation des propriétés de ’amplification le long de la caustique. Enfin,
si le rayon de courbure est effectivement trés grand devant le rayon de la source,
on assimile la caustique a une droite infinie, dont les propriétés sont invariantes par
translation le long de la caustique.

Lorsque ces conditions sont réunies, on peut décrire de maniére simplifiée le
probléme du calcul de ’amplification qui correspond & une source traversant une
caustique, en terme de « modéle de traversée de caustique ». Son importance justifie
qu’il soit décrit ici, car il permet de se dispenser de calculer le modéle complet de la
microlentille (ce qui d’ailleurs n’est pas toujours possible).

Avec I’étude de la microlentille double de rapport de masse unité et de sépara-
tion unitaire, Schneider & Weiss (1986) ont mis en évidence les propriétés locales
des caustiques, et démontré que 'amplification dans leur voisinage était générique.
Pour le cas idéal de la caustique droite décrit au paragraphe précédent, Schneider
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\

Fi1G. 5.5: Paramétrisation d’une traversée de caustique. La partie rayée, & gauche de la
ligne verticale, est 'intérieur de la caustique, ol cing images de la sources sont présentes.

& Wagoner (1987) calculent la courbe d’amplification théorique due aux images cri-
tiques (c’est-a-dire la paire d’images qui apparaissent lorsque la source entre dans la
caustique) correspondant & une source d’intensité uniforme. Son profil trés caracté-
ristique est tracé sur la Fig. 5.6. L’intérét pratique de ces résultats a été démontré
par Albrow et al. (1999), qui ont de plus donné des formules semi-analytiques pour
traiter le cas des assombrissements centre-bord. Les propriétés importantes du mo-
déle de la caustique étendue ont ensuite été étudiées par plusieurs autres auteurs
(par ex. Dominik, 2004).

Description du modéle

Au § 2.5.2, nous avons vu que lorsqu’un point-source entre dans une caustique,
une paire d’images « critiques » apparait sur la courbe critique et existe tant que
la source est & l'intérieur de la caustique, avant de s’effacer quand la source en sort.
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Les trois images « non-critiques » qui existent toujours ne sont quant a elles pas
perturbées. Le modéle de traversée traite donc I'amplification de ces deux types
d’images séparément, et elle peut s’écrire :

A(n) = Ace(n) + Aau(n), (5.13)

ou A et A,, désignent respectivement les amplifications des images critiques (« cc »
comme “caustic crossing”) et non-critiques (« au » comme “autre”). n mesure la
distance algébrique du centre de la source a la caustique, comme indiqué sur la
Fig. 5.5.

Intéressons-nous pour commencer au cas des images d’amplification divergente
Ace; le cas de A,, sera envisagé ultérieurement pour décrire le modéle final.

Amplification due aux images critiques

Schneider & Weiss (1986) ont démontré qu’avec les notations de la figure et en
notant Rg le rayon de la source en unités du rayon d’Einstein O, "amplification
ponctuelle Apg .. a la distance Rgx de la caustique variait comme l'inverse de sa
racine carrée : Apg .. x (Rs x)_l/ 2. Cette formule n’est valable que pour z < 0,
c’est-a-dire & l'intérieur de la caustique, sinon (z > 0) Papplication est nulle (les
images n’existent pas). En conclusion,

APS,CC = Qc¢c (RS l‘)il/Q H(IE), (514)

ou H(x) est la fonction échelon de Heaviside et a.. une constante caractérisant la
« force » de la caustique gravitationnelle.

L’intégration de ’'Eq. (5.12) se fait plus naturellement en coordonnées carté-
siennes. Le point courant (x,y) sur la source correspond alors & la valeur du rayon
fractionnaire p, de telle maniére & ce qu’on ait p* = (n — x)? + y? d’aprés la figure.
En prenant en compte la parité de 'intégrande pour la variable y et en détaillant
les bornes d’intégration, on obtient

(

n<—-1= A.(n) =0,

I
1< <1l Ag(y) =2 / / (mdyma
=0

EANA (5.15)
n+1 \/1—(77—»%‘)21( )
Qe 4
l<n= A.n) =2 / —= dy dx.
AN il Y RN
\ w=1— y=

Ceci peut étre réécrit plus simplement V7,

max(0,n+1) 1—(n—x)?2

Acc(n) = f/‘c;% / 1) dy dz. (5.16)

z=max(0,n—1) y=0
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Avec l'introduction de la loi d’assombrissement centre-bord définie par ’Eq. (5.8)
(p. 207) dans I’équation précédente, on est conduit & calculer des fonctions caracté-
ristiques de traversée de caustique du type

max(0,n+1) /1-(n—2)
2 n/4
Chnya(n) = - / / 2= (p—a2)? —y?)] * dy da. (5.17)
x=max(0,n—1) y=0

A chaque coefficient v, /, est associée une fonction C,/»(7), qui hérite alors de sa
signification (coefficient linéaire, en racine carrée, etc.). L’expression finale de ’am-
plification due aux images divergentes A.. s’écrit alors :

Awe(n) = e o (Cotm =", . (5.18)
0= Ji oo~ (catn mm)]

Les fonctions C,,/»(n) se réécrivent en effectuant le changement de variable z =
T —n:

max(—n,1) /1—22

2 n/4
Cny2(n) = % / / u o 7])31//2) dydz. (5.19)

rz=max(—n,—1) y=0

Le calcul de C, associé a une source d’intensité uniforme a été effectué par
Schneider & Wagoner (1987), qui 'ont exprimé en termes d’intégrales elliptiques.
Le calcul de C; (correspondant au coefficient d’assombrissement centre-bord linéaire)
est immédiat, et a été mentionné pour la premiére fois par Albrow et al. (1999).
Ces deux fonctions sont données ci-dessous (en revanche, il n’existe pas de formule
pour exprimer de maniére générale C,,/5). Il est alors possible de les développer en
série, ou d’effectuer numériquement l'intégration.

Cas particuliers

Les fonctions d’amplification A™ et Aln

o, qui correspondent respectivement &

une source uniforme et 4 un assombrissement centre-bord linéaire, s’écrivent d’aprés
ce qui précéde
a’CC

AL = Co(n) ;

a’CC

At = e lcun) = (ot - 3 cun)| (5.20)

5

ol
0 sin < —1,

Colm) = B2 |1~ (ﬁ)HnE(@) si—1<n<l,
e e AT ca) I

L A noter cependant que la formule écrite en Annexe par les auteurs contient une erreur de signe.

(5.21)
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et
0 sin<—1,
Cilm) =4 15 (1+n)"* (3 —2n) si—1<n<1, (522
L1423 —2n) + (n—1)>? (3+2n)] sin > 1.

La Fig. 5.6 représente la fonction caractéristique Cy, de 'amplification d’une
source uniforme lors d’une entrée de caustique, et la Fig. 5.7 'amplification d’une
étoile avec assombrissement centre-bord, pour diverses valeurs du paramétre -,
(cf. § 5.2.1). En pratique, 'un des grands avantages de la définition de ces fonc-
tions est qu’elles ne dépendent que d’un seul paramétre, 7, et qu’elles peuvent donc
étre trés facilement tabulées pour une utilisation efficace dans un code numérique,
tel gobi (¢f. § A.5). De plus, la plage de valeurs pour laquelle elles doivent étre éva-
luées s’étend de n = —1 & n ~ 4. En dehors de cet intervalle, les effets de taille
étendue de la source ne sont plus probants, et I’amplification se confond avec celle
d’une source ponctuelle. Ceci est illustré sur la Fig. 5.6, sur laquelle est tracée en
pointillés 'amplification ponctuelle, & cété de 'amplification avec source étendue,
en trait plein.

Voyons & présent comment ces formules peuvent étre adaptées a 1’étude d’un
événement observé.

Amplification due aux images non-critiques et paramétrisation

Nous étudions (sans perdre en généralité) le cas d’une entrée de caustique pour
établir la paramétrisation du probléme (son adaptation au cas de la sortie de caus-
tique est immédiate). On suppose qu’a U'instant ¢.., le centre de la source se trouve
sur la caustique. Soit ¢ I’angle que fait la trajectoire avec la normale a la caustique,
Rg le rayon de la source et At le temps de traversée par le rayon de la caustique,
c’est-a-dire 'intervalle de temps entre le moment du premier contact et ¢.. La va-
riable 7 est définie comme la distance (algébrique), en unité du rayon de la source, du
centre de la source a la caustique, dans le repére (O,z,y) (¢f. Fig. 5.5). La source se
déplace de plus relativement a la caustique avec une vitesse normale p, = cos ¢/tg,
puisque tg est le temps mis par la source pour parcourir un rayon d’Einstein. Nous
avons alors Rg = ) At et n Rs = ) (t — tee). Ainsi

b=t
n= AL

et ni le temps d’Einstein ¢ ni ’angle ¢ n’interviennent. Le modéle est alors en

(5.23)

quelque sorte autonome, ou générique, il peut étre établi sans méme avoir connais-
sance de la courbe de lumiére de ’événement complet, comme on ’avait déja men-
tionné au début de cette partie; At et t.. sont en particulier des paramétres spéci-
fiques & ce modéle.

Il n’est pas nécessaire de connaitre le modéle complet pour déterminer leur va-
leur, et 'observation d’une traversée de caustique suffit a les définir. Cependant, la
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1.5 -

05

F1G. 5.6: En trait plein est tracée la fonction caractéristique Cy(n) d’amplification d’une
source uniforme traversant une caustique ; elle est & comparer & ’amplification d’une source
ponctuelle (trait en pointillés). Les deux lignes verticales indiquent les entrée et sortie de
caustique par la source large. On remarque que 'amplification d’une source ponctuelle et
celle d’une source large deviennent quasiment identiques pour une distance centre de la
source — caustique d’environ trois rayons de source.

caractérisation d’une traversée de caustique est dans une certaine mesure, bien sir,
liée au modéle complet. Plus spécialement, la relation cinématique entre le rayon de
la source, sa vitesse et le temps de traversée de la caustique, Rs = u At, peut se
réécrire

cos ¢

Ry = “2PAt, (5.24)

lg
ce qui permet de déterminer le rayon de la source en unité d’Einstein Og, si le
modéle complet fournit ¢g et 'angle d’'impact ¢. La détermination de la taille de la

source pourra par la suite servir 4 contraindre la position et/ou la masse totale de
la lentille (cf. § 2.7).

L’écriture finale de ’amplification totale requiert en fin de compte celle de ’am-
plification A,, des images non-critiques. Du fait que ces images ne sont pas affectées
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=1
1.5 ;::0.8 .
7,=0.6
7,=0.4
7,=0.2
7,=0

lin
ce

A

05

-2 -1 0 1 2 3

Fi1c. 5.7: Amplification C;(n) d’une source avec assombrissement centre-bord traversant
une caustique linéique, pour diverses valeurs du coefficient ~;. La source uniforme corres-
pond & v = 0.

par la traversée de la caustique (|dA.,/dt| < 1 sur la durée At), il est possible
d’effectuer un développement de Taylor au premier ordre :

Aau(t) 2 Aoy [1+w (t — e = A)]. (5.25)

L’amplification totale (signe '+’ ou ’—’, respectivement pour une entrée ou une
sortie de caustique), écrite en remplagant 1 par sa forme fonctionnelle donnée par
I'Eq. (5.23), est la somme de A et de A,, (respectivement Eq. (5.18) et (5.25)) :

A (t _Ai) e (it _Ai'y) i [L 4w (t =t £ AB)] (5.26)
ol v = {72} sont les coeflicients d’assombrissement centre-bord de la source
(cf. § 5.2.1), et
n+4
Cm.) =Coln) = D> _ Yy (Co(n) ~— Cn/2(77)) (5.27)

neN
les fonctions caractéristiques qui leur sont associées.
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5.2.3 Modélisation du transit d’'une microlentille simple

Lors d’événements de grande amplification dus & des microlentilles simples, il
arrive que la lentille (ponctuelle) traverse le disque de la source, produisant des effets
de taille étendue, qui permettent comme pour les traversées de caustique de résoudre
spatialement la surface stellaire. Si amplification d’une source ponctuelle Apgpr,
étudiée au § 2.4 a est calculée simplement, le cas d'une source étendue est bien plus
complexe. Witt & Mao (1994) ont évalué sur le plan-lentille I’aire des deux images
d’une source uniformément brillante, et ont obtenu une formule semi-analytique
exacte (mais complexe) de amplification. Gould (1994) en a ensuite proposé une
formule approchée adaptée au cas des événements de grande amplification, pour
lesquels la source est de trés faible taille (~ 1072 Og) et de paramétre d’impact w,
trés faible (u, < Rs). Yoo et al. (2004) ont ensuite trouvé une expression semi-
analytique a la formule approchée de ’'amplification d’une source uniforme, celle des
assombrissements centre-bord restant a calculer numériquement.

Modeéle adopté

Avec I(p) (p € ]0,1]) le profil d’intensité de la source défini au § 5.2.1, Pam-
plification d’une source étendue s’obtient a partir de la somme pondérée par I de
Pamplification ponctuelle d’une microlentille simple Apgp;, (dans la bande spectrale
considérée) :

Ags(u|Rs, I) / / p) ApspL(n) pde dp, (5.28)
n —RS\/p — 2 pucos ¢+ u?.

Witt & Mao (1994) ont donné une formule exacte de 'amplification d’une source
de brillance uniforme, notée ici Agg. Celle-ci dépend de deux paramétres liés, le
paramétre d’impact u, et la taille de la source Rs. On introduit ici la grandeur (par
analogie avec le cas de la traversée de caustique)

Uo

— 9.29
=, (5.29)

77:

qui est 'expression du paramétre d’impact en unité du rayon de source; en fonction
de u, et n, 'amplification s’exprime comme :

2 2 _ 2
1|+ 1)yAn* +u(n - 1) ><E<7T k)_
T 2 u,
_ 2 20,2
=149 +uyn 1)/2><F<5,/<;)+
Uo /402 +u2(n—1)2
2(n—1)? n’+ug
to (N +1) /4 0%+ u2(n — 1)

AES (um 77) =
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avec

4n
(n+1)?
4 ,,73/2

(n+ 1)vAn2+u2(n—1)2

Les définitions utilisées ici des intégrales elliptiques incomplétes E, F' et Il sont
rappelées en Annexe C.

Le panneau supérieur de la Fig. 5.8 illustre le comportement de ’amplification
pour trois tailles de sources différentes, Rs = 0.05, 0.1 et 0.2 O, (traits pleins), ainsi
que Pamplification d’une lentille simple obtenue a partir d’'une source ponctuelle
(pointillés) en fonction du paramétre d’impact u,.

Approzimation des faibles parameétres d’impact

L’amplification maximale pour un paramétre d’impact nul u, = 0 attendue d’un
effet de source étendue sur une lentille simple est donnée par :

mox(y, = ) = VA TS (5.31)

ES RS

Pour un événement caractéristique, la taille de la source est toujours trés petite
devant le rayon d’Einstein, et en pratique Rg ~ 5.1072 en est souvent une valeur
maximale. D’autre part, 'effet de taille étendue n’est sensible que pour quelques
rayons de source, comme le montre le panneau du haut de la Fig. 5.8 (on peut
comparer la courbe en pointillés de 'amplification d’une source ponctuelle avec
celles en trait plein dues aux sources étendues, qui se rejoignent trés vite au niveau
des ailes). En dehors de cette zone, approximation d'une source ponctuelle est de
nouveau valable. Il en résulte que ’effet de taille étendue sera prépondérant pour
des paramétres d’impact u, < 1, et des tailles de source Rs < 1. En conséquence,
Pamplification ponctuelle Apgpr, est bien approchée par Apgpr(u) ~ uio dans le cas
limite od u, — 0 (Gould, 1994). Son introduction dans I’'Eq. (5.28) conduit Yoo
et al. (2004) a fournir une formule semi-analytique de 'amplification d’une source
uniforme (I(p) =1) :

Ags(u,m) = Apspr(u) x So(n), (5.32)
avec A X
So(n) = %K(k‘), k = min (arcsin {5} ,g) , (5.33)

ot K(k) = F(5,k) désigne l'intégrale elliptique compléte de Legendre de premiére
espéce (c¢f. Annexe C). Les auteurs déterminent en outre les conditions suivantes

définissant le domaine de validité de cette approximation :

RS
? <1l et wu, <1l (5.34)
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Fic. 5.8: Effet de source étendue pour les lentilles simples. On a représenté trois tailles
de sources, Rs = 0.05, 0.1 et 0.20g. Une source étendue a une amplification maximale
qui croit quand cette taille diminue. Le panneau du bas compare les valeurs exactes Ay .
données par la formule de Witt & Mao (1994) et la formule simplifiee Sy de Yoo et al.
(2004), en pourcentage sur leur écart relatif. On voit que pour les tailles de source inférieures
a 0.1 Og, la difféerence (~ 0.1 %) est bien en-dessous des erreurs photométriques typiques.
Le trait en pointillés est I’amplification d’une source ponctuelle, divergente en 1/u, au
voisinage de l'origine.

L’intérét de cette approximation ne se limite pas a la seule simplification de la
formule obtenue par Witt & Mao (1994). En effet, alors que la formule exacte fait
intervenir de maniére inséparable les variables n et Rs, Sy ne dépend que du rapport
n = u/Rs. 1l est ainsi trés facile de tabuler cette fonction une fois pour toutes et
d’utiliser la table interpolée pour améliorer trés significativement la vitesse de calcul
des modéles. Son domaine de validité défini par Eq. (5.34) est en pratique trés large,
comme cela est illustré sur le panneau inférieur de la Fig. 5.8. La comparaison entre
Aw.r. et Sp, en pourcentage sur leur écart relatif, reste trés faible (< 0.5 %) méme
pour une source de 0.2 Og, cet écart chutant & moins de 0.1 % quand la source est
de taille inférieure & Rg ~ 0.05, ce qui est bien inférieur aux erreurs photométriques
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moyennes des observations réalisées. En pratique, pour v, < 5 Ry, RZ ~ 3.107% et
u? < 7.1072 ce qui satisfait trés bien les conditions Eq. (5.34); les fonctions sont
tabulées dans gobi pour u, < 10 Rs.

La taille de la source détermine I'amplification maximale qu’elle subira. Ainsi
sur la figure précédente, on voit qu’elle est d’autant plus grande que le rayon de
la source diminue, pour un paramétre d’impact u, donné. L’amplification due a
la source étendue peut étre inférieure ou supérieure a 'amplification d’une source
ponctuelle de méme paramétre d’impact, selon la valeur de Rg.

Dans le cas d’une loi d’assombrissement centre-bord, I'introduction de I(p) dans
I’Eq. (5.28) conduit &

Ags(n) =~ Apspr(u) x [50(77) = Y (So(ﬁ) -2 I - Sn/z(ﬁ)>] , - (5.35)

neN

ol comme pour le cas de la traversée d’une caustique, les S, /5(n) sont des fonctions
caractéristiques de ’amplification d’une source étendue avec une lentille ponctuelle,
associées aux coeflicients d’assombrissement centre-bord ~,, /».

Source uniforme I'"™ et assombrissement linéaire 1™

Les fonction d’amplification A% et ALl dues respectivement & une source uni-
forme et & un assombrissement centre-bord linéaire s’écrivent :

be(n) ~ Apspr(u) x So(n) ;

A = Aver(0) x [So0) = (S0 =3 i) |, 639

ou la fonction Sy a déja été définie par 'Eq. (5.33), et

\/p2+772 —2p77(:os¢'

T 1
2 V1= p%pdpd
81(77)2777// ppdpds (5.37)
0 0

Cette derniére formule n’a pas trouvé d’expression simple semi-analytique. Elle reste
toutefois trés utile dans la mesure ou les variables u, et 1 sont séparées, ce qui
autorise leur tabulation en fonction du seul parametre 7.

La Fig. 5.9 présente 'amplification d’une source étendue avec assombrissement
centre-bord linéaire, en fonction de la valeur du paramétre 7, qui correspond au
paramétre d’impact en unités du rayon de la source. Le cas de la source uniforme
est obtenu pour v; = 0.

La paramétrisation de ’amplification pour décrire la courbe de lumiére est simi-
laire & celle utilisée pour une microlentille simple, & savoir le temps d’Einstein tg de
traversée de Og, u, le paramétre d’impact et ¢, 'instant ol la trajectoire se trouve
au plus prés de l'origine, avec de plus Rg, rayon de la source en unités d’Einstein.
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lin
AES

-0.1 0 0.1
n

Fic. 5.9: Courbes d’amplification d’une source étendue d’assombrissement centre-bord
linéaire par une microlentille simple, pour diverses valeurs du paramétre 1 (ce dernier est
égal au paramétre d’impact en unité du rayon de la source). Le cas de la source uniforme
est obtenu pour v; = 0.

5.3 OGLE 2002-BLG-069 (Article A&A)

OGLE 2002-BLG-069, une géante G5III du Bulbe

Je présente ici une application des possibilités d’études offertes par les micro-
lentilles gravitationnelles, avec le cas des traversées de caustique de 1’événement
OGLE 2002-BLG-069. C’est avec cet objet que j’ai eu ’occasion d’élaborer les pre-
miers modéles que j’ai implémenté dans un code spécialement congu, gobi, qui est
présenté en Annexe. Je précise dans les paragraphes qui suivent quelques points
importants sur le modéle de traversée de caustique, en utilisant le formalisme déve-
loppé dans les paragraphes précédents, et j’en souligne quelques résultats essentiels.
Les détails sont donnés dans la publication qui suit cette introduction.
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Suivi photométrique et spectroscopique

L’événement de microlentille OGLE 2002-BLG-069 a été détecté par la colla-
boration OGLE le 1¢" juin 2002, qui annoncait que la source s’approchait du rayon
d’Einstein de la microlentille. Une quinzaine de jours plus tard, 'amplification es-
timée la placait dans la classe des événements de grande amplification et PLANET
débutait son suivi photométrique sur son réseau de télescopes au Chili, en Afrique
du Sud, en Australie et en Tasmanie. Les événements se sont précipités a la fin du
mois, car la source traversait une caustique : une trés grande priorité lui est alors
accordée par PLANET, et des modéles de microlentilles binaires sont mis au point
pour tenter de prédire la date de sortie de la caustique. Cet événement a effective-
ment lieu au début du mois de juillet. De nombreux points de mesure sont collectés
pendant deux nuits, dans les bandes I et R. Entre temps, PLANET avait activé son
programme de “Target of Opportunity” (ToO) sur UVES, le spectrométre a haute
résolution de 'ESQO, monté sur le télescope Kuyen, deuxiéme Unité du VLT au Chili.
Quatorze heures de données en spectroscopie sont ainsi obtenues, que PLANET a
réparties sur deux nuits d’observations réguliérement espacées, grace a une excel-
lente coordination des opérations. Dans un premier temps, un modéle de sortie de
caustique en bande large a été développé. Il a permis de déterminer pour les bandes
I et R les coeflicients d’assombrissement centre-bord afin de modéliser correctement
les courbes de lumiéres et de déterminer les paramétres du modéle.

Les données spectroscopiques obtenues avec UVES lors de la traversée de la
caustique, auxquelles s’ajoutent des observations obtenues un mois plus tard en
“Director Discretionary Time” (DDT), ont permis de déterminer précisément les
paramétres de I'étoile. Le type spectral de 'objet a été obtenu en reproduisant
synthétiquement les raies de Ca et MgH, ainsi qu’en établissant les courbes de
croissance de Fel et Fell. Les résultats sont en accord avec les paramétres établis
a partir de ’étude du diagramme couleur-magnitude (CMD) du champ. L’étoile-
source d’OGLE 2002-BLG-069 est une géante G5 du Bulbe, de température effective
Ter = 5000 K, de métallicité [Fe/H] = —0.6 et de gravité de surface log g = 2.5.

Dans une deuxiéme étape, un certain nombre de spectres synthétiques d’étoiles
de paramétres proches de ceux que nous avons calculés ont été générés a partir du
code PHOENIX grid v2.6 (Orosz & Hauschildt, 2000), & grande résolution spectrale,
0N = 0.05 A. 11 s’agit d’un code & symétrie sphérique, qui fournit un spectre pour
chaque valeur du cosinus de ’angle émergent ;1 = cos 6. Grace & un modéle de sortie
de caustique, il a été possible de comparer les assombrissements centre-bord calculés
en intégrant les spectres synthétiques sur les longueurs d’ondes correspondant au
filtre, avec une loi classique d’assombrissement centre-bord linéaire. Pour utiliser le
modéle d’atmosphére tabulé, la source a été discrétisée en anneaux concentriques
d’intensité constante. On peut calculer ensuite I’amplification due & chaque disque
en utilisant la fonction Cy du § 5.2.2. Si ¢, k € [1, V,] dénote I'intensité de 'anneau
situé entre les rayons fractionnaires p; et pr.1, le profil d’intensité peut aussi s’écrire



5.3 — OGLE 2002-BLG-069 (Article A&A) 223

(Prs1 < pr, en posant p; = 1 et ¢o = 0)

I(p) = i ¢k [O(pr — p) = Olpr1 — p)] + en.O(pn, — p)
k=1 (5.38)
= Dl — 1] Opr — ),
k=1

ou O est ’échelon de Heaviside. L’amplification des images critiques est obtenue
comme une combinaison linéaire des coefficients ¢, et des amplifications C, de disque
uniforme de rayon p;? :

a ‘ t—t
> ek =) 5% Co (i CC)
- pr At
Ace(t) = aee x = . (5.39)

Na
Z (cr — k1) P}

k=1

Les résultats sont commentés dans ’article, tout comme les ajustements aux don-
nées.

Etude de la variation de largeur équivalente de la raie Ha

Disposant des spectres synthétiques et d’observations spectroscopiques, il a été
possible de comparer les variations de largeur équivalente de la raie Ha au cours du
phénoméne. Son amplitude mesurée apparait ainsi plus importante que celle qui avait
été prédite par les modéles d’atmosphéres. En particulier, ces derniers reproduisent
trés mal le fond de la raie Ho. Nous avons testé des modéles d’atmosphére aussi bien
en que hors d’équilibre thermodynamique, mais les conclusions restent inchangées.

Enfin, grace au chronométrage trés précis qu’il est possible d’obtenir lors d’une
traversée de caustique, nous avons pu identifier une notable émission de flux au fond
de Ha, au moment trés précis ou la caustique se trouvait au limbe de la source,
qui seul alors était amplifié. Il s’agit de la premiére détection non ambigiie de la
chromosphére d’une étoile géante du Bulbe, & quelques 10 kpc de la Terre.

L’article qui suit a été publié dans le journal Astronomy & Astrophysics (Cassan
et al. , 2004).

2Chacun des termes de cette expression doit étre calculé numériquement, le temps de calcul
étant alors lié au nombre de longueurs d’ondes & prendre en compte et au nombre de rayons
fractionnaires considérés pour décrire la source (1000 dans le cas présent). La fonction Cj est
quant 4 elle tabulée pour une plus grande efficacité numérique, puis interpolée — voir la section
Méthodes numériques pour plus de détails.
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Abstract. We discuss high-resolution, time-resolved spectra of the caustic exit of the binary microlensing event
OGLE 2002-BLG-069 obtained with UVES on the VLT. The source star is a G5III giant in the Galactic Bulge. During such
events, the source star is highly magnified, and a strong differential magnification around the caustic resolves its surface. Using
an appropriate model stellar atmosphere generated by the PHOENIX v2.6 code we obtain a model light curve for the caustic
exit and compare it with a dense set of photometric observations obtained by the PLANET microlensing follow up network.
We further compare predicted variations in the Ha equivalent width with those measured from our spectra. While the model
and observations agree in the gross features, there are discrepancies suggesting shortcomings in the model, particularly for the
Ha line core, where we have detected amplified emission from the stellar chromosphere after the source star’s trailing limb
exited the caustic. This achievement became possible by the provision of the very efficient OGLE-III Early Warning System,
a network of small telescopes capable of nearly-continuous round-the-clock photometric monitoring, on-line data reduction,
daily near-real-time modelling in order to predict caustic crossing parameters, and a fast and efficient response of a 8 m class
telescope to a “Target-of-Opportunity” observation request.

Key words. techniques: gravitational microlensing — techniques: high resolution spectra — techniques: high angular resolution —
stars: atmosphere models — stars: individual: OGLE 2002-BLG-069

1. Introduction because of a strong gradient in magnification. The relative
lens-source proper motion is typically slow enough to allow
the light curve to be frequently sampled. This translates to a
high spatial resolution on the source star’s surface and hence
permits its radial brightness profile to be inferred from the
Send offprint requests to: J. P. Beaulieu, observations. Over the past four years, coefficients character-
e-mail: beaulieu@iap. fr izing linear or square-root limb-darkening profiles have been

* Based on observations made at ESO, 69.D-0261(A), obtained with the microlensing technique for several Bulge
269.D-5042(A), 169.C-0510(A).

Near extended caustics produced by binary (or multiple)
lenses, the source star undergoes a large total magnification in
brightness. Furthermore, its surface is differentially magnified
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giants and sub-giants (Fields et al. 2003 and references therein)
and a main sequence star (Abe et al. 2003). A new genera-
tion of stellar atmosphere models (Orosz & Hauschildt 2000)
have revealed limb-darkening laws that are significantly differ-
ent from the traditional analytic ones (Bryce et al. 2002; Claret
& Hauschildt 2003). The centre to limb variation of spectral
lines can show markedly different behaviour from that of the
continuum. Most moderately strong and weak lines weaken to-
wards the limb, but resonant scattering lines can vary in a much
more pronounced way (Loeb & Sasselov 1995). In cool gi-
ants, Hp, being formed lower in the atmosphere, is more limb-
darkened than He. TiO and Ca11 show strong variations, and
some lines and bands may even be limb-brightened. Intensive
spectroscopic monitoring of a caustic exit at high resolution
with high §/N should reveal temporal variations in the equiv-
alent widths of promising spectral lines that can be compared
with predictions from stellar atmosphere models (Heyrovsky
et al. 2000).

We present here the first photometric and spectro-
scopic monitoring campaign that has successfully been per-
formed at high resolution with dense sampling. Previously,
Castro et al. (2001) obtained two KECK HIRES spectra of
EROS 2000-BLG-5, but missed the trailing limb of the caustic
where the effects are stronger, while the data in the qualitative
analysis of Albrow et al. (2001) involved dense coverage but at
low resolution. Afonso et al. (2001) provided a model that re-
produces the photometric data and found an excess of Ha at the
limb. They attribute the excess to chromospheric emission, but
it could be due to shortcomings of the synthetic spectra. Using
a determination of the spectral type of the source star, we have
computed the limb-darkening profiles in R and / from appropri-
ate PHOENIX synthetic spectra of the source star and fitted a
fold-caustic model to our photometric data obtained during the
caustic exit. This model has been used here to compute the syn-
thetic spectrum for wavelengths around the Ha-line. A more
detailed report on the determination of the stellar parameters
and the analysis of other spectral lines will be presented else-
where (Beaulieu et al. 2004), as will the details of a full binary
lens model fit to the PLANET observations of the event (Kubas
et al. 2004).

2. OGLE 2002-BLG-069 photometry
and spectroscopy

The PLANET collaboration, comprising six different tele-
scopes, namely, SAAO 1.0 m (South Africa), Danish 1.54 m
(Chile), ESO 2.2 m (Chile), Canopus 1.0 m (Australia),
Mt. Stromlo 50 in (Australia) and Perth 0.6 m (Australia), com-
menced photometric observations of OGLE 2002-BLG-069
alerted by the OGLE-III early Warning System (Udalski 2003)
in early June, 2002. From online data reductions on 25 June it
was realised that the event involved a binary lens and a bright
giant source star. With the source taking ~1.4 days to cross the
caustic on entry, it appeared to be an excellent candidate for
time-resolved spectroscopy of the caustic exit. Using the pre-
dictions based on modeling our photometry, and thanks to ex-
cellent coordination with the staff at La Silla and Paranal, very
good coverage was obtained during the caustic exit together

with post-caustic reference spectra. These observations were
performed using the UVES spectrograph mounted on Kueyen
(VLT UT?2) as part of Target-of-Opportunity and Director’s
Discretionary time. Thirty-nine spectra with exposure time
of 20 min (1 h for the post caustic observations) were obtained
alternately in the so-called standard settings, 580 and 860, cov-
ering the full 4800-10600 A range at a resolution of 30 000
with §/N ranging from 50 to 130. From an analysis of the
curve-of-growth of 100 FeTI and Fe1I lines as done by Minniti
et al. (2002), and independently from the study of the Ca1 and
Mg lines (Jgrgensen et al. 1992), a good fit to all the data was
obtained with a plane-parallel model atmosphere having T =
5000 K, log(g) = 2.5, vy, = 1.5 kms~! and [Fe/H] = —0.6,
The calibration of the MK spectral type gives, for a G5III star,
T = 5050 K, My = +0.9, (V-1) = 095, M/M, = 1.1
and R/Ry = 10. At HID = 2452 455.2754, the source was am-
plified by 17.7. The measured color from SAAO data are I =
13.01 £ 0.01,(V-1) =2.06 £ 0.02,s0 E(V —I) = 1.11 £ 0.02.
We adopt a conservative Ay /E(V — I) = 2.2 + 0.3, and then de-
rive a distance of 9.4 + 1.4 kpc.

3. Modeling of the caustic exit

With p denoting the fractional radius of the source star, we ap-
proximate its wavelength-dependent brightness profile I*(p) =
I&(p) by concentric rings of constant intensity. A model
atmosphere for the stellar parameters given in the previous sec-
tion was computed with the PHOENIX grid v2.6 (based on the
code described by Allard et al. (2001) but using spherical ge-
ometry and spherically symmetric radiative transfer). A syn-
thetic spectrum was calculated from this model at a spectral
resolution of 0.05 A at 128 steps in source radius. The inten-
sity profile was interpolated with cubic splines at 1000 points
equally spaced in cos® = +/(1 — p?) where  is the emergent
angle, so that the width of the rings of constant intensity de-
creases toward the stellar limb. For a broadband filter (s), the
intensity profile £¥)(p) is obtained by convolving the source
brightness profile with the filter, CCD transmission and at-
mosphere response functions. The observed magnitude m®(r)
reads m (1) = mg - 2.51g {A®(#) + g} where m{ is the in-
trinsic source magnitude, g = F{’/F{ is the ratio between
background flux F ](;) and intrinsic source flux F| (SS), and A¥(7)
the source magnification at time z.

The photometric data presented in the lower panel of Fig. 1
show a peak with the characteristic shape resulting from a fold-
caustic exit. For a source in the vicinity of a fold caustic, the
magnification A®)(r) can be decomposed (e.g., Albrow et al.
1999a) as AW(r) = Ag;t(t) + Aother(?), Where Aisﬁ)t(t) denotes the
magnification of the critical images associated with the caustic,
and Aomer(?) denotes the magnification of the remaining images

of the source under the action of the binary lens.

Let us consider a uniformly moving source crossing the
caustic within 2 Ar and exiting the caustic by its trailing limb
at #;. If one neglects the curvature of the caustic and the vari-
ation of its strength over the size of the source, the magnifica-

tion of the critical images reads Ai‘;.)t(t) = derit G (—% : f(s))
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Fig. 1. Equivalent-width variation of the Ha core (fop panel) and
wings (second panel from the top); the open circles in the plots of the
equivalent-width variation correspond to our UVES data, while the ad-
joining solid lines represent the model predictions over the course of
the caustic passage. The big dots correspond to the spectra of 10 July,
UT 02h58. Third panel: model light curves and photometric data,
where R-band data are plotted in red and /-band data in blue; model
residuals from the chosen PHOENIX atmosphere (fourth panel) and
from the linear limb-darkening law (bottom panel), with the same
color convention. The model parameters can be found in Table 1. The
majority of model residuals are below the 2% level. The post caus-
tic observations have been plotted at 2465.85, but have been taken
on 16 August.

Table 1. Model parameters of a fit to data obtained by PLANET with
the SAAO 1.0 m, UTas 1.0 m, and ESO 2.2 m on the microlensing
event OGLE 2002-BLG-069. While source magnitudes m{’ and blend
ratios g result from a fit involving a binary lens model to the com-
plete data sets, the remaining parameters have been determined by ap-
plying a generic fold-caustic model with PHOENIX limb darkening
solely to the data taken around the caustic exit.

Parameter Value | Parameter Value
mgAAO [ 16.05 | 1 (days) 2465.637
mU T 1) 16.05 | At (days) 0.7297
mlssso 22m(R] 163 | i 19.60
gSAsoI 0.16 | dother 7.011
gUTas 1] 0.064 | w(days)™' —0.04519
gBSO22mIRl 0083

where Gi(i7;¢®) is a characteristic function (Schneider &
Wagoner 1987) which solely depends on the intensity pro-
file £9. For |w(t—t)| < 1, the magnification of the non-critical
images can be approximated by Aomer(f) = dother [1 + w(t — #1)]
where aomer 1S the magnification at the caustic exit at time #
and w measures its variation.

22h59 09/07]

7

0.5
r 00h04 09/0A

NORMALIZED FLUX

-0.5 I
6558 6560

L L
6562 6564
WAVELENGTH (A)

Fig.2. Upper panel: two UVES spectra (two lower curves) corre-
sponding to 9 July, UT 22h59 (HJD — 2450 000 = 2465.47, solid line)
and 9 July at UT 00h04 (reference spectra, HID—-2 450 000 = 2464.51,
dotted line), as well as two computed synthetic spectra at the same
epochs (the two upper solid and dotted curves). Lower panel: frac-
tional difference 6F! = 2(F 00 = Fanso)! Foonoa + Faanso) (lower solid
line) for wavelengths in the vicinity of the Ha-line shifted vertically
by —0.3. Both the observations and the model are shown. On the up-
per right, we show the relative position of the source star at each epoch
with respect to the fold-caustic shown as dashed.

As the period during which our generic fold-caustic
model is believed to be a fair approximation, we choose the
range 2463.45 < HID-2450 000 < 2467. Restricting our atten-
tion to those data sets with more than two points in this region
leaves us with 29 points from SAAO and 15 points from UTas
in I as well as 98 points from the ESO 2.2 m in R, amount-
ing to a total of 142 data points. From a binary lens model of
the complete data sets (Kubas et al. 2004) for these observato-
ries and filters, we have determined the source magnitudes m(ss)
and the blend ratios ¢g'*. With the adopted synthetic spectra, we
compute the stellar intensity profiles for / and R, and use these
for obtaining a fit of the generic fold-caustic model to the data
in the caustic-crossing region by means of y2-minimization,
which determined the 5 model parameters #, Af, dgrit, Gothers
and w as shown in Table 1. If a classical linear limb darkening
is included in the list of parameters to fit (as in Albrow et al.
1999b), the best fit is obtained with I" = 0.5.

The modeled light curve and the structure of the residu-
als of the two fits are given in the lower panels of Fig. 1. The
fit with adopted PHOENIX limb darkenings clearly show sys-
tematic trends at the level of 1-2%. The same trends in the
residuals can be seen from the figure, which suggests some spe-
cific features lying in the real stellar atmosphere. We checked
whether this discrepancy can be caused by the straight fold
caustic approximation, but from running the already mentioned
global binary lens model neither the very small curvature of
the caustic nor the source trajectory can explain this systematic
effect.

4. Comparison between synthetic spectra
and spectroscopic data

The fold-caustic model derived in Sect. 3 is used to compute
the source flux during the caustic exit in order to obtain a
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Fig.3. Same legend as Fig. 2 but for the pair of spectra 9 July
at UT 00h04. and 10 July, UT 02h58. Notice the strong signature of
the chromospheric Ha emission.

synthetic spectrum at each epoch in a consistent way. In
Fig. 2 we show the observed and synthetic spectra at two
epochs: 9 July at UT 00hO4 and 9 July at UT 22h59 (trailing
limb crossing the caustic). A first analysis reveals good agree-
ment between UVES and synthetic spectra for the wings part
of Her (6558-6561.8 A and 6563.8-6567.6 A), whereas a clear
discrepancy is observed in its core (6561.8-6563.8 A). We
note that the chromosphere is not included in the PHOENIX
calculations. Althought it should have a minor influence on
the broadband limb darkenings, it will have an effect on the
core of lines like Ha. We therefore divided the analysis in
two parts: the wings and the core. In order to compare the ob-
served equivalent widths of the Ha-line with the predictions
from our synthetic spectrum, we apply an overall scale factor
to the equivalent width (1.035 for the wings part and 1.495 for
the core part of the line), so that the measurements derived from
the fiducial model match the post-caustic observations.

The observed and predicted temporal variations of the
equivalent widths of both the wings and the core of Ha are
plotted in the upper part of Fig. 1. Note at the beginning a small
short-term decrease in the model, when the leading limb hits
the caustic, followed by little variation while the source centre
crosses, but then a marked change when the trailing limb exits
the caustic. The spectral profile of the core is not well matched
by the model spectrum as seen in Fig. 2; both the width and the
depth disagree. Furthermore, the differential variation in flux
between the centre and the limb is not well reproduced, even
after the scale factor has been applied. A better fit is obtained
to the wings. Both parts of the line show larger equivalent width
variations than predicted by the model.

Last but not least, in the spectrum corresponding to 10 July,
UT 02h58 shown in Fig. 3, we clearly note a strong deviation
in the core of the line but a much smaller one in the wing. For
the purpose of the following discussion, we define the effective
photospheric radius of the star as that at which the R band

intensity has fallen to 5% of the central intensity in R. Using the
fit done with limb darkening derived from PHOENIX model,
we infer that the spectrum started when the caustic was at a
fractional radius p = 0.996 and ended at p = 1.015 while with
a linear limb-darkening law, the spectrum started at a fractional
radius p = 1.007 and ended at p = 1.026.

In both cases, it is clear that the spectrum was taken when
the caustic was outside the photosphere in R. There is a clear
emission peak in the core of the Ha absorption line, and this
can only exist provided there is a temperature inversion in
the atmosphere (i.e. a chromosphere). The doppler shift of
the emission core is consistent with material moving outward
through the giant source star’s chromosphere (Ha emission
line) with a radial velocity of ~7 kms™', the signature being
amplified at the very end of the caustic exit.
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L’analyse des autres raies spectrales

Les autres raies sont en cours d’analyse. L’article qui suit va étre soumis pour
publication.
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Abstract. We have obtained time-resolved high-resolution spectra of the source star undergoing microlensing event
OGLE 2002-BUL-69 during the caustic exit using the UVES spectrograph mounted on Kueyen (VLT) on two nights in July
2002 as well as after the caustic exit one month later. This is the first time that such dense sampling has been achieved at
both high resolution and high signal-to-noise ratio on a giant star transiting a caustic. As a consequence of strong differential
magnifications among different regions of the source star during the caustic transit, temporal variations in the spectra can be
observed. Comparison of the spectral slope, line strengths and line shape during and after the crossing yields tomography of the
stellar atmosphere of the source that can be compared directly to theories of giant star atmospheres. Using independently the
curve of growth of Fe1 and Fe 1 lines, and the modeling of the Ca1 8498 A line, the source star has been typed consistently
as a G5lII in the galactic bulge with a metallicity of [Fe/H] = —0.6. We have detected clear signatures of the variation of
the Ha, Hg, and Ca 11 8498, 8662 A lines during the caustic transit. We adopted the parameters obtained from modelling the
broadband data. We computed a small grid of Phoenix V.26 synthetic spectra with NLTE treatment of Calcium and Balmer lines
for Teg = 4900, 5000, 5100 K, log g = 2, 2.5 and [Fe/H] = 0, — 0.6. The resolution is 0.05 A with 128 emergent angles
for each model. We further compare predicted variations in the equivalent widths of He, Hg, and Ca 11 8498, 8662 A lines with
those measured from our spectra. We computed spectra that should occur during the caustic transit and compared these results
with the observations for a list of selected lines. The amplitude of the observed variations of the equivalent width of the Balmer
lines and the Calcium lines is systematically larger than the prediction of the model. Moreover, the Call 8498 A line shows
a variation during the first night for which we have no interpretation. This kind of study should be continued to investigate
stars with different stellar parameters to provide unprecedented constraints for stellar atmosphere models of giants. It shows
the power of the combination of a network of dedicated 1m-class telescopes and 8m-class telescopes with target-of-opportunity
status.

Key words.
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1. Introduction

By means of its gravitational field, a binary star acting as a
microlens creates a characteristic magnification pattern for the
light of an observed background star (Mao & Paczynski 1991).

In general, this magnification pattern involves extended caus-
tics corresponding to locations on the sky where the magnifica-
tion for point sources becomes infinite. A large magnification
gradient in the vicinity of caustics leads to strong differential

magnifications as the source passes over. Typical proper mo-
tions of galactic bulge source stars of 10-30 pas/day and a sam-

pling interval of a few minutes for the photometric light curve

provide a high spatial resolution of the sources (a R = 10R®

in the Bulge has an an angular radius of 4 mas) accompanied

by a large magnification during a caustic transit.

The spatial variation of the brightness across the face of the
source star from its center to its limb (limb-darkening) signif-
icantly affects the observed light curve (Schneider & Wagoner
1987; Witt & Mao 1994; Loeb & Sasselov 1995; Gould &
Welch 1996; Valls-Gabaud 1998; Heyrovsky 2003) and there-
fore allows its radial brightness profile to be inferred from the
observations.

Adopting linear and square-root limb-darkening laws, the
PLANET collaboration® (Albrow et al. 1998) has obtained
optical limb-darkening coefficients for 3 giant and sub-giant
Bulge sources, namely MACHO 1997-BLG-28 (Albrow et al.
1999a), MACHO 1997-BLG-41 (Albrow et al. 2000), and
OGLE 1999-BUL-23 (Albrow et al. 2001b) from its multi-
band photometric monitoring of microlensing events with 1m-
class telescopes, while both optical and near-infrared limb-
darkening coefficients have been determined for another bulge
giant, EROS 2000-BUL-5 (An et al. 2002; Fields et al. 2003).
By combining data from several microlensing teams, optical
limb-darkening coefficients could be determined even for a
metal-poor A-dwarf star in the SMC with an angular radius
of only 80 nas undergoing microlensing event MACHO 1998-
SMC-1 (Albrow et al. 1999b; Rhie et al. 1999; Afonso et al.
2000). Recently, Abe et al. (2003) observed the caustic cross-
ings of a solar-like star at high magnification. These are some
of the first determinations of surface brightness profiles for nor-
mal stars (other than the Sun) from observations by any tech-
nique.

However, it has been found that the joint fit of PLANET
V, |, H data and EROS Vg, Rg data for the microlensing
event EROS 2000-BUL-5 is clearly inconsistent with the as-
sumed classical limb-darkening laws and that the PHOENIX
v2.6 atmosphere models differ significantly (Fields et al. 2003;
Claret 2000; Claret & Hauschildt 2003; Bryce et al. 2002).
Microlensing is offering new and subtle constraints for stel-
lar atmosphere modeling. However Dominik (2004) has shown
that although the presence of limb darkening is well established
from the data on caustic crossings, the precise measurements
of a second coefficient (characterizing square-root limb dark-
ening) is currently not possible in most cases. Only linear limb
darkening coefficient can safely be measured.

Send offprint requests to: J.P.Beaulieu, beaulieu@iap.fr
1 PLANET webpage: htt p: // pl anet . i ap. fr

With ~ 380 microlensing events with peak magnifications
Ao 2 1.34 in 2002 toward the galactic bulge being pub-
licly alerted by OGLE (Udalski et al. 1994; Udalski 2003b)
www.astrouw.edu.pl/~ogle/ogle3/ews/ews.html) and approxi-
mately 10 % of these events involving caustic crossings associ-
ated with a binary lens (Mao & Paczynski 1991), the possibil-
ity for testing stellar atmosphere models is provided for a large
number of galactic bulge stars involving different stellar types.
Besides using caustic crossings, suitably large magnification
gradients and with them the possibility to study stellar atmo-
spheres are also provided if the background star sweeps over
a point-like caustic corresponding to a single point-mass lens,
which is expected to occur in an additional 1-2 % of the events
((Loeb & Sasselov 1995; Heyrovsky et al. 2000). This would
be ideal to probe the atmophere of giants when the source is
transiting over the point caustic. However, it is more difficult to
accurately predict such a phenomenon since the prediction of a
peak amplification by the classical single lens fit only using the
wing of a microlens light curve can be off very significantly.
On the other hand, predicting a caustic exit is now done on a
routine basis. The drawback will be that the spectroscopic vari-
ations when transiting a fold caustic will have a smaller ampli-
tude.

The next leap forward in order to provide more observa-
tional constraints for stellar atmosphere models is the intense
high resolution spectroscopic monitoring during caustic crosss-
ings with large-aperture telescopes revealing detailed informa-
tion on some of the physical parameters as a function of at-
mospheric depth (Lennon et al. 1996; Gaudi & Gould 1999;
Heyrovsky et al. 2000; Bryce et al. 2002). For example, in cool
giants (ie Teg = 3000 — 5000K, log g = 1 — 2.5) the Hg line
should be more limb-darkened than the H,, line, since it forms
lower in the atmosphere. The slope of the continuum in the un-
lensed spectrum reverses in the lensed spectrum as the souce
center transits the caustic and then reverses again at the caus-
tic transit of the limb. Some lines and bands are in emission at
the limb and in absorption near the center, with the locations
where these transitions occur depending on the basic parame-
ters of the model.

Constraints on the stellar atmosphere of the source star as
well as on the nature of the lens star can be obtained from the
comparison of spectra taken during, and before or after, the
caustic crossing. This information can be obtained based on
the presence or absence of spectral features associated with
the lens in the lens-source blended spectrum (Mao, Reetz &
Lennon 1998). Last but not least, it might be possible to de-
tect the presence of spots on the stellar surface (Heyrovsky &
Sasselov 2000; Hendry et al. 2002).

We have obtained high-resolution spectroscopy during the
caustic exit of a binary microlensing event on a Galactic Bulge
giant star using UVES on the VLT simultaneously with dense
photometric observations in I-, R-, or V-band on the same tar-
get. In a previous paper (Cassan et al. 2004), we presented the
photometric data on the caustic exit and a fold caustic model
assuming linear limb darkening, or limb darkening computed
from synthetic spectra computed by PHOENIX v2.6 Allard
etal. (2001). We presented the analysis of the Ha line and com-
pared it with the model. We have detected amplified emission
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from the stellar chromosphere after the source star’s trailing
limb exited the caustic.

We will give here the full details of the analysis of the spec-
tra, and present also other lines, HS and the two Call 8498,
8662 A lines. In Section 2, our collected data is presented, and
the source is typed by analysis of curve of growth of Fe1 and
Fe 1l lines, and fits of Ca1l and Mg lines. Section 3 describes
the modelling of the caustic exit based on the photometric data.
Section 4 shows the equivalent-width variations of the promi-
nent Hy, Hg and Cal lines and a comparison with predictions
from PHOENIX v2.6 stellar atmosphere models.

2. Photometric and Spectroscopic data on
OGLE 2002-BUL-69

2.1. Catching the caustic exit of a binary lens

On June 1 the OGLE collaboration announced the discovery
of the ongoing galactic bulge microlensing event OGLE 2002-
BUL-69, which would possibly reach a high magnification.
The PLANET collaboration started its photometric obser-
vations on June 18. These form the basis for our analy-
sis and consist of data from 6 different telescopes, being
part of the PLANET network: the Danish 1.54m and the
2.2m at ESO La Silla (Chile), the Canopus 1m near Hobart
(Tasmania), the Stromlo 50” (Caberra), the Perth/Lowell
0.6m at Bickley (Western Australia), and the Elizabeth 1m
at the South African Astronomical Observatory (SAAO) at
Sutherland (South Africa).

Triggered by the discovery that the source entered a fold
caustic on June 25 and crossed it by its diameter in about 1.25
days, PLANET issued a public anomaly alert on June 26 and
intensified its observations immediately.

Holding a target-of-opportunity status on the high-
resolution spectrograph UVES mounted on Kueyen, the sec-
ond VLT unit (UT2), we considered OGLE 2002-BUL-69 to
be a very good candidate for time-resolved spectroscopy of the
caustic exit because the source star involved is a giant and its
caustic entry a took fairly long time.

The initial estimate by PLANET, on the morning of July 7,
predicted that the center of the source would exit the caustic
on July 10 at 4:50 (UT) £ 2.1 days, and PLANET therefore
issued a caustic exit anomaly alert. Expecting the crossing time
for caustic entry and caustic exit to be of the same order, we
suspected that the caustic exit might already be in progress at
that time. A day later, the estimate for the time of the caustic
exit was updated to July 8 23:00 (UT) + 0.44 days.

2.2. Reduction of UVES data

All the data from the two observing runs were reduced using
the UVES pipeline version 1.2.0 for MIDAS. On the same day
as the observing runs, spectra of a Thorium-Argon lamp were
taken for wavelength calibration of the instrument and the po-
sition of the diffraction orders was determined using a physical
model of the instrument predicting where the different orders
would be on the 2D image. We computed a median bias which

Table 1. Log of the observations at the setting 580. The Date is given
as month-day-hours of beginning of the observationsin UT, Helio cen-
tric Julian date at mid exposure (HJD-2450000), airmass (airm), ex-
posure time in seconds (expt) , radia velocity correction in kms™*
(Vcor). The last two measurements were taken one month after the
end of the caustic crossing to get the baseline measurements. The hor-
izontal lines separate data taken on different days.

UT Date HJD at mid arm expt Vcor
Year-month-day-hour ~ exposure sec  kms™!
02-07-08T23:21:00 2464.485302 1.75 1200 -9.416
02-07-09T00:04:53 2464515780 142 1200 -9.472
02-07-09T00:48:50 2464.546305 123 1200 -9.538
02-07-09T01:32:48 2464576830 111 1200 -9.613
02-07-09T02:16:45 2464.607357 1.04 1200 -9.695
02-07-09T03:15:19 2464.648016 1.00 1200 -9.809
02-07-09T03:59:16 2464.678542 1.01 1200 -9.896
02-07-09T04:43:14 2464.709069 1.06 1200 -9.981
02-07-09T05:27:13 2464.739613 114 1200 -10.061
02-07-09T06:11:10 2464.770134 129 1200 -10.133
02-07-09T06:55:07 2464.800108 152 1105 -10.197
02-07-09T07:35:47 2464.828892 1.89 1200 -10.246
02-07-09T08:19:36 2464.854690 263 400 -10.286
02-07-09T22:59:32 2465.470365 1.95 1200 -9.865
02-07-09T23:43:29 2465500891 1.53 1200 -9.916
02-07-10T01:30:21 2465.575097 110 1200 -10.083
02-07-10T02:14:17 2465.605613 1.04 1200 -10.165
02-07-10T02:58:05 2465.636026 1.00 1200 -10.250
02-08-16T00:06:36 2502525601 1.02 3065 -24.401
02-08-16T00:59:36 2502.562405 1.00 3065 -24.500

was substracted from both the science images and the flat fields.
A median flat was produced by combining 5 individual flats.

No cosmic ray rejection algorithm was applied to the data
but we performed a bad pixel correction. We flatfielded the
extracted data and used an optimal extraction to produce one-
dimensional order-by-order spectra of both the science data and
the flat field, thereby taking care of the removal of the cosmic
rays. One-dimensional sky spectra were obtained by averaging
the results from extracting the sky on both sides of our target
star. After dividing both the science and the sky spectra by the
flat field, we removed the sky order by order, applied a merging
algorithm to produce the final spectra, and computed the helio-
centric correction. The characteristics of the resulting spectra
taken at the two settings 580 and 860 are shown in Tables 1
and 2.

2.3. Stellar parameters from Fe 1 and Fe i lines

A quick inspection of the spectrum suggested that the source
star in OGLE 2002-BUL-69 is a mid G - early K giant.The
TiO bands are very weak, while Calcium lines are strong, and
Balmer lines well detected. By fitting the spectral lines, we find
a radial velocity v;.aq = 28.5 kms™1. It is clear that the source
does not belong the Sagittarius dwarf galaxy (Ibata et al. 1995),
and that it is a typical Bulge giant (Minniti 1996).

We decided to derive the effective temperature Teg, the
gravity log g, metallicity [Fe/H] and the microturbulent ve-
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Table 2. Log of the observations in the setting 860. Refer to tablel for
the legend.

UT Date HJD at mid arm expt Vcor
Year-month-day-hour  exposure sec  kms™!
02-07-08T23:42:50 2464500465 157 1200 -9.442
02-07-09T00:26:47 2464530987 1.31 1200 -9.504
02-07-09T01:10:45 2464561515 116 1200 -9.575
02-07-09T01:54:42 2464592039 1.07 1200 -9.653
02-07-09T02:38:39 2464.622564 1.02 1200 -9.737
02-07-09T03:37:13 2464.663227 1.01 1200 -9.853
02-07-09T04:21:10 2464.693755 1.03 1200 -9.939
02-07-09T05:05:10 2464.724302 1.09 1200 -10.021
02-07-09T05:49:07 2464754820 1.21 1200 -10.098
02-07-09T06:33:04 2464.785343 1.39 1200 -10.166
02-07-09T07:15:22 2464814171 168 1105 -10.222
02-07-09T07:57:41 2464.844101 219 1200 -10.267
02-07-09T23:21:26 2465.485576 1.71 1200 -9.889
02-07-10T00:05:24 2465516104 140 1200 -9.945
02-07-10T01:52:11 2465590255 1.06 1200 -10.123
02-07-10T02:36:14 2465.620847 1.02 1200 -10.207
02-07-10T03:19:54 2465.651174 1.00 1200 -10.293
02-08-16T01:53:48 2502.600037 1.03 3065 -24.501
02-08-16T02:47:03 2502.63701 112 3065 -24.511

locity vyurn, by comparing empirical and theoretical curves of
growth for the Fel and Fell as done by Minniti et a. (2002).
This work was done with the kind assistance of V. Hill, based
on the tools developped by Spite et al. applied to a grid of
MARCS models (Gustafsson et al. 1975) with the values of Fe|

and Fell lines adopted from the VALD database (Kupka et al.

1999). We chose the individua spectrawith the highest signal-
to-noise ratios, which are 07-09T00:04:53 for setting 580 and
07-09T00:26:47 for setting 860. Being the second spectra of
the corresponding series, they correspond to the points of time
with the largest source magnifi cation. Although the largest part
of the star was inside the caustic region, equivalent width esti-
mates of Fel and Fell are not affected by the differential lens-
ing of the source star and can therefore be used safely. The
equivalent widths of the observed Fel and Fell lines are pre-
sented in Table 3. With S/N being the signal-to-noise ratio, éx
the pixel sizein A, and o the full width at half-maximum of
the ling, the uncertainty in equivalent width measurement can
be estimated following (Cayrel de Strobel & Spite 1988) as

1.6 (o 6z)'/2

A =
EW SN

)
yielding atypical value AEW < 5 mA.

We took various atmosphere model swith temperature rang-
ing between 4500 K and 5200 K. We asked that the lines from
the same species with high and low excitation potential should
produce the same abundance. We derived log g from the ion-
isation equilibrium, requiring that the Fe abundance deduced
from neutral and ionised species should be the same. The mi-
croturbulent velocity is derived by the constraint that small and
large equivalent widths of Fel should lead to the same abun-
dance of this element. While Fig. 1 showsthe curve of growth
of Fel and Fell, Fig. 2 shows acheck of thefi nally adopted pa-

Table 3. List of Fel and Fell lines with central wavelength A,
their excitation potential xex, their line transition probability log g f
(McWilliam & Rich 1994) used to derive the stellar parameters.

A Species  xer log of EW
A) (eV) A
6151.62 Fel 2.18 -3.33 64.0
6173.34 Fel 2.22 -2.86 91.0
6180.21 Fel 2.73 -2.63 59.0
6187.99 Fel 3.94 -1.67 41.0
6200.32 Fel 2.61 -2.39 84.0
6212.07 Fel 4.37 -2.69 7.0
6213.44 Fel 2.22 -2.49 96.0
6219.29 Fel 2.20 -2.43 93.0
6229.23 Fel 2.84 -2.82 44.0
6240.65 Fel 2.22 -3.21 63.0
6246.32 Fel 3.60 -0.80 88.0
6252.57 Fel 2.4 -1.69 127.0
6254.25 Fel 2.28 244 1170
6265.14 Fel 2.18 -2.53 108.0
6270.23 Fel 2.86 -2.54 78.0
6271.28 Fel 3.32 -2.81 26.0
6297.80 Fel 2.22 -2.67 89.0
6301.50 Fel 3.65 -0.70 101.0
6307.85 Fel 3.64 -3.27 0.0
6311.50 Fel 2.83 -3.15 35.0
6322.69 Fel 2.59 -2.44 79.0
6330.84 Fel 4.73 -1.64 15.0
6335.34 Fel 2.20 -2.18 105.0
6336.83 Fel 3.69 -0.67 0.0
6353.85 Fel 0.91 -6.36 0.0
6355.04 Fel 284 -2.33 78.0
6380.75 Fel 4.19 -1.37 49.0
6392.54 Fel 2.28 -3.96 23.0
6393.61 Fel 2.43 -1.51 136.0
6411.11 Fel 4.73 -2.21 0.0
6411.66 Fel 3.65 -0.65 116.0
641994 Fel 4,73 -0.18 65.0
6421.35 Fel 2.28 -1.98 125.0
6430.86 Fel 2.18 -1.95 125.0
6475.63 Fel 2.56 -2.93 69.0
6481.88 Fel 2.28 -2.99 84.0
649499 Fel 2.40 -1.25 191.0
6498.95 Fel 0.96 -4.68 87.0
6518.37 Fel 2.83 -2.40 61.0
6533.93 Fel 4,56 -1.36 22.0
6546.25 Fel 2.75 -1.54 99.0
6556.81 Fel 4.79 -1.72 9.0
6569.22 Fel 473 -0.38 63.0
6571.18 Fel 4.29 -2.95 0.0
6574.25 Fel 0.99 -5.00 56.0
6575.04 Fel 2.59 -2.71 72.0
6591.31 Fel 4.59 -2.00 0.0
6593.87 Fel 2.43 -2.38 93.0
659756 Fel 480 -0.97 26.0
6608.04 Fel 2.28 -3.94 23.0
6627.54 Fel 455 -1.56 19.0
6646.97 Fel 260 -3.92 25.0
6648.12 Fel 1.01 -5.73 24.0
6653.91 Fel 4.14 -2.45 13.0
6678.00 Fel 2.69 -1.40 125.0
6699.14 Fel 4.59 -2.12 17.0
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Table4. Continuing list of Fel and Fel1 lines used to derive the stellar
parameters.

A Species Xez 100 Of EW
A) (ev) A
6703.58 Fel 2.76 -3.06 54.0
670450 Fel 4.20 -2.59 9.0
6705.11 Fel 4.61 -1.06 9.0
6710.32 Fel 1.48 -4.80 36.0
6713.77 Fel 4.80 -1.47 19.0
6715.39 Fel 4.59 -1.54 29.0
6716.25 Fel 4.56 -1.85 0.0
6725.35 Fel 4.10 -2.23 25.0
6726.67 Fel 4.59 -1.09 48.0
6733.15 Fel 4.64 -1.48 14.0
6739.52 Fel 1.56 -4.80 20.0
6750.16 Fel 2.42 -2.59 77.0
6752.72 Fel 4.64 -1.26 21.0
6806.85 Fel 2.73 -2.73 57.0
5991.36 Fell 3.153 -3.55 26.5
6084.09 Fell 3.199 -3.80 195
6149.24 Fell 3.889 -2.72 26.2
624756 Fell 3.890 -2.32 42.8
6416.92 Fell 3.891 -2.74 -2740.0
6432.68 Fell 2.890 -3.70 -3550.0
6456.39 Fell 3.900 -2.07 43.0
6516.08 Fell 2890 -3.45 53.0

rameters. We have performed a compromise fit of Fe 1 and Fe 11
in order to obtain log g and [Fe/H]. Our resulting parameters
are log Tegr = (5000 £ 200) K, [Fe/H] = —0.6, logg = 3.0
with a micro turbulent velocity vyu, = 1.2 kms™!. We re-
call that with this method, log g is usually somewhat overes-
timated (Hill, private communication), so that its true value
should rather fall into the range log g ~ 2.0-2.5.

2.4. Stellar parameters from Ca lines

We decided to perform another completely independant analy-
sis to derive the stellar parameters. The triplet of spectral lines
of ionised calcium at A 8498, 8542, and 8662 A are among
the strongest features in the spectrum of a broad range of stel-
lar spectral types, and therefore very well studied. Our UVES
spectra of OGLE-2002-BLG-69 include the spectral range of
the 8498 A and 8662 A lines, but not the 8542 A line, which
unfortunately lies between two orders. We have therefore simu-
lated the 8498 A and 8662 A lines by use of model atmospheres
and synthetic spectra, in order to compare these simulations
with our data. The Calil triplet is known to be only little af-
fected by NLTE effects (Jgrgensen et al. 1992a), and we there-
fore model the lines by use of LTE model atmospheres based
on the MARCS code in the version of (Jgrgensen et al. 1992b)
with line data input from the VALD data base. The code has the
capability to produce the atmosphere in plane parallel as well
as in spherical symmetry. A test computation showed the effect
of sphericity to be very small (because of the relatively high
gravity to be discussed below), and in order to obtain the best
consistency with the high-resolution synthetic spectrum com-
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Fig. 1. Empirical and theoretical curve of growth of Fel and Feli for
the adopted stellar model, Texr = 5000 K, logg = 3.0, vturb =
1.2 kms™! and [Fe/H] = —0.6. The abscissaislog(ag gf v) where
ag is the abundance of the element in the sun, gf the line transi-
tion probability and v (Cayrel & Jugaku 1963) a function of the ele-
ment and of the stellar model. The solid lineisthetheoretical curve of
growth, and the distance to the dash line gives [Fe /H].

putations, we therefore performed the general analysis based
on plane parallel atmospheres.

For giants and super-giants, the Call triplet has its maxi-
mum intensity for Teg close to 5000 K. In the expected param-
eter range for OGLE-2002-BLG-069, the Ca line equivalent
widths are quite sensitive to metallicity (calcium abundance),
and somewhat less sensitive to Teg. For most values of tem-
perature and metallicity, the equivalent widths increase for de-
creasing gravity, including for the values of interest here, while
for lower values of T and/or Z, the situation is a bit more
complicated. For a given Teg, there will therefore always be a
range of combinations of gravities and corresponding calcium
abundances which will fit the equivalent width of the observed
lines, and it is therefore necessary to include the whole pro-
file in the analysisis to resolve the degeneracy of the equivalent
widths in the parameter space.

The wing of the Ca profile is particularly sensitive to the
calcium abundance, and in order to match the rather narrow
wing of the observed line profile, an abundance somewhat re-
duced compared to the solar value is required. The depth of the
line, on the other hand, is sensitive to temperature. A value of
Texr = 4800K gives a too deep Ca line, while Tog = 5000 K
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1.2 5000. 3.00 —0.600 0.100 G1 10.0 > W > 200
I I . I 1

L L L L
o 20 40 60 80 100 120 140 160 180 200

w

Fig. 2. We provide here two panels to check our method for determin-
ing the abundance of [Fe/H] for the adopted stellar parameters. The
upper panel shows [Fe/H] as a function of the excitation potential of
the lines. The lack of correlation shows that the excitation equilibrum
is obtained, and therefore that the adopted temperature is correct. The
lower one presents [Fe/H] as a function of the equivalent width of
theline. The lack of correlation shows that the choice of the turbulent
velocity is adequate.

and T = 5200K lead to equally good fi ts. A good fi t to both
of the Call lines can be obtained with Z¢, = 0.25Z¢,, (i€
[Fe/H]~ —0.6 for scaled solar metallicity), Tes = 5000K, and
logg = 2.0 (i.e, aclassIl giant), asisseenin Fig. 3 and 4.

There are a number of Felines, aswell asafew Ti and Si
lines close to the two Ca lines. In order to fi t both the weak
and strong iron lines, a micro turbulence value of vy & 1.5
km/s or dightly less, is required, whereas the intensity of the
Calinesthemselves are not very sensitive to the value of vgyp.

If OGLE-2002-BLG-69 were a supergiant (logg = 1.0),
a calcium abundance of Z¢, = 0.10Z¢,e wWould be required.
Lowering the iron abundance does not affect the strong and
weak lines equally, and athough the two strong iron linesl to
the right in Fig. 3 (at 8514.1 and 8515.1 A ) would also agree
well with the observations for this parameter set, the weaker
iron line at 8482.0 A would no longer fit the depth of the
(blended) feature on the |eft side of the fi gure.

In order to further confront the parameter set estimated
from the Ca lines, we aso simulated the magnesium triplet

0.8

Call A0.866214u \
0.2 .

0.867 0.868 0.869
Wavelength (um)

Fig. 4. The observed and computed spectrum in the region around the
A 8662 Call line, computed in the same way asin Fig. 3.

lines around A 5175 A . As for the Call lines, these lines are
also sensitive to Tex and metallicity, and quite insensitive to
the micro-turbulence parameter. As oppose to the Call lines,
they are, however, very sensitive to the value of log g. With in-
creasing gravity the widths of the three magnesium lines in-
crease considerably, and the lines immediately confi rm that
0OB0269 cannot be a super-giant, since this would produce far
too narrow Mg lines. However, the computed Mg lines are
il a bit too narrow even for the parameter set Teg = 5000
K, logg = 2.0. A lower temperature of Teg = 4800 K would
give much better agreement between observations and compu-
tations for the Mg lines. Nevertheless, in addition to being in
disagreement with the Ca lines, this temperature would also
predict measurable MgH bands, which are not seen in the ob-
served spectrum. We therefore conclude that Ty = 5000K is
realistic, also determined from the Mg lines, but that the Mg
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1.0 ] il and then derive a distance of 9.4 + 1.4 kpc, the lower end
o | value of the distance estimate corresponding to Ry; = 2.5.
osHl | | vl | The source star is a G5I11 Bulge giant, with typical radial ve-
I | ‘ . locity vrag = 28.5 kms™!. Itsgalactic coordinatesare |=6.845,
N N b=3.508.
gosp | [0 Y] .
SO N
< “ \ | | 3. Modelling the caustic exit, photometry
' 3.1. Generic fold-caustic model
0.2 ; . 71  For n light curves being observed over the caustic exit, our
15167.3 >172.7 , >183.6 modelling of the datainvolvesthe following 3 + 2n parameters
0.5170 0.5175 0.5180 0.5185 (Dominik 2003):

Wavelength (um)

Fig. 5. The observed and computed spectrum in the region around the
marked A 5167.3, 5172.7 and 5183.6 A Mg lines, computed in the
same way as in Fig. 3, but for log(g) = 2.5. The line at A5167.3A
blends with a (dightly stronger) Felineat A 5167.5 A.

lines point to a dightly higher value of log g than adopted for
thefi t of the Call lines.

Figure 5 showstheregion of theMg triplet fi tted with asyn-
thetic spectrum based on amodel atmosphere of Teg = 5000K,
log g = 2.5, and Z = 0.25Z,. The computed Ca lines are unaf-
fected by a change of log g from 2.0 to 2.5. For cooler stars a
comparison of the Mg and MgH lines impose a good constrain
on gravity, but here of course the lack of MgH bands can only
be used to give a lower limit on the temperature. Also com-
parison of the A5175 A triplet with the A5711A Mg line can
sometimes give important information about the gravity (be-
cause they have opposite response to changes in gravity) but
the 5711 A -line is not observed, because it isjust in between
two orders of the spectrum.

2.5. Final stellar parameters chosen

Theresults obtained by studying the curve of growth of Fel and
Fell lines, and the fi t of the Call 8498A and 8662 A lines give
consistent results. Therefore, in the following we will adopt as
the stellar parameters T = 5000 K, logg = 2.5, vyurh =
1.5 kms~! and [Fe/H] = —0.6.

The calibration of the MK spectral type gives for a G5ll|
(Tegr = 5050K), M(V)=+0.9, V-1=0.95,BC=-0.34, M/M® =
1.1, R/Re = 10,logg = 2, vrot < 20kms~! (Lang 1992).
At HID=2452455.2754, the source was amplifi ed by afactor of
17.7. The measured colors from SAAO dataare I = 13.01 +
0.01, (V = I) = 2.06 £ 0.02, 0 E(V 1) = 1.11 + 0.02.
The choice of theratio of thetotal to selective absorption, Ry ;
for galactic Bulge line of sight has been debated recently, with
values ranging from 1.9 to the standard value of 2.5 (Udalski
2003a; Sumi 2004). From these analyses, they suggest that the
value of Ry to take depends on the actual amount of ex-
tinction in these lines of sight. If we follow the prescription
of Sumi (2004), we would have to adopt Ry = 2.5, very
similar to the typical values that were adopted before towards
the Bulge. We adopt aconservative Ay /E(V — I) = 2.2+ 0.3,

— tr, the point of time at the end of the caustic exit (when the
trailing limb of the source exits),

— At > 0, haf thetimeit takesthe sourceto crossthe caustic
by its diameter,

— F¥ thefux at the end of the caustic exit,

- F¥ > 0,the point-sourceflux at timet s — At of theimages
becoming critical asthe caustic is hit,

— w, the rate of change in flux in units of F* of the non-
critical images,

where1 < s < n isan index specifying the light curve, and
t > 0 is an arbitrarily chosen unit time. We approximate the
wavel ength-dependent brightness profi le of the source P (p) =
I6X (p) (where 0 < p < 1isthefractional radius of the source
star) by constant width rings of constant intensity. With these
model parameters, the fux for the s-th light curve reads

8 s te — ¢ s .
Fih(t) = F {Gf ( N >) +w(t—tf)} +F\Q)

where Gy is a universal fold-caustic profi le function de-
pending on the source brightness profi le given by (Schneider
& Wagoner 1987).

3.2. Limb-darkening profile

We adopted a stellar atmosphere model computed by the
PHOENIX NextGEN code using spherical geometry and
spherically symmetric radiative transfer for the stellar param-
eters we derived in section 2.5 (Hauschildt, Baron & Allard,
1997)

For selected wavelengthsin steps of 0.05 A, 128 valueswas
calculated for the intensity profi le function () for which an
interpolative cubic spline function was determined. This spline
function was then approximated by the step function:

™p) = ) I} [©(pi — p) — Opi1 — p)]

T iM=

1
[Ii)‘ - Ii)‘+1:| O(pi — p) + IN

©)

-
I
-
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oo

using N = 1000 coefficients P* and equally-spaced frac-
tional radii p; = i/N for selected wavelengths in steps of
02A.

For normalization we write

N-1

> [

=1

-]+ I =1, Q)

Inserting Eq. (3) into Eq. (??) yields the fold-caustic profile
function as

2

-1
Ge(m; I) =

%

[Iz Iz)‘-i-l] pz/ Gro(n/pi) +
1

+ I])\‘J Gf,O (77) )

(®)

where G o(n) = Ge(n, I* = 1) is the profile function for a
uniformly bright source.

4. Synthetic and observed spectra

Previous theoretical investigations (Loeb & Sasselov 1995;
Gaudi & Gould 1999; Heyrovsk y et al. 2000; Bryce et al. 2002)
and observations of EROS 2000-BUL-5, (Albrow et al. 2001a;
Castro et al. 2001; Afonso et al. 2001) have shown that one
expects the spectrum to appear redder during the transit of the
limb over the caustic than during the transit of the source center.
Since individual lines form at different depth in the stellar at-
mosphere, their center-to-limb variations differ and will there-
fore vary differently during a caustic transit of their source star.
Most absorption lines will be stronger during a caustic transit of
the source center rather than the limb. The set of lines in which
the most prominent features are detectable depends on the type
of source star. The G5 bulge giant in OGLE 2002-BUL-69 is
too hot for strong TiO lines to be present, but Balmer lines and
Cali lines comprise the preferred targets.

4.1. A small grid of stellar altmosphere models for
OGLE-2002-BUL-69

The PHOENI X code is a multi-purpose non-LTE (NLTE) stel-
lar atmosphere modeling package (Hauschildt & Baron 1999)
which can handle extremely large model atoms as well as line
blanketing by hundreds of millions of atomic and molecular
lines. This code is designed to be both portable and flexible:
it is used to compute model atmospheres and synthetic spec-
tra for, e.g., novae, supernovae, M, L, and T dwarfs, irradiated
atmospheres of extrasolar giant planets, O to M giants, white
dwarfs and accretion disks in Active Galactic Nuclei (AGN).
The radiative transfer in PHOENI X is solved in spherical ge-
ometry.

For our model calculations, we use the general-purpose
stellar atmosphere code PHOENI X (version 13.8). Details of
the numerical methods are given in the above references, so we
do not repeat the description here.

The models used are an updated and improved version of
the models used in Allard et al. (2001). These models go out
to large distances from the star, where the layers are strongly
influenced by NLTE effects. Therefore, we have calculated a
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small grid of NLTE models for the model parameters used in
this paper (see Hauschildt & Baron 1999, for details) at a reso-
lution of 0.05 A : Tog = 4900, 5000, 5100 K, logg = 2, 2.5
and [Fe/H] = 0, — 0.6. Our reference synthetic spectrum,
the one that will be used in unless otherwise stated in the fol-
lowing has the parameters : Teg = 5000K, logg = 2.5 and
[Fe/H] = —0.6.

The ions treated in NLTE are H I, He I-II, C I-VI, N |-V,
O I-1V, Mg I-1V, Ca I-1V, Si I-1V and Fe I-1V where the atomic
data were taken from the Kurucz and the CHIANTI databases.
The NLTE effects are small for most of the lines, except for the
outermost regions of the atmospheres.

We convolved the stellar brightness profiles for the various
wavelengths according to the stellar atmosphere model with
the transmission of the R- and I-filters in order to compute the
limb-darkening profiles in R and | band as a function of p. The
resulting profiles show significant differences compared to lin-
ear and square-root limb-darkening laws which is mainly due to
the effect of spherical radiation transport tending to concentrate
the emitted intensity closer to the center of the stellar disk than
the plane parallel approximation (Orosz & Hauschildt, 2000,
and see Fig. 9 of Hauschildt et al, 2001). For each spectra from
the grid, we derived a fold-caustic model as in (?) and used it
to compute the source flux during the caustic exit in order to
obtain a synthetic spectrum at all the epochs of the UVES ob-
servations and at additionnal dates in order to sample the caus-
tic exit well. The computation is made over 100 A around the
studied lines (Hq, Hg, Cali). This wavelength range has been
chosen to match the length of the UVES order containing the
particular line.

4.2. Fitting the continuum

We are using individual order spectra (typically, a range of
~ 100 3\) to study the equivalent width and the profile of the
different lines of interest (H,, Hg, Ca11). We took this decision
in order not to be potentially affected by the approaches cho-
sen in the merging of the orders. We have used two different
methods to estimate the continuum.

First we used SPLAT from the STARLINK package . We
always took the same range in wavelength to determine the
continuum, but excluded some small areas where obviously a
cosmic ray hit the detector. We fitted a low order polynomial to
the spectrum. This rather pedestrian approach has been applied
to all the observed spectra.

As a second approach, we performed an iterative smoothing
of the spectrum F with a window of 10 A, removing points
at 5 o. This procedure allows us to “remove” efficiently the
cosmics and also the spectral lines and estimate a continuum.
Then, we normalize the spectrum to 1.0 using this continuum.

In practise, the two methods gave similar results, so we
adopted the second method and applied it to both synthetic and
observed spectra.

Finally, we took a synthetic spectra, and add noise corre-
sponding to the different signal to noise ratio obtained during
the observations. We then applied our procedure to the differ-
ent noised synthetic spectra to see we would not introduce any
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Fig.6. Upper panel: two UVES spectra (two lower curves) corre-
sponding to 9 July, UT 22h59 (HID — 2450000 = 2465.47, solid
line) and 9 July at UT 00h04 (reference spectra, HID — 2450000 =
2464.51, dotted line), as well as two computed NLTE synthetic spec-
traat the same epochs (the two upper solid and dotted curves). Lower
panel: fractional difference 6 F> = 2(Fgonos — Favnso)/ (Foonos +
F3ns0) (lower solid line) for wavelengths in the vicinity of the Ha-
line shifted vertically by -0.3. On the upper right, we show the rela-
tive position of the source star at each epoch with respect to the fold-
caustic shown as dashed.

6568

systematic trends in the fi tting of the continuum with our pro-
cedures.

4.3. Center to limb variations of the H, and Hg lines

In Cassan et a. (2004) we presented H,, line fractional dif-
ferences, 6F™ = 2(Fgyp6 — F2)‘3h21)/(F oonze T Faspar) . for
both the LTE synthetic spectraand the observations. Thisinitial
analysis revealed good agreement between the synthetic spec-
tra and the model in the wing part of the line, but a clear dis-
crepancy in the core of the line. The spectral profi le of the core
was not well matched by the model spectrum: both the width
and the depth disagreed. Fig. 6 is similar to Fig.2 from Cassan
et a. (2004) but with an NLTE model. The depth of the H,
line of the NLTE model agrees with the observation, but not
the width. The fractional difference §F* has a smaller ampli-
tude with the NLTE model compared to the LTE one and has
some unphysical wiggles.

Since the differential signal is expected to be strongest be-
tween the pair of spectra 9 July, UT 00h04 and 22h59, we
present the corresponding fi gure for the Hg linein fi g. 7. First,
we note that there is a good agreement between the NLTE syn-
thetic spectra and the observations at UT 00h04, reproducing
both the core and the wing of the Hg line. We unfortunately
did not reach a high enough signal to noiseratio at UT 22h59
and subsequently during the second night of observation. As
a consequence we cannot get a clear signature of a differential
signal intheHg line. We computed amedian using all the spec-
tra of the fi rst night to be compared with the one at UT 22h59
binned by 3, 5, 10 or 20 pixels. We cannot get a clear signature.
Since the other spectrataken during the second night had lower

0.5
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Fig. 7. We present the Hg line. Upper part of the fi gure : UVES spec-
tra (two lower curves) corresponding to 9 July, UT 22h59 (HID —
2450000 2465.47, solid line) and 9 July at UT 00hO4 (refer-
ence spectra, HID — 2450000 = 2464.51, dotted line), as well as
two computed NLTE synthetic spectra at the same epochs (the two
upper solid and dotted curves). Lower pand: fractiona difference
§F* = 2(Foonos — Fobnse)/ (Foonos + Fisnse) (Iower solid line)
for wavelengths in the vicinity of the HB-line shifted vertically by
-0.7. Although we show the epoch where we expect the strongest sig-
nal, we do not have a clear signature due to the low signal to noise
ratio we obtained.

4858 4866

signal to noise ratio, we cannot get a meaningfull comparison
between the fi rst and second nights.

We have a very clear signature of the differential signa in
the H,, line, but because of low signal to noiseratio, the Hg line
isinconclusivein the fractional difference plots. The synthetic
spectrawith NLTE treatment of Balmer and Calcium lines pro-
vides a better fi t than the LTE calculations from Cassan et al.
(2004).

4.4, Center to limb variations of the Calcium lines

InFig. 8 and 9 we show the observed and synthetic NLTE spec-
traat two epochs: 9 July at UT 00h26 and 9 July at UT 23h21
(trailing limb crossing the caustic). On the lower part of Fig. 8
and 9 is plotted the fractional difference of the lines as a func-
tion of wavelength. An initial analysis with the NLTE model
reveals good agreement between UVES and synthetic spectra,
except for the deepest part of the core of the lines. In contrast,
the LTE calculations (not shown) gave a very poor fit, most
likely due to a prescription for the LTE line broadening that
istoo crude compared to the NLTE one in the PHOENI X v2.6
models.

We have amarginal detection of signal for the Carl 8498 A
linein the core of the line, whereas the signal is strong for the
wings and the core of Call 8662 A . We notice that as for the
Ha-line, we have unphysical wigglesin the deepest part of the
core of thelines.
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Fig.8. The upper part of the fi gure shows the UVES spectra taken

on UTC July 9 at 00h26 (dots) and at 23h21 (solid) around the Call

8498 A line. On the lower part of the image is shown the frac-

tional difference in the lines as a function of wavelength : §F*

2(Fdonss — Fosnar)/ (Foonze — Fasnan)-
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Fig.9. The upper part of the fi gure shows the UVES spectra taken
on UTC July 9 at 00h26 (dots) and at 23h21 (solid) around the Calli
8498 A line. On the lower part of the image is shown the frac-
tional difference in the lines as a function of wavelength : §F*

2(Fdonss — Fasnar)/ (Foonze — Fasnan)-

4.5. Trailed spectrogram analysis of H,, Hg, Call
8498A and 8662 A lines

We have done a trailed-spectrogram analysis of each of the
echelle spectral orders containing Hy, Hg,Call 8498A 8662
A and Mg lines. In the subsequent fi gures, the spectra are dis-
played as a greyscal e image, wavelength versus time sequence
number. Horizontal lines mark time gaps longer than 0.5 days,
thus dividing the spectra into three groups,12 or 13 spectra
taken at high magnifi cation, 5 spectra taken during the castic
exit, 2 spectra taken a month later.Error bar spectra are gener-
ated from the pixel-to-pixd fluctuations in each spectrum, as-

suming the noise sigma scales with the square root of the flux

times a proportionality factor that is a slow polynomial func-
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tion of wavelength. This gives error bars for use in optimal fi t-
ting and averaging. An optimal average spectrum is cal cul ated
and plotted. That average spectrum is then optimally scaled
to fi t the individual spectra. This in effect models the trailed
spectrogram F(lambda,time) as a separable function F(lambda)
* F(time). The optimally-scaled mean spectrum is subtracted
from the individual spectra to obtain residuals. The residu-
as are displayed as a greyscale. The residuals are divided by
the error bars to obtain normalised residuals (in sigma units)
and these are also displayed as a greyscale image (-5sigmato
+5sigma).

The H,, chromospheric emission enhancement during caus-
tic exit is clearly visible in Fig. 12. The same effect is weaker
and marginally detected in Call 8662 A . The signal to noise
ratio of the Hg line is too low for a detection, and there is a
marginal detectionin Call 8498A . No signal is seeninthe Mg
lines.

5. Equivalent width variations
5.1. Hy and Hg lines

For Hy, just asin Cassan et a. (2004) we divided the analy-
sis into two parts: the wings (6558 — 6561.8 A and 6563.8 —
6567.6 A ), and the core (6561.8 — 6563.8 A ). We apply the
same tools to measure the equivalent width in the observations
and synthetic spectra and estimated the measurements errors
using Eq. (1). In order to be able to compare the observed
equivalent width of the H, line with the predictions from our
NLTE synthetic spectrum, we apply an overall scale factor to
the equivalent width so that the measurements derived from
the fi ducial model match the post caustic observations. Fig. 13
shows the variation of EW in the core and in the wings of the
H. line with the photometric light curve. Both the NLTE and
LTE calculations are also plotted. At the begining, we have a
small short term decrease in the model when the leading limb
hits the caustic followed by a small variation when the source
center transits over the caustic, and then amarked changewhen
the trailing limb hits the caustic. It is striking to notice that we
have asmaller center to limb variation with NLTE calculations,
in particular in the core of the line. Moreover, the observations
suggest asharp variation in the core of the line during the very
end of the caustic exit, and neither the LTE nor the NLTE are
reproducing it.

5.2. Call 8498A and 8662 A lines

The observed Call 8498A and 8662 A lines show different
behavior. The equivalent width of Call 8498A varies by 0.1
A during the fi rst night. This variation was neither expected
nor understood from the modeling. Different data reduction
schemes were applied and specia attention was paid to re-
moving the sky contribution. Indeed, it is known that a skyline
at 8498A could contaminate the Cail line. We use the UVES
spectra of the night sky taken by ? to estimate a possible con-
tamination. We overplot it to Fig8. The net result is that thanks
to the radia velocity shift of the star, no sky line are contami-
nating the core of Cali 8498A where the variation is seen.
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Fig. 10. Trailed spectrogram for the H,, line. Top panel: mean spec-

trum normalized to 1.0. The greyscale image in the second panel from

the top shows the 20 individual spectra plotted versus time with black
= 1.05 and white = 0.5. Horizontal lines mark time gaps longer than
0.5 days, thus dividing the spectra into three groups,12 or 13 spectra
taken at high magnifi cation, 5 spectra taken during the castic exit, 2
spectra taken a month later. The greyscale image in the third panel

shows residual after subtracting the mean spectrum to the individual

spectrum (black is+5 %, white -5 %) and the fourth pannel is as panel

three, but normalized (black is +5 sigma, white is -5 sigma). Thereis
avery clear chromosphere signature detected in Hy,.

During the second night of observation while the [imb was
transiting the caustic we observed dlightly larger center to limb
variation than what is computed by the synthetic models, but it
could be due to the chromosphere of the giant not being taken
care of by the current atmosphere model.

The equivalent width of Call 8662A shows slightly larger
center to limb variation than the NLTE model computation. The
observations are more peaked towards the limb, leading us to
suspect that the chromosphere would have to be taken into ac-
count for proper modeling of the phenomenon.

6. Summary and concluding remarks

This is the fi rst time ever that a Bulge giant atmosphere has
been resolved with high /N, high resolution and high sampling
rate at the same time. The only previous successful attempts
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Fig. 11. Trailed spectrogram for the Call 8662 A . See Fig. 12 for
description. There is a chromosphere signature detected in Call 8662

A.

(on EROS 2000-BUL -5) have been the high-resolution spectra
from Keck at two phases (Castro et a. 2001), and the good
time coverage of the phenomenon at high S/N but with low
resolution with FORS described in the qualitative analysis of
Albrow et a., (2001), reanalyzed by Afonso et al. (2001).

— We have been able to predict the phenomenon thanksto the
generous allocation of telescope time at various PLANET
sites, online analysis systems and fast prediction of caustic
exitsand do the observingwith UVES on the VLT inavery
effi cient way as a Target of Opportunity. The fexibility in
scheduling and the real time interaction with Paranal staff
wasvital. Thiskind of observation can be done successfully
|

— The source star in OGLE 2002-BUL-69 is a Bulge gi-
ant Gblll with a radial velocity of vp.g = 28.5 kms™!,
log Tesr = (5000 & 200) K, [Fe/H] = —0.6, logg = 2.5
and veurp, = 1.2 kms™L,

— Very good coverage of the caustic exit was achieved. We
stress that the most important part iswhen the trailing limb
of the star transits the caustic. In such a confi guration, it is
possible to get contributions from the chromosphere or the
star.
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— For aG5lll, the strongest signal is obtained in the H,, line
and thenin the Cal1 8662 A line. A signal is detected in the
Call 8498 A line but we do not have a high enough signal
to noise ratio to get a clear detectioninthe Hg line.

— We have a clear detection of the chromospherein H,, and
Call 8662 A aweak signal in Cail 8498 A , but no conclu-
sive signal from Hg.

— We stress that even using an 8m class telescope this kind of
study should be restricted to bright targets since it is essen-
tial to get both high signal to noiseratio and high resolution
for the trailing limb in order to get a positive detection of
the center to limb variations.

— Itisgiving
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5.4 OGLE 2004-BLG-254 (Article soumis a A&A)

Avec ’événement OGLE 2004-BLG—254, une microlentille simple avec source
étendue, PLANET a obtenu une dense couverture photométrique, ainsi que des
spectres haute résolution avec UVES au VLT. L’étoile-source est une géante K21III
du Bulbe. Les données spectroscopiques ont permis de déterminer les paramétres
stellaires de la source, et la modélisation des mesures photométriques a fourni les
assombrissements centre-bord de la source en bande I et R. La mesure de la taille de
la source aussi bien en unités d’Einstein qu’en unités angulaires donne une relation
entre la distance et la masse de la microlentille. Des calculs basés sur la distribution
des masses et des vitesses dans le Disque et le Bulbe de la Galaxie fournissent quant
a eux une estimation de sa distance, et par conséquent de sa masse (ce qui en fait
une naine M avec M, ~ 0.2 M). Les valeurs obtenues sont compatibles avec le taux
de “blending” mesuré.

Un article soumis au journal Astronomy & Astrophysics est présenté ci-dessous.
Dans cette analyse, en plus de ’étude de OGLE 2004-BLG—-254, nous nous sommes
intéressés aux précédentes mesures d’assombrissement centre-bord réalisées par suivi
de microlentilles, dans le cas de sources géantes de type G-K. Les valeurs d’assom-
brissement centre-bord mesurées sont comparées a des modéles théoriques trés cou-
rants (modéles ATLAS de Kurucz). Si les mesures sur les géantes de type G sont
relativement conformes aux prédictions, en revanche le cas des géantes K incite &
reconsidérer les modéles physiques sous-jacents a ce type d’étoiles.
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Abstract. We present an analysis of OGLE 2004—BLG—-254, a high-magnification (4 ~ 60) and relatively short duration
(te ~ 13.3 days) microlensing event in which the source star, a Bulge K-giant, has been spatially resolved by a point-like
lens. A high signal-to-noise ratio spectrum taken while the source was still magnified by A ~ 20 showed that the source was
a K2 111 Bulge giant, situated at Ds ~ 8.8 kpc. From modelling the light curve, we derive an angular size of the Einstein ring
0r ~ 123 pas, and a relative lens-source proper motion p = 0g/tg ~ 3.4 mas/yr, whereas no significant constraint can be
obtained from parallax effects. We use a galactic model for the mass and velocity distribution of the stars to estimate the lens
distance as Dy, ~ 7.4 £ 0.7 kpc, the lens mass as M ~ 0.17 M and its velocity at the lens distance as v ~ 125 kms™*,
Our dense coverage of this event allows us to measure limb darkening of the source star in the 7 and R bands. We also
compare previous measurements of linear limb-darkening coefficients involving GK giant stars with predictions from ATLAS
atmosphere models. We discuss the case of K-giants and find a disagreement between limb-darkening measurements and model
predictions, which is probably caused by the inadequacy of the linear limb-darkening law. *

Key words. techniques: high resolution spectra — techniques: gravitational microlensing — techniques: high angular resolution
— stars: atmosphere models — stars: limb darkening — stars: individual: OGLE 2004—-BLG-254



244

Chap. 5 — Sonder les atmosphéres d’étoiles du Bulbe de la Voie Lactée

1. Introduction

The microlensing technique is one of a few methods (together
with interferometry, eclipsing binaries and transiting extra-
solar planets) that can be used to measure brightness profi les
of stars at distances exceeding a few kpc. The apparent stellar
disk isaprojection of the near stellar hemisphere and therefore
shows an axisymmetric variation of the observed brightness as
the proj ection mapsthe variation of the emergent radiation with
depth. The continuum is on average formed at larger depth at
the disk center and at smaller depth at the limb (Eddington-
Barbier effect, see e.g.: Witt & Mao 1994; Loeb & Sasselov
1995; Sasselov 1997; Heyrovsk 'y et al. 2000; Heyrovsk 'y 2003).
The microlensing method requiresthe sourceto transit aregion
with a large magnifi cation gradient over its face, as present in
the vicinity of caustics. While asingle lens creates a point-like
caustic at its angular position, binary lenses create extended
caustic patterns formed of lines (fold caustics) which merge at
cusps.

PLANET observations of the microlensing event
MACHO 1997-BLG-28 (Albrow et a. 1999b) contain-
ing a cusp passage, congtituted the first limb-darkening
measurement of a Bulge giant. The majority of subsequent
limb-darkening measurements such as MACHO 1998-SMC-1
(Albrow et al. 1999a; Afonso et al. 2000), MACHO 1997-
BLG-41 (Albrow et a. 2000), OGLE 1999-BL G-23 (Albrow
et al. 2001), EROS-2000-BLG-5 (Fields et al. 2003; An et al.
2002), OGLE 2002—BLG-069 (Cassan et a. 2004) resulted
from fold-caustic passages. The limb-darkening measurement
in the solar-like star MOA 2002-BLG-33 (Abe et a. 2003)
constituted a very special case with the source enclosing
several cusps of the caustic at the same time. For the extended
size of the source star to have a signifi cant effect on the light
curve, the angular source size has to be of the order or larger
than the angular separation between source center and lens.
However, only a small fraction of microlensing events provide
angular separations that are small enough, and so far very few
cases have been observed (Alcock et al. 1997; Yoo et al. 2004;
Jiang et al. 2004). For events showing evidence of this effect,
the limb darkening of the source star can be determined, and
constraints on the physical properties of the lens can be derived
using estimates of its distance, spectral type and event model
parameters (Gould 1994; Witt 1995; Loeb & Sasselov 1995;
Heyrovsk'y et al. 2000; Heyrovsk 'y 2003).

Thiswork treats the case of OGLE 2004-BLG-254, ahigh
magnifi cation event from a point-like lens showing extended
source effects, for which a dense photometric follow-up was
performed at four PLANET observing sites, making it one
of the best observed events of this kind to date. Using high-
resolution spectra collected with UVES (VLT), we derive the
characteristics of the source star, a K2 giant. Then we search
for a suitable single-lens limb-darkened source microlensing
model, which we use together with the properties derived from
the high resol ution spectrato discuss the source center-to-limb
variations and constraints on the lens properties. We compare
our limb-darkening measurements to previous observations of

* Based on observations made at ESO, 073.D-0575A

such stars, especially to EROS-2000-BL G-5 for which alarge
discrepancy was found between observations and atmosphere
models. We also note that the derived characteristics provide
the basic information necessary for aforthcoming study of ele-

ment abundancein the Bulge giant source star of OGL E 2004~
BLG-254.

2. Photometric observations

The OGLE-III Early Warning System (EWS) (Udalski 2003)
discovered and alerted the Bulge event OGLE 2004-BL G-254
on May 17, 2004, from observations carried out with the 1.3 m
Warsaw Telescope at the Las Campanas Observatory (Chile).

The PLANET collaboration started its photometric ob-
servations on June 8 which form the basis for our anal-
ysis and consist of data from 4 different telescopes being
part of the PLANET network: the Danish 1.54m at ESO La
Silla (Chile), the Canopus 1m near Hobart (Tasmania), the
Elizabeth 1m at the South African Astronomical Observatory
(SAAO) at Sutherland and the Rockefeller 1.5m of the Boyden
Observatory at Bloemfontein (both in South Africa). Every 30
minutes the data from the different sites are uploaded to a cen-
tral computer in Paris, where data are combined and fi tted au-
tomatically, and light curves are made publicly available.

The event was also monitored by the uFUN collaboration
from Chile (1.3m telescope at the Cerro Tololo Inter-American
Observatory) and Israel (Wise 1m telescope at Mitzpe Ramon).

Data collected by PLANET, OGLE, and FUN showed a
rise in magnifi cation by 2.85 mag above baseline by June 9,
8:10 UT. These data and adequate modelling indicated a peak
to occur on June 10, 6:357 0™ UT, at arather uncertain, but
in any case large, magnifi cation of A, ~ 807%5). Events of this
type harbour an exceptional potential for the discovery or ex-
clusion of extra-solar planets as well as for the study of stellar
atmospheres and might provide an opportunity for measuring
the mass of the lens star.

On June 10 at 12:45 UT, a public alert was issued by
PLANET reporting that data collected on OGLE 2004-BLG—
254 a the SAAO 1.0m between June 9, 18:50 UT and June
10, 4:40 UT, at the Danish 1.54m on June 10 between 2:20 UT
and 10:05 UT, as well as OGLE data obtained on June 10 be-
tween 3:50 UT and 9:55 UT, revealed the extended size of the
source star, and the crossing time of the disk was estimated to
be around 16 hours. The peak was passed around June 10, 7:40
UT at 4.35 mag above baseline, at a magnifi cation of A ~ 55.

3. UVES spectroscopy
3.1. Spectroscopic observations

On June 11, 2004, between 00:24 and 00:52 UT
(HID=3167.54159 at mid-exposure), we obtained a high-
resolution spectrum of OGLE 2004-BLG-254 in the wave-
length range 4780 — 6808 A us ng the UVES spectrograph
mounted at the Nasmyth focus of Kueyen (VLT second unit).
At thistime, the source fux was magnifi ed by the gravitational
lens by a factor 20, making the VLT equivalent to a ~ 37
m diameter telescope. The spectrum was taken at one of the
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standard red settings centered on 5800 A, which covers the
spectral domain 4780 — 5758 A at aresolution of ~ 40 000.

The datawere reduced using version 2.1 of the UVES con-
text of the MIDAS data reduction software. The raw science
datawerefi rst bias-substracted and then wavelength-calibrated
order by order using a Thorium-Argon lamp. The position of
the science spectrum was determined in each order and an op-
timum extraction was used to obtain 1D science spectra where
the sky lines had been removed. An Halogen lamp was used
to obtain fbt-fi eld spectra, which were bias-substracted and
combined, then wavelength-calibrated. A 1D fht-fi eld spec-
trum was then extracted at the same position as the science
spectrum for each order and was used to fht fi eld the science
data. The order by order science spectra were then merged to
obtain the fi nal data.

3.2. Nature of the source star

Measuring the relative proper motion and velocity at the lens
distance requires a determination of the distance and radius of
the source star. This can be achieved by determining the appar-
ent magnitude at baseline, the effective temperature, the grav-
ity, and the amount of interstellar absorption toward the source.
We seek to measure these quantities by use of a combination of
the obtained photometry and spectroscopy.

3.2.1. Effective temperature from the
colour-magnitude diagram

Fig. 1 shows the (uncalibrated) (V' — I) versus I colour-
magnitude diagram of the fi eld of the source/lens, shifted in
(V —1I) and I so that the apparent center of what appearsto be
the red giant clump stars, is at the values (V' — I)g = 1.00
and I, = 14.25. These values correspond to the Hipparcos
red clump position, shifted to a distance of 7.8 kpc, dlightly
larger than the most recent determination of the Galactic Center
distance (7.62 + 0.32 kpc) by Eisenhauer et a. (2005), be-
cause of the negative latitude of the fi eld, which corresponds
to more distant stars in the bar geometry of Stanek et al.
(1997). We can then measure the differencein colour and mag-
nitude between the source and the center of the clump stars
AV = 1)o, Io] = [(V = D)o, To]"™"*** = [(V = I)o, Lo,
andfind A [(V — I}, Iy) = (0.1340.03,0.7540.07). Hence,

)

We now compare this value of (V' — I), with the values
from the grid of model atmosphere colours by Buser & Kurucz
(1992). First we notice that typical changes in the theoretical
valueof (V —I), for achangein metallicity by afactor of two,
or achangein log g by an order of magnitude, is around 0.005
(for fundamental parameters in the range of values of interest
in the present study). In comparison, a change in the value of
Tor by 100 K givesriseto alOtimeslarger changein (V —1).
Thevalueof (V' — I) istherefore primarily a measure of the
effective temperature of the star. Interpolating in the values of
(V = I)o from the grid of Buser & Kurucz (1992), gives us
the best fit effective temperature of the source star from the

[(V = I)o, Io]™™""° = (1.13 + 0.03,15.00 & 0.07).
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Fig.1. The (V — I), I colour-magnitude diagram of the fi eld around
OGLE 2004-BLG—254 as obtained with the Danish 1.54m telescope
at La Silla. The target is plotted as a fi lled circle, and the center of
the clump is marked by an open star. The diagram has been shifted to
let the value of the apparent center of the clump beat ((V — I)o =
1.00, Ip = 14.25), which is the position of the clump stars in the
direction of Baade's Window.

photometry alone, as Tepé“’t = 4500 £ 100 K. The uncertainty
in thisvalueis solely caused by the uncertainty in the estimate
of (V — I)o givenin Eq. (1).

3.2.2. Model atmosphere and synthetic spectrum

The position of the source star (and lens) is in the direction of
the Sagittarius dwarf galaxy, and it could either be a member
of the dwarf galaxy or of the Galactic Bulge. The line positions
of the observed spectrum have a general offset of +134 km/s
compared to laboratory data, which is also consistent with the
star being in either the Sagittarius dwarf galaxy or the Galactic
Bulge. The mean chemical abundance [Fe/H] ranges between
—0.8 and —1.2 in Sagittarius, and alittle higher in the Galactic
Bulge. For the analysis of the UVES spectrum, we have there-
fore computed a grid of model atmosphereswith T.g between
4000 K and 4600 K, log g between 0.0 and 3.0, and scaled so-
lar abundanceswith [Fe/H] between —2.0 and +-0.5, and cor-
responding synthetic spectra.

The atmospheric models are based on the LTE, hydrostatic,
radiative-convective equilibrium MARCS code (Gustafsson
et a. 1975), computed with the spherical version described by
Jorgensen et al. (1992) with later updates. The later update of
highest importance for the present project is the inclusion of
atomic-line opacity samplings based on the VALD data base
(Kupkaet al. 1999) of transitionsin neutral and single-ionized
atoms. The VALD database is used for the model atmospheres
aswell as the spectral computations.
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The synthetic spectra are computed with a resolution of
200,000 and then convolved to the same resolution as the ob-
served spectrum. The observed spectrum shows approximately
10,000 well-defi ned lines, and almost all of them are identifi -
able from comparison with line positions and strengths of the
transitions listed in the vALD data base. Line profi les are com-
puted as Voigt profi les with the necessary broadening parame-
ters taken from the data base.

3.2.3. Source star fundamental parameters from
spectroscopy

Among the many atomic lines, we have selected 3 particularly
well suited systems of strong Mg, Cr, and Na lines, whose
intensity and line shapes are fi tted to constrain the possible es-
timates of the fundamental parameters. effective temperature
Teg, gravity log g, and metallicity Z. Other lines are used to
control this estimate and to get a feeling for individual devi-
ations from a scaled solar abundance. Figure 3.2.3 shows the
observed spectrum in those regions, together with a synthetic
spectrum discussed below.

Magnesium lines — The triplet of neutral magnesium lines
around 5175 A is well suited to obtain limits on the temper-
ature and gravity. The line system overlaps with the position
of arelatively strong MgH band, and the ratio between Mg
and MgH is sensitive to temperature as well as gravity. For
strong gravity, the atomic magnesium triplet lines become very
broad. As well as for low temperatures, the balance shifts in
favour of MgH. Therefore, the shape and the intensity of the
atomic lines can be used together with the ratio (or absence)
of the intensity of MgH relative to the intensity of the atomic
Mg lines to provide information on both temperature and
gravity. The absence of MgH in our observed spectrum allows
us to conclude that the star is not cooler than 4000 K. The
breadth of the atomic Mg lines allows us to confi ne the value
of logg between 1.0 and 2.5. Any value of the metallicity
(the magnesium abundance) from dlightly above solar to as
low as 1/3 Zg can give rise to good fi ts, depending on the
values of the two other parameters. The medium-strong neutral
atomic Mg line at 5711 A is known to respond oppositely to
the triplet lines to changes in gravity, i.e. to become stronger
for decreasing gravity. The synthetic line is too strong for
log g = 0.0 and solar metallicity, while it becomes too narrow
for high log g.

Chromium lines — As for the Mg triplet region, the MgH
molecular system also hasarelatively strong band in the region
of atriplet of three strong chromium lines at 5204.51, 5206.04
and 5208.42 A, which limits T, to be no less than 4000 K.
Models of T.¢ = 4200 K fi t the Cr lines well, while models
of Ter = 4400K result in wings of the lines being too weak
even for high metallicity models, while T.g = 4000 K would
require a metalicity considerably below Z,. The chromium
system is less sensitive to gravity than the other two line
systems, and for some T.g, even values as low aslog g ~ 0.0
could be in agreement with the observed spectrum. On the
other hand the lines are senditive to the chromium abundance

and Z = 0.3 Z istoo low unless Tg isaslow as 4000 K.

Sodium lines — The intensity and form of the NaD lines
around 5890 — 5896 A and other neutral sodium lines are very
sensitive to T.g aswell asto gravity and (sodium) abundance.
Often these lines are not useful for determination of the
fundamental parameters and abundances, because interstellar
absorption saturates or changes their intensity. In this case,
however, the main component of the interstellar absorption is
redshifted by a velocity of 122 km/s relative to the star, and
theintrinsic stellar NaD lines are very strong and appear to be
only moderately affected by interstellar absorption. The fact
that the fundamental parameters derived from the NaD lines
are in good agreement with the parameters derived from the
other stellar lines, also indicates a small interstellar absorption
a the radia velocity of the star. Model spectra from our grid
with high metallicity (Z = 3 Z), high gravity (logg = 3) or
low Teg, al give far too broad lines compared to the observed
spectrum, and can therefore be excluded. Models of low
gravity (~ 0), high Teg (~ 4400 K) or low Z (~ 0.3 Z) give
on the other hand too narrow lines, and would require a strong
interstellar component at the sameradia velocity asthe star.

Theintensity and form of the line systems discussed above
are al different functions of T.¢, logg and Z, and in princi-
ple three systems (like the Mg, Cr, and Na systems) are suf-
fi cient to determine the three fundamental stellar parameters
uniquely from the observed spectrum. In practice, of course,
the observed spectrum is noisy, and the theoretical spectrum
suffersfrom inaccuracy in the model structure, incompleteness
of thelinelist, etc. Therefore, rather than auniquefi t, thereisa
certain range of models which give acceptable fi ts to the spec-
trum. If T, = 4300 K is adopted, the Mg lines are well re-
produced by log g = 2and Z = Z, while the Cr and Nalines
and most of the other lines are dlightly too weak in the wings.
The fi t to the Cr and Na lines can be improved by decreas-
ing the effective temperature to 4200 K, although this slightly
decreases the goodness of the fi t to the Mg lines. A similar
effect can be obtained by keeping the value T.g¢ = 4300 K,
but increasing log g a bit, for example to logg = 2.25, or
increasing the metallicity. At Tog = 4400 K, the fit to the
Mg lines would still be correct, but the fi t to the Cr and Na
lines would be worse than for T,z = 4300 K, and a com-
pensation by increasing the gravity or the metallicity would
require larger values than for T.¢ = 4300 K, and therefore
result in a larger decrease in the goodness of the fit to the
Mg system than for the Tog = 4300 K model. We there-
fore conclude that there is no consistent solution to the fi t for
Tex = 4400 K, and this value is therefore too large, indepen-
dently of the adopted values of log g and Z. On the other hand,
changing the temperature in the other direction, for example
to Teg = 4100 K, a good fit to the spectrum would require
that the value of the gravity and the metallicity be decreased.
Models with (Teg, log g,log Z/Z) = (4100,1.0,—0.6) give
an equally good fi t to the spectrum as the (4200, 2.0, 1.0) fi t.

We conclude that good fi ts to the Mg, Cr, and Na lines
(and other featuresin the spectrum) are obtained for modelsin
the full range of T, from 4100 K to 4300 K. The fi t based
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Fig. 2. Observed spectrum of OGLE 2004-BL G—254 source star (blue line), compared to a synthetic spectrum (pink line) based on a model
atmosphere with Tog = 4200 K, log g = 2.0 and Z = Z . The spectra are normalized to the local continuum. From top to bottom, the panels
show the spectral region of: (1) atriplet of chromium lines; (2) atriplet of magnesium lines; (3) the NaD doublet, and (4) to (5), two other
typical regions of the spectrum.
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on a model with (Teg,logg, Z) = (4200,2.0, Zs) is shown
in Fig. 3.2.3. We further conclude that the corresponding best
fi t values of log g and Z depend on the adopted value of T g
in such away that decreasing T.g must be followed by a de-
creased value of log g and vice versa.

In summary of the above discussion, we adopt Teg =
4250+ 50K, logg = 2.1+0.1and Z ~ Z, for the fundamen-
tal spectroscopic parameters of the source star. These values
classify the star as being a normal red giant K3 111 star in the
upper region of the clump or dlightly brighter.

Other atomic lines — The spectrum is of remarkably high
resolution and signal-to-noise for a star at this distance, and
offersthe potential of a detailed, high-quality abundance anal-
ysis. Fig. 3.2.3 shows two examples of typical spectral regions.
Although it is beyond the scope of the present paper to present
a detailed abundance analysis, Fe, V, Mn, Ca and Co lines
show good agreement with the above model and metallicity es-
timates, while computed T, Si, Zr and Ba lineswith the above
parameters tend to be stronger than the observed lines. In par-
ticular we remark that the Li lines at 6707 A are absent in the
observed spectrum, indicating that the star is not Lithium-rich
(i.e. not likely to be near thetip of the giant branch).

3.2.4. Results combining spectroscopy and
photometry

A detailed discussion leading to the adopted distance, radius
and absolute magnitude of the source star of OGLE 2004—
BLG-254 is given in Appendix A. Here, we only summarize
thederived values, whichare: 0, ~ 4.940.3 pas R. = 9.2Rq,
Dg = 8.8kpc, L, = 30 Lo, M, =1 Mg, Teg = 4500 K.
The source star liesin the Galactic Bulge, not in the Sagittarius
dwarf galaxy.

We are concerned by the apparent disagreement between
spectroscopic and photometric estimates of temperature and
gravity. Asexplained in Appendix A, we chooseto rely on pho-
tometric estimates. Spectroscopic values deduced from stellar
atmosphere model s have low random uncertainty, but may con-
tain systematic error due to the limitations of the adopted stel-
lar atmospheremodel (hydrostatic, LTE). Similar discrepancies
appear in Fulbright et a. (2005), where spectroscopic temper-
atures of Bulge giants systematically differ from photometric
estimates. After thorough discussion, these authors also adopt
the photometric estimates.

4. Modelling the light curve

The photometric data collected on OGLE 2004-BL G254 (see
Fig. 3) clearly show that the light curve is affected by extended
source effects.

4.1. Extended-source formalism
With Ds denoting the source distance and « = Dy,/Dsg the

fractional distance of the lens, of mass M, the angular Einstein
radius reads

p [AGM 1 —x
BE= CQDS

@)

which is a characteristic scale of microlensing. For a point
source situated at a projected angular separation u g from the
lens, the magnifi cation function is given by

u?+2
uvuZ+4
The magnifi cation Ags of an extended limb-darkened source
of angular radius p.. 0g is obtained by integrating Apgspr, over

the source disk. With I(r) being the brightness profi le of the
source, normalized to unit fux (Sect. 4.2),

Apspr(u) = 3

2m 1
Ags (u|ps, //I ) Apspr(n) r de dr,
(ulps, I J @ @
where 1 = p. \/r2—2rucos<p+u2.

For a uniformly bright source, Witt & Mao (1994) have
derived a semi-analytic expression of Agg, involving elliptic
integrals. However, based on the fact that in a usual microlens-
ing event toward the bulge of the Milky Way, extended source
effects are only prominent for small lens-source angular sepa-
rations (u < 1), where Apgpr,(u) ~ u~1, Gould (1994) found
that the extended-source magnifi cation factorizes as:

Ags(ulps) ~ Apspr(u) X By ( “ ) ©)

P
The second factor can be expressed by the semi-analytical for-
mulaBy(z) = 22E [min (3, arcsin 1) , 2] (Yoo et al. 2004) ,
where E isthe mcomplete eliptic mtegral of the second kind.
By separating the v and z = u/p, parameters, this formula
allows easy discretization and fast computation of extended-
source effects.

For non-uniform profi les (e.g. power-law limb-darkening
models or tabulated profi les from stellar atmospheric mod-
els), no such simple expressionsare known. Different strategies
have been proposed: Witt & Mao (1994) use the uniform source
magnifi cation and its derivative in a one-dimensional integral;
Heyrovsky (2003) fi rst calculates analytically the angular inte-
gral of the magnifi cation, so that asingle integral involving the
(radially dependent) brightness of the source remains. Finally,
Yoo et al. (2004) give expressions of B;-and B, /»- functions,
related to the linear and square root limb-darkening laws, re-
spectively (with the same approximations as for Eqg. (5)), to be
numerically integrated.

When applying this formalism to OGLE 2004-BL G-254,
wefi nd that the maximal relative discrepancy between the exact
magnifi cation and its approximation related to Eq. (5) is less
than 0.05 % for alinear limb-darkening law.

4.2. Event model parameters

In the photometric analysis of the event, both PLANET and
OGLE data are used. For each PLANET observation site, we
have applied a cut on seeing which only removes very unreli-
able points; we restricted the complete OGLE data to the ones
collected after HID' = 3050.0 (which is large enough to de-
rive the baseline magnitude). OGLE provides 128 data points,
SAAO 114, UTas 64, Boyden 75 and Danish 231, for atotal of
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5 observing sites and 612 measurements. Datareduced with our
DoPhot-based pipeline underestimate photometric errors (e.g.
for bright magnitudes, error estimates may reach 10~2, which
isunrealistic). Comparison with the scatter of the non-variable
stars suggests that the errors are underestimated by about 20%.
Hencewe rescalethe errorsas o2, . = (1.2 0qata)” + (0.01)2.
As the source star is a K2 giant, we fi rst check if the fuctu-
ation in the OGLE baseline magnitude can be due to intrin-
sic periodic activity, which could easily be included into the
models. A power spectrum of 115 baseline data points com-
ing from OGLE does not show such evidence for modulation
greater than o,,,,4 = 0.015. We therefore attribute the residu-
als in the baseline to non-periodic variability or observational
noise.

Asexpected, asingle-lensmodel resultsin ahigh y? /d.o.f.
(~ 31), which obvioudy excludesthis possibility. On the other
hand, a uniform extended source model providesus with afi rst
working set of parameters that fi t the data well. However, at
this stage, the residuals of the fi t show some symmetric trends
around the peak of the light curve that indicate limb-darkening
effects. We thus add linear limb darkening to the source model.
Thisis described here by

IV*Z%P—F(L‘gVTjﬁﬂy

where I(r) is normalized to unit total fux. The relation be-
tween I" and the more commonly used parameter «, defi ned by

I(r)ocl—a(l—\/l—ﬂ), ()

isgivenby a = 23+—FF The parameterization involves the fol-

lowing free parameters. three basic microlensing parameters,

to (timeof closest approach), u., (impact parameter), tg (Cross-

ing time of the Einstein ring radius), then the source size p.. (in

units of 0g), two annual parallax parameters g and ¢ (see
Sect. 6), the linear limb-darkening coeffi cient I and a baseline
magnitude and blending parameter for each of the sites.

Errors on the best-fi t parameters were obtained by Monte-
Carlo simulations: we generate 500 sets of noisy light curves
for each of the fi ve observing sites using the obtained best-fi t
parameters, based on the origina error bars of the data; then,
from the distribution of the obtained values we determine the
(non-Gaussian) 68.3 % confi dence intervals for each parame-
ter. The best corresponding set of parameters fi tting the data
and their errors is given in Tab. 1 (for a discussion on limb-
darkening coeffi cients, see Sect. 5).

With the angular Einstein radius being related to the angu-
lar source radius as:

(6)

0.
g = —. ®
P
and the relative lens-source proper motion
0
L 9
E

wefind ¢ ~ 123 pasand p = 3.4 mas/yr.
The blending fraction signifi cantly varies from one
PLANET site to another. Thisis a consequence of the fact that
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Fig. 3. The upper panel shows the photometry of the microlensing
event OGLE 2004-BLG-254 near its peak, on June 10, 2004, ob-
served by four PLANET sites, Danish 1.54m, UTas 1m, Perth 0.6m,
Boyden 1.5m and SAAO 1.0m and OGLE. The solid line is the
best-fi tting point-lens, linearly limb-darkened extended source model
around the peak region. The lower panel shows the residuas of the
complete set of data (the two vertical lines indicate the peak region
displayed above).

Table 1. Parameters for the best-fi tting point-lens limb-darkened
extended source models, using linear limb-darkening law. The set
of data contains 612 measurements coming from 4 PLANET sites
(Danish 1.54m, UTas 1m, Boyden 1.5m and SAAO 1.0m) and from
OGLE. We also report the x 2 value.

Parameters Value & Error

to (days)........... 3166.81941 + 0.0002
Uo v ennnnnennnn 3711059 x 1073
te (days) .......... 13.25241002

P e 3.95t813§ x 1072
| I 0.3575:0¢
TRieaiien, 0.5615:0%
F5/Fs|gane - - 0.26
FB/FS|Danish """ 0.06

FB/FslUTas ....... 0.55
Fo/Fs|poyaqen -+ 0.43
FB/FS|OGLE ...... 0.00

x2/dof. ... 1342/598

the source has two very close neighbours, one of them at adis-
tance of less than 1.4” (see also Appendix A), which can be
part of the blending flux depending on the CCD resolution.
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5. Limb-darkening measurements

161 * * * *
The photometric data of OGLE 2004-BLG-254 were o MODELS 0= ]
dense enough to measure limb darkening of the source. = 14 pMACHO-T9977BLe=28 ~ EROS-2000-BLG=5 4
Table 1 shows the linear limb-darkening coefficients (here- © L } ]
after LLDC) that were obtained. Because of the dura- s -2k iz 1
tion of the event, the data coverage from a single site is & 10k & e
not sufficient for such a measurement. Here, we benefit o Tr OCLE~2004-BLC-254 X,
from our round-the-clock follow-up that permits to moni- 2 ogl OGLE-2004-BLG-238 BN
tor the event over the full course of the caustic passage. o [ %
Additionally, we find that a square root limb-darkening law @ 0.6F
Hr) = L[1-T (1 3vI—r2) ~A(1- 3 (1)) :
does not improve the fit, and the strong correlation between I" o4

0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0

and A leads to an unsatisfactory and ambiguous result.

Previous microlensing events have yielded nine limb-
darkening measurements by several follow-up teams: six for
GK giants (Albrow et al. 1999b, 2000; Fields et al. 2003;
Cassan et al. 2004; Jiang et al. 2004; Yoo et al. 2004), one for a
subgiant (Albrow et al. 2001), and two for main sequence stars
(Afonso et al. 2000; Abe et al. 2003). The I-band GK giant
results are the most relevant for comparison, and are summa-
rized in Tab. 2, giving the reported LLDC alongside values de-
rived from ATLAS models (Claret 2000) for comparison. We
point out that Claret’s values are obtained by least-squares fits
of intensity points more or less regularly spaced in incidence
angle u = +/1 — r2. In terms of the radial position on the stel-
lar disk r, such a fit gives very high weight to points close to
the limb and very low weight to points close to the center. In
order to avoid this bias, we interpolate the ATLAS points by
cubic splines and perform the least-squares fits on the obtained
intensity profiles I(r). As shown in the last column of Tab. 2
for the given sources, the resulting LLDCs are systematically
lower than Claret’s, by as much as 0.05. Such a difference in
the LLDC would correspond for example to a temperature dif-
ference of several hundred K.

We excluded three cases from our detailed comparison plot.
OGLE 2002—-BLG—069 is of earlier spectral type; OGLE 2002—
BLG-262 has large uncertainties due to sparse temporal cover-
age, and the LDC for MACHO 1997-BLG-41, also of earlier
type, suffers from correlations between the LLDC and other
model parameters.

The four other objects and other model parameters are pre-
sented in Fig. 4, which shows the linear limb-darkening law
curves produced from the I'-coefficients, where the total source
I-band flux is always normalized to unity. The dark area la-
belled “Models KO—-K3” displays LLDC ranging from 0.58 to
0.62, thus giving the ATLAS-predicted range of values for the
chosen events (fitted following our prescription). The shaded
area bounds the limb-darkening curves for OGLE 2004-BLG-
254 and OGLE 2003—BLG-238 (given the error bars), while
solid curves show the relation for MACHO 1997-BLG-28 and
EROS 2000-BLG-5. One of the previously measured cases,
MACHO 1997-BLG-28, involved a cusp passage and seems to
deviate from theory. While we do not mistrust the underlying
light curve model, the accuracy of its derived limb-darkening
parameter is not sufficient to challenge the atmosphere mod-
elling: an uncertainty of 15—20 % seems reasonable and re-
moves part of the apparent discrepancy.

Fractionnal radius r

Fig.4. Comparison of stellar brightness profiles estimated from fit-
ting a linear LD law to MACHO 1997-BLG-28, EROS 2000-BLG—
5, OGLE 2003-BLG—-238 and OGLE 2004—BLG-254 with predic-
tions from ATLAS models for K-giants. The two dotted curves show

the two limiting cases of a uniform source and linear limb-darkened

source with maximum LLDC, and the dark area labeled “Models

K0—K3” displays LLDC ranging from 0.58 to 0.62 which bound the
allowed curve positions from ATLAS models. OGLE 2004-BLG—
254 and OGLE 2003-BLG-238 limb-darkened profiles are given by
shaded area (for which error bars are available), while a single curve

is given for MACHO 1997-BLG-28 and EROS 2000—BLG-5.

Assuming Claret (2000) limb-darkening coefficients for the
stars with their known temperature, the two remaining lit-
erature events, EROS 2000-BLG-5 and OGLE 2003-BLG-
238, together with OGLE 2004-BLG-254, appear to dis-
agree with theory predictions, considering the high quality
and suitability of the data for a direct surface-brightness pro-
file constraint. However, assuming our limb-darkening coeffi-
cients, OGLE 2003—-BLG-238 now agrees with the prediction,
EROS 2000-BLG-5 is much closer to the predicted model, and
the discrepancy for OGLE 2004—BLG-254 is reduced. There
is still an incompatibility between the measured and theoret-
ical limb darkening of Bulge K-giant stars, as previously for
EROS 2000-BLG-5 (Fields et al. 2003). However, if a limb-
darkening coefficient following our fitting prescription is used,
the discrepancy is significantly smaller than with the coeffi-
cients published by Claret (2000).

Finally, a comparison between the shape of synthetic at-
mosphere models and linear and square-root limb-darkening
law curves suggests that the classical laws are too restrictive
to fit well the observations, as already suggested by Heyrovsk y
(2003). For example, all the normalized curves derived from
the classical laws are constrained to pass through the point
at r = +/5/3, whereas curves derived from synthetic spectra
of giant stars tend to intersect ~ 5 % closer to the center. If
the latter is closer to reality, the LDC inferred from a given
microlensing event might be biased by the attempt to com-
pensate for the too steep outer behaviour of the linear limb-
darkening laws, and this would only be exacerbated by any
sparsity in the photometric coverage at that phase. We note here
that Heyrovsk "y (2003) showed using simulated single-lens mi-
crolensing light curves that the accuracy of recovering linear
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Event Source characteristics Measured LLDC ATLASLLDC ATLAS
Source type Tex logg [FelH] T ar ar ar (new fit)

MACHO 1997-BLG-28 | K211 4250 K 2.0 0.0 0.76 0.83 (+15%) 0.64 0.60
MACHO 1997-BLG-41 | G5...8111 5000 K 3.2 -0.2 0.36 0.46 0.58 0.53
EROS 2000-BLG-5 K3 111 4200 K 2.3 +0.3 0.44 0.54 0.66 0.62
OGLE 2002-BL G-069 G511 5000 K 2.5 -0.3 0.50 0.60 0.57 0.52
OGLE 2003-BL G-262 K1...21m1 4500 K 2.0 0.0 | 0.61+0.15 0.70 £0.13 0.62 0.58
OGLE 2003-BLG-238 K2 111 4400 K 2.0 0.0 | 0.47£0.06 0.57 £ 0.06 0.63 0.59
OGLE 2004-BLG-254 | K211 4500K 25 0.0 | 0357508 0.45 1508 0.62 0.58

Table 2. Limb-darkening coeffi cients for the I-band of GK Bulge giantsin OGLE 2004-BL G—254 and published events. The column ATLAS
LLDC isfrom Claret (2000), whereas the last column is a new fi t done to synthetic spectra.

limb-darkening coeffi cientsis limited by the inadequacy of the
linear limb-darkening law. Heyrovsk’y (2003) suggests to ad-
dressthis problem using a principal component analysis (PCA)

approach, where orthogonal basis functions extracted from a
grid of synthetic spectra, are used to describe the broad-band

limb darkening of stars.

6. The lens location

With the source-size parameter p.. being well-constrained by
our photometric model (see Sect. 4.2), Fig. 5 shows the varia-
tion of the lens mass with the ratio « of the lens distance Dy, to
the source distance Dg, according to (e.g. Dominik 1998):

M 2

1 R? «x
M_@(I) By

T 4GMyDs 21—z’

(10)

and the relative velocity between lens and source at the lens
distance:
v=Dy (11)

Similarly to Eq. 10, a measured parallax parameter would
provide a relation between lens mass and x, but unfortunately
the event istoo short (~ 13 days < 1 year) to provide a mea-
surement of the parallax, or even to give reasonable limits: val-
ues as different as 7y ~ 0.01 and 10 are hardly distinguish-
able from the light curvefi t. For avery similar event (duration
tg ~ 13 days, source size p, ~ 0.06 and very small impact
parameter u,), Yoo et a. (2004) only obtained a marginal par-
allax measurement too.

However, as discussed by Dominik (2005), the event time-
scale tg = 13.25 days and the source-size parameter p, =
0.0395 provide us with probability densities for the lens mass
M, the lens distance Dy, and the transverse relative velocity
v a the lens distance, which are shown in Fig. 6. They de-
pend on the adopted Galaxy model, for which we follow the
choice made by Dominik (2005). From these, we fi nd a lens
mass M ~ 0.17 M, avelocity v ~ 125 kms~!, and a lens
distance Dy, = 7.4 + 0.7 kpc for an assumed source distance
of Dg = 8.8 kpc. Thelensisstrongly preferred to residein the
Galactic bulge, with a probability of 84 %, as compared to a
probability of 16 % for adisk lens.
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Fig.5. Constraints on the lens mass, assuming a source at Ds ~
8.8 kpc. The thick line represents the relation between the lens mass
M and the distance of the lens (in kpc). The dashed line, also based
on the source size at the lens distance, shows the relative orthoradial
velocity between lens and source (right tick marks, in km/s).

Finally, similar to the discussion of event OGLE 2002-
BLG-069 (Kubas et a. 2005), we put upper limits on the lens
mass based on the measured blend ratio F3 / Fs, assuming alu-
minous main-segquence lens star and a sourceat Dg ~ 8.8 kpc.
Thelatter limits, presented in Fig. 7, are compatiblewith alens
mass below ~ 0.4 — 1.0 Mg, depending of its spectral type.
Compared to the inferred mass probability density shown in
Fig. 6, one sees that this new limit does not bring additional
constraints.

7. Summary and conclusion

We have performed dense photometric monitoring of the mi-
crolensing event OGLE 2004-BL G—-254, arelatively short du-
ration and small impact parameter microlensing event gener-
ated by apoint-likelenstransiting agiant star. The peak magni-
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Fig. 6. Probability densities for the lensmass M, thelens distance Dy,
and the transverse relative velocity v at the lens distance, assuming a
source distance of Ds = 8.8 kpc and the Galaxy model adopted by
Dominik (2005).

fication was about A, ~ 60, effectively multiplying the diame-
ters of our network telescopes by a factor ~ 8. High-resolution
spectra were taken using the UVES spectrograph at La Silla
while the source was magnified by a factor A ~ 20, just af-
ter the end of the transit of the source over the caustic. This
yielded a precise measurement of the characteristics of the star,
a K2 1l giant with T, = 4500 + 100 K, logg = 2.5 £ 0.5
and Z ~ Z. Using colour-magnitude diagram analysis and
isochrones, we find a source angular radius 6, ~ 4.9+0.3 pas,
and a physical radius R, = 9.2R, leading to a source dis-
tance Dg = 8.8 kpc. From our photometric data, we have
derived measurements of the source limb-darkening coeffi-
cients for the I and R broadband filters, and provided argu-
ments for a discussion about a lack of relevant physics in K-

A.1l. Photometric measurements

OGLE reported an uncalibrated 7 magnitude of 16.339 for
OGLE 2004-BLG-254, which may be in error by as much as
0.5 mag. A precise calibration of the field around OGLE 2004—
BLG-254 with OGLE-II photometry led to a zero point shift of
+0.2540.03 magnitudes. We therefore adopt I = 16.59+0.05
as the baseline magnitude of the source star.

Thanks to its relative brightness, the source star of
OGLE 2004—-BLG—254 can be found in recent infrared surveys,
such as DENIS (Epchtein et al. 1994) or 2MASS (Skrutskie
et al. 1997). However, due to the large pixel size of these sur-
veys (1 to 3”") and the presence of two nearby stars on the east-
ern side of OGLE 2004—BLG—-254, the infrared measurements
probably correspond to a blend of these stars: DENIS measured
a“star”at1.0” Eand 1.5” S from OGLE 2004-BLG-254, with
I = 15.81 +0.09, J = 14.02 + 0.12, Ks = 13.12 £+ 0.16,
while 2MASS measured the same “star” at 1.3” E and 1.0”
S, with J = 14.135 £ 0.046, H = 13.326 £+ 0.048 and
Ky = 12.969 + 0.045. 2MASS quality flags are optimal, and
blend and confusion flags are not activated. The DENIS I mag-
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nitude istherefore 0.78 mag brighter than the OGLE calibrated
measurement, which supportsour hypothesisthat DENIS mea-
sured a blend of the two nearby stars of similar magnitudes.

A.2. Source radius

To estimate the apparent angular radius of the source, we use
the surface brightness relation from Kervellaet al. (2004)*

log(6,/pias) = 3.212 — 0.2 Iy + 0.421 (V — I),. (A.2)

If we include a possible difference in reddening between the
source and the red giant clump, we can write the measured
shifts in the colour-magnitude diagram as:

AV —1) =
AT =

A(V = D)o+ AE(V — 1),
Aly+ Ry AE(V — I),

(A.2)
(A.3)

where A isin the sense source minus red clump (RC), and R;
is the ratio of total-to-selective absorption in I band. For our
adopted values A(V — I) = 0.13 £ 0.03, AT = 0.75 + 0.07,
(V = I)o(RC) = 1.00, I (RC) = 14.25, we get

log(0,/pas) = 0.688 — k AE(V — I), (A.4)

where the coeffi cient of the differential extinction coeffi cient
k = 0.421 — 0.2 Ry reads 0.23 for the anomaous Galactic
Center reddening law of Sumi (2004) (R; = 0.964), or 0.12
for the standard reddening law (R; = 1.5). Assuming no
differential extinction leads to an apparent angular radius of
4.9+ 0.3 uas.

The source radius R, can then be written as a function of
the distance ratio between the source and the red clump as:

log (g‘* ) =0.020 — k AE(V — I) +log (Ds/kpc) . (A.5)
©

A constraint on the source distance Dg can be obtained
from isochrone tracks: we use the Girardi et al. (2002) tracks
for solar metallicity and look for a star of 10 Gyr (typical age
of red clump giants in the Bulge), with similar characteris-
tics as those from our spectrum analysis (log Teg = 3.628,
logg = 2.1). We find such a star with mass 1.0431 M,
logL/L; = 1.8833, logTer = 3.6302, logg = 2.0397,
My = —0.579. Combining luminosity and temperature, or
mass and gravity, gives a source radius

R,
I =1.207
o8 (R®> o

which can be compared to the previous estimate to get the dis-
tance to the source. Assuming no differential extinction, we get

(A.6)

1 Although this calibration concerns Cepheids, it has been repeat-
edly demonstrated that surface-brightness relations for stable giants
and Cepheids agree within 1% (Nordgren et al. 2002). A possible a-
ternative would be to make use of surface-brightness relations directly
cdibrated for giant stars, but they only existin (V — K). Such are-
cent calibration by Groenewegen (2004) leads to an angular radius of
4.8 pas, in good agreement with our adopted value.

11

adistance of 15kpc. Thisisnot satisfying for two reasons: fi r<t,
it isalarge distance, putting the source beyond the Bulgein the
far Galactic Disk, wherethe density of stars and the probability
of lensing issmaller; second, the spectroscopic estimates corre-
spond to asource colour of (V — 1)y = 1.293 from Houdashelt
et a. (2000), while the CMD gives 1.13. We can then assume
that the difference comes from a smaller reddening toward the
sourceby AE(V —1I) = —0.16. The corrected distance is then
14 kpc, not much different from the previous estimate, and still
too large to be compatible with a smaller extinction than the
red clump at 7.8 kpc.

The only solution we found to solve this puzzleis that our
spectroscopic estimates are not as accurate as we fi rst thought.
We then checked the Girardi tracks for a less luminous star
still compatible with our spectroscopic estimates, and found
the following one: mass 1.0456 M, log L/Ly = 1.4833,
logTeg = 3.6525, logg = 2.5301, M7 = 0.375. This star
has a hotter temperature of 4500 K, corresponding to a colour
(V —1I)p = 1.148, now in agreement with the CMD estimate.
Its physical radius

R,
1 = 0.962
0g<R®> 0.962,

gives a source distance of 8.8 kpc wihout differential redden-
ing. We have adopted these values in the main text, and have
computed the other lens - source system characteristics with
this assumption.

(A7)

Acknowledgements. We express our gratitude to the ESO staff at
Parana for reacting at short notice to our ToO request. We are
very grateful to the observatories that support our science (European
Southern Observatory, Canopus, CTIO, Perth, SAAO) via the gen-
erous alocations of time that make this work possible. The oper-
ation of Canopus Observatory is in part supported by a fi nancial
contribution from David Warren, and the Danish telescope at La
Silla is operated by IDA financed by SNF. Partial support to the
OGLE project was provided by the following grants. Polish MNII

grant 2P03D02124, NSF grant AST-0204908 and NASA grant NAG5-
12212. This publication makes use of data products from the 2MASS
and DENIS projects, as well as the SIMBAD database, Aladin and
Vizier catalogue operation tools (CDS Strasbourg, France). AC and
DK acknowledge the “EGIDE” grant for Paris-Berlin travel sup-

port. MD acknowledges postdoctoral support on the PPARC rolling
grant PPA/G/0/2001/00475. DH acknowledges support by the Czech
Science Foundation grant GACR 205/04/P256.

References

Abe, F, Bennett, D., Bond, |., et al. 2003, A&A, 411, L493

Afonso, C., Alard, C., Albert, J. N., et al. 2000, ApJ, 532, 340

Albrow, M. D., An, J,, Beaulieu, J-P, et a. 2001, ApJ, 549,
759

Albrow, M. D., Beaulieu, J.-P, Caldwell, J. A. R,, et a. 19993,
ApJ, 512,672

Albrow, M. D., Beaulieu, J.-P, Cadwell, J. A. R., et a. 2000,
ApJ, 534, 894

Albrow, M. D., Beaulieu, J.-P, Caldwell, J. A.R,, et al. 1999b,
ApJ, 522, 1011



254 Chap. 5 — Sonder les atmosphéres d’étoiles du Bulbe de la Voie Lactée

5.5 OGLE 2004-BLG—-482 et binaires PLANET

Une géante froide : OGLE 2004—BLG—482

D’autres microlentilles présentant des effets de source étendue sont en cours
d’analyse. En particulier, ’événement de microlentille simple OGLE 2004-BLG-
482, une géante froide M6 III, a été suivie dans deux bandes photométriques, I et R,
et des spectres haute résolution ont été obtenus avec le spectrographe UVES du VLT.
Sa courbe d’amplification est tracée a la Fig. 5.10. L’ajustement photométrique a
permis de mesurer les coefficients d’assombrissement centre-bord linéaires de 1’étoile-
source, v; r = 0.54 et v; ; = 0.42.
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Fic. 5.10: OGLE 2004-BLG-482, un événement de microlentille simple avec effet de
source étendue. La courbe d’amplification présentée correspond & une source uniforme afin
de placer sur la méme figure les données prises dans les bandes I et R. L’étoile-source est
une géante froide M6 III.

Traversées de caustiques observées par PLANET

Au cours des saisons 2003-2004, PLANET a pu suivre un certain nombre de
traversées de caustiques de microlentilles binaires. Une étude de synthése est en
cours de préparation, les résultats préliminaires sont présentés dans les tableaux
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Tab. 5.2 et 5.5. Les objets sont désignés sous la dénomination utilisée par PLANET,
c’est-a-dire par exemple que OB03200 fait référence & OGLE 2003-BLG—-200.

Les coefficients d’assombrissement centre-bord sont mesurables pour la plupart
de ces événements, mais n’ont pas été indiqués ici car une révision des données
photométriques ainsi que la détermination des types spectraux n’a été réalisée qu’en
partie.

Event | RA(2000) | Dec (2000) | 1 b Alert date | IoqLe

OB03200 | 18:07:40.50 | —31:43:38.0 | 359.965 | —5.516 | June 5, 2003 | 18.10
OB03267 | 17 :42:28.86 | -23:27:15.3 4.307 | 4+3.467 | June 28, 2003 | 16.42
OB04250 | 18 :07:20.51 | -26 :58 :55.1 4.100 | —3.166 | May 16, 2004 | 18.03
OB04273 | 17 :47 :14.67 | -35:43 :57.3 | 354.362 | —3.817 | May 27, 2004 | 19.88
OB04309 | 17 :58:28.26 | -28:03 :29.0 2195 | —1.982 | June 9, 2004 | 18.09
OB04347 | 17 :45:53.14 | -36:29 :38.7 | 353.567 | —3.975 | June 19, 2004 | 17.48
OB04373 | 17 :54 :44.95 | -30:00 :50.4 0.093 | —2.258 | June 27, 2004 | 18.35
OB04379* | 18 :05 :04.68 | -30:35:51.9 0.690 | —4.485 | June 27, 2004 | 19.31

2 Also alerted by MOA on July 25, 2004, as MOA-2004-BLG-039.

TAB. 5.2: Basic characteristics of modeled events.

TAB. 5.3: Caustic crossing parameters of the events. When both caustic entry and exit
have been observed, two sets of parameters are given. Linear limb-darkening coeflicient is
given when fitted. The source radius calculated from the caustic and trajectory characte-
ristics are listed.

Event Crossing | Model tec At w Gerit | Qother "
[day] | [day]
OB03200 | Entry | Uniform | 2828.900 | 0.331 | —0.0462 | 15.20 | 6.604
Exit Uniform | 2840.262 | 0.231 —0.0963 | 9.151 | 3.422
0OB03267 Entry Linear | 2841.510 | 0.247 —0.416 | 87.28 | 11.62 | 0.239
Exit Uniform | 2848.484 | 0.162 +0.123 | 88.81 | 13.26
OB04250 | Entry | Uniform | 3153.709 | 0.220 | —0.00509 | 31.92 | 5.200
0OB04273 Exit Uniform | 3159.583 | 0.299 +0.236 | 24.04 | 5.478
0OB04373 Exit Uniform | 3203.195 | 0.0589 | —0.0887 | 31.51 | 2.188
OB04379 | Entry | Uniform | 3195.657 | 0.346 —0.476 | 18.32 | 1.784
Exit Uniform | 3204.119 | 0.0844 | +0.224 | 14.20 | 2.021







Conclusion et perspectives

(..)

Ils regardaient monter en un ciel ignoré
Du fond de I’Océan des étoiles nouvelles.
Hérédia

Les conquérants

En choisissant de faire porter ma thése sur les microlentilles gravitationnelles, j’ai
pu prendre toute la mesure du vaste champ d’application de cet outil original, dans
une période de plein essor de cette technique. Il m’a été ainsi possible de participer de
maniére active & la recherche de planétes extra-solaires (qui suscite actuellement une
compétition internationale trés motivante) et de développer des études statistiques
dans le but de donner des limites de leur abondance. Par ailleurs, j’ai contribué aux
applications de cette méthode & la mesure des caractéristiques d’étoiles du Bulbe de
la Galaxie, afin de tester la validité de modéles d’atmosphéres stellaires.

Du fait de la relative indépendance de la collaboration internationale PLANET,
dont je suis devenu membre dés le début de ma thése en 2002, j’ai pris part a toutes
les phases du projet. J’ai ainsi souhaité faire partie des observateurs, fonction que
j’ai remplie au cours de plusieurs sé¢jours au Chili, en Afrique du Sud et en Tasmanie.
L’axe principal de mon travail a consisté en la mise en place de modéles (éclairés
autant que faire se peut par ma propre expérience des observations), complétés
par leurs implémentations numériques et achevés par I’analyse et l'interprétation
physique des résultats.

C’est de cette expérience et de ’aboutissement de ces travaux que rend compte
le présent mémoire. Les principaux éléments de modélisation des microlentilles ont
été rappelés dans la premiére partie. Ces modéles doivent étre formulés mathéma-
tiquement de maniére & ce qu’ils puissent s’intégrer dans des codes numériques a
la fois rapides, fiables et flexibles. J’ai ainsi développé et mis en place un certain
nombre de méthodes et d’algorithmes, que j’ai d’abord testés puis progressivement
améliorés. Les plus performants ont été retenus pour le logiciel gobique j’ai élaboré
au cours de ma thése et dont les grandes lignes sont présentées en annexe.

La deuxiéme partie de ce mémoire a mis en évidence le trés grand intérét que
représente cette technique dans la recherche de planétes extra-solaires. Muette dans
ce domaine lors des premiéres années — ce qui souleva parfois un certain scepticisme
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— Dobservation des microlentilles a subitement pris son essor, avec la découverte
en 2003 de sa premiére exoplanéte, puis d’une seconde en juin 2005. Dans le méme
élan, PLANET a réussi en aoiit de cette méme année 'importante découverte d’une
planéte extra-solaire de tres faible masse, environ 5 M. L’étoile centrale de ce sys-
téme planétaire étant selon toute probabilité une naine M, cette découverte pour-
rait plaider en faveur des modéles de formation planétaire qui prévoient la présence
de planétes de masses sub-neptuniennes a quelques unités astronomiques de leurs
étoiles.

Un autre aspect de la recherche d’exoplanétes a été abordé dans mon travail :
la détermination de limites d’abondance d’exoplanétes autour des étoiles naines M
par I’étude des nombreux événements observés par PLANET, tout au long de ses
dix ans d’existence. Les microlentilles ont en effet cet avantage particulier de mettre
en évidence des objets astrophysiques par effet de leurs masses sur la déviation des
rayons lumineux, et non par le flux lumineux qui pourrait en é&tre percu. Il est dés
lors possible de sonder toutes sortes d’étoiles composant des systémes planétaires,
en particulier les naines rouges qui sont les plus nombreuses. Le travail préliminaire
présenté dans ce mémoire se prolongera dans les semaines qui viennent, et des limites
statistiquement significatives devraient pouvoir étre déterminées dans un proche
avenir.

La troisiéme partie a exploré un aspect assez original de I’observation des micro-
lentilles. Si lorsque la source est loin des caustiques le phénoméne est parfaitement
achromatique, des effets notables de chromaticité apparaissent quand la source les
traverse. Grace a 'amplification différentielle du disque stellaire de ’étoile-source,
située dans le Bulbe (Dg ~ 8kpc), diverses régions, du centre au limbe, sont ampli-
fiées a tour de role. La source est alors résolue spatialement.

De nombreux coefficients d’assombrissement centre-bord ont pu étre mesurés,
pour des étoiles de type G de la Séquence Principale ou de type K & M pour les
géantes. Grace aux résultats statistiques qui commencent & devenir significatifs, il ap-
parait que les valeurs mesurées dans le cadre de lois d’assombrissement centre-bord
classiques ne sont pas en parfaite concordance avec les valeurs issues de spectres
synthétiques. Ceci pourrait laisser entendre que la loi classique d’assombrissement
centre-bord linéaire, trés couramment utilisée, ne refléterait qu’assez mal la réalité.
Une autre possibilité est que certains modéles d’atmosphére, en particulier pour les
géantes K, ne représentent pas de maniére suffisamment fiable les processus internes
d’émission et d’absorption du rayonnement. Enfin, la combinaison des amplifica-
tions globale et différentielle rend possible I’étude spectroscopique & haute résolution
par les plus grands télescopes des variations centre-bord des raies spectrales indi-
viduelles. Pour preuve de la finesse des mesures qu'’il est possible de réaliser, nous
avons pu mettre en évidence la chromosphére d’'une géante G5 III du Bulbe, dans
la raie de Balmer Ha.

Mon travail sur les microlentilles m’a ainsi permis d’effectuer des recherches dans
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deux domaines de I'astrophysique, la recherche de planétes extra-solaires et ’étude
des surfaces stellaires. Dans ce dernier domaine, je participe actuellement & la modé-
lisation d’assombrissement centre-bord d’étoiles observées par PLANET. De nom-
breuses autres mesures par effet de microlentilles sont attendues pour les prochaines
saisons d’observation. Une collaboration a débutée a ce sujet avec D. Heyrovsky,
et se prolongera naturellement au cours de mon post-doctorat au Astronomisches
Rechen-Institut, a Heidelberg.

La possibilité de réaliser un calcul de limites d’abondance de planétes autour
des étoiles naines M est d’un grand intérét, car ces étoiles sont accessibles a peu de
techniques d’observation (ex. HARPS, avec la publication récente de ses premiers
résultats sur le sujet). La premiére partie de mon post-doctorat sera ainsi consacrée
a la mise en place de méthodes statistiques précises et a 'analyse des résultats de
dix ans d’observations de microlentilles.

Enfin, la démonstration de la capacité de la technique des microlentilles gravi-
tationnelles & découvrir des planétes extra-solaires de faible masse ouvre des pers-
pectives trés séduisantes pour les années & venir. Alors, peut-étre, les microlentilles
contribueront-elles & lever davantage le voile sur ces mondes lointains, dont nous
savons encore si peu, et dans lesquels la vie, sous une forme familiére ou exotique,
anime des assemblages de molécules élaborés ou fortuits, simples ou complexes, mais
siirement étranges et donc passionnants.






ANNEXE A

Méthodes mathématiques et
numériques
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A.1 Résolution de I'équation des lentilles binaires

L’équation des lentilles binaires s’écrit, comme il a été vu au § 2.5,

w—ll w—lg
4‘2—77124‘2.

Yy=xr—mnmy
‘JZ—ZQ

\w—ll
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Etant donnée une source en y, il s’agit alors d’inverser I’équation de maniére &
obtenir les affixes de ses différentes images (®), qui sont au nombre de trois ou cing,
selon que le point source est situé a 'intérieur ou & 'extérieur des caustiques.

Cette équation peut étre posée sous forme de deux équations non-linéaires cou-
plées, si on la décompose en ses parties réelle et imaginaire. On peut aussi utiliser
une notation exponentielle pour 'inconnue, = x ¢/, et tenter d’exprimer les solu-
tions de cette maniére', mais un certain nombre de tests comprenant plusieurs cas
sont & étudier car ils rendent I'implémentation de I’algorithme correspondant un peu
délicate.

Un moyen plus direct et plus répandu consiste a résoudre une équation polyno-
miale complexe, qui englobe foutes les solutions de I’équation des lentilles binaires.
Un test simple doit ensuite étre effectué pour vérifier si, effectivement, chaque solu-
tion du polyndme est ou n’est pas solution de (A.1).

A.1.1 Equation polynomiale complexe

Le but ici est de trouver une équation qui ne fasse intervenir que «, en éliminant
son complexe conjugué x* de ’équation des lentilles. Cependant, toutes les solutions
de la nouvelle équation ne seront pas forcément solution de ’équation des lentilles.

De la conjugaison de I'Eq. (2.38), on tire

mi mo
Tt =y* + + ;
w—ll w—lg

(A.2)

qui introduite dans (A.1) donne
mq mo

- % mi ma - % mi ma ?
V' tenten b Ytzntas b

(A.3)

y=x

qu’on réécrit en

mi (m—ll)(w—lg) X
W L)@@ —h) +m@—h) tm@—5)

(y—x) +

+

Une simplification de ’équation est obtenue en choisissant le centre du repére O
de telle sorte que my Iy + mal; = 0 (le point O est alors le symétrique du centre de
gravité du systéme de masses par rapport au milieu du segment L L,). Ainsi,

mi (fB — ll)(w — lz) mo (ZI) — ll)(w — lg)
v —h)(x—l)(x—lL)+x (y*—L)(x—L)(x—1)+=z

En ramenant les différents termes au méme dénominateur et en simplifiant,

(y—@+( =0. (A.5)

(y—o)[(y*—b)(@—lL)(x—L)+z][(y*—b)(z—-L)(z-L)+=z] +
+x(x—UL)(x—1L)+y*(x—L)*(x—1)?*=0, (A.6)

1Voir par ex. Asada et al. (2002).
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on aboutit & une équation polynomiale complexe en x de degré cinq :

asz’ +asx* +asxd+asx’+ax+ayg=0, avec
( as = —lllg—y*2+(21+22)y*,

ay = L+L+2LB+20 0L+ 120 +1h)+yl y*2+
+ [—h+b)y—2B8—-4LL—-25 -1 y*+L iy,

a; = Ll Q+E+B+40L0L)-1F-105—
2L+ L)y +B+B 4401y +
+R2B+B+1+2010L)y+5hl (I +1) + 13 +13] y* —
—(1+2410L)(L+1)y,

(A.7)

ay = 2BB+BlL+0L1B—1,+208303 -1, +
H[ @l +B+B)y+201 (I + 1)) y*? —
—[Ghl(h+L)+B+E+2(L1+0k)y +
+2hl(B+1B—1+20b) -8B -8B y*+
+ B3l ALhl+ B+ E+2)+ 2+ +1]y,

a, = —LLBE-1D+[20LL+L)y—-DB3y*>*+
+ 2L G +E 20+ D)y —L1(2—11) (L +1)] y* —
— [ll lg (1 +2l1 12) (ll +l2)] y,

(a0 = BByy* " +[-RB(LW+bL)y+RE vy + 55y

Cette équation admet toujours cing solutions x®), k € [1,5], mais toutes ne
sont pas des solutions & I’équation des lentilles. Les procédures numériques doivent
donc vérifier que chaque solution du polyndme est aussi solution de 'Eq. (A.1).
Le programme gobi (c¢f. Annexe A.5) met en pratique cette technique, grace a une
version adaptée d’une routine de résolution d’équation a coefficients complexes tirée
de Press et al. (1992).

A.1.2 Calcul des caustiques et des courbes critiques

Le calcul analytique des caustiques et des courbes critiques, qui revient a ré-
soudre ’équation 1/A = 0, n’est pas possible, et seul un tracé point par point est
efficace®. Plutdt que d’utiliser 'Eq. (2.41), qui est complexe car elle dépend de ma-
niére indépendante des parties réelle et imaginaire du point courant sur la caustique
(ou sur la courbe critique), il est plus facile d’écrire 1/A = 0 sous forme paramé-
trique, selon une fagon proposée par Witt (1990). Avec = x ¢/?, il démontre alors

2Une équation paramétrique a été avancée par Asada (2003) et Asada et al. (2004), mais les
modalités de son application pratique ne sont pas encore complétement établies.
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que cette condition équivaut a

% o _ 9y

- L =0, geo2n] (A.8)

Lorsque ¢ parcourt une fois 'intervalle de 0 & 7, les solutions de cette équation
définissent caustiques et courbes critiques, point par point. L’implémentation de
cette équation est souvent appelée « algorithme de Witt ».

Si 'on effectue le calcul des dérivées partielles, avec les mémes conventions et le
méme genre de calcul qu’au § A.1.1, on obtient une équation polynomiale complexe
en x, de degré quatre, qui englobe tous les points situés sur les courbes critiques :

o' 2L+ L)+ [F+B+405 - 2 — Ll (h+b)xz+ 1715 =0. (A9)

Il faudra, 1a encore, prendre soin de tester si (& ¢ donné) chaque point est bien
solution de I’'Eq. (A.8).

Cette méthode revient ainsi a écrire une équation polynomiale complexe paramé-
trée par ¢ € [0, 27| dans le plan-lentille, qui permet de tracer les courbes critiques
point par point. Les caustiques sont alors obtenues en utilisant 1’équation des lentilles
T — .

A.2 Algorithmes de minimisation

A.2.1 Position du probléme

Le probléme de recherche du modéle sous-jacent a une courbe de lumiére obser-
vée, en photomeétrie relative multi-site et multi-bande, est avant tout un probléme
d’optimisation. Etant donnés des points de mesure, il s’agit de trouver les para-
métres qui les décrivent au mieux. On dit alors qu’on cherche un ajustement (“fit”)
du modéle aux données. Dans I'idéal, on préférerait avoir simplement & réaliser une
inversion d’un systéme d’équation, mais cela est évidemment impossible ici, et c’est
en terme de « meilleur modéle » parmi plusieurs qu’il faudra raisonner.

Je sépare dans cette Annexe le probléme global en deux phases. Soit d’'un coté
un modéle (non-linéaire) d’amplification donné, noté A(t), qui dépend d’un certain
nombre de paramétres. D’un autre coté, soient les valeurs de 'amplification données
par ce modéle, qui doivent &tre utilisées pour calculer des magnitudes aux instants
de mesure t; : Mmod i = Mmod(t;), pour étre comparées aux magnitudes observées
Mexp, i

Les paragraphes qui suivent traitent des diverses méthodes et algorithmes utili-
sables pour résoudre ces deux sous-problémes, ainsi que de leur interaction. Ils sont
en particulier implémentés dans le code gobi que j’ai mis au point au cours de ma
thése3.

3Une description succincte en est donnée dans ’annexe A.5.
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A.2.2 Minimisation de I'écart entre le modéle et les mesures

Pour un certain modéle d’amplification A(t), un moyen pratique de mesurer son
adéquation aux points de mesure est d’utiliser un test de x2. Selon ce critére, on tente
de minimiser globalement les écarts quadratiques entre les magnitudes calculées dans
le cadre du modéle m;,, ; aux magnitudes expérimentales m? _ ;, pour i € [1, N].

Comme chaque mesure est de plus affectée par une erreur observationnelle o;, on
tente de rendre minimum la valeur de

2 al (mzxp i mfnod i)2
X=> e (A.10)
i=1 v

Si les erreurs o; suivaient une densité de probabilité purement gaussienne, un bon
ajustement serait caractérisé par 2 ~ d.o.f., ou d.o.f. est le nombre de degrés de
liberté (soit le nombre de points de mesure diminué du nombre de paramétres libres
décrivant le modéle). Cependant, des études ont démontré que les erreurs dans les
expériences de microlentilles ne sont pas tout & fait gaussiennes (elles possédent une
queue de distribution un peu plus longue avec une légére asymétrie). Ces mémes
études montrent qu’elles sont aussi en moyenne sous-estimées d’un facteur 1.2 envi-
ron.

Selon les applications, il est possible de modifier le critére de minimisation de
2, en définissant une « fonction de cofit », ol 'impact de certains paramétres sera
accentué par rapport a4 d’autres. Dans tous les cas, 'interprétation devra soigneu-
sement prendre en considération les conditions de calcul de cette fonction de cofit,
et affirmer que x?/d.o.f. ~ 1 n’est certainement pas une condition suffisante pour
assurer en soi que I'ajustement entre le modéle et les données est optimal.

A.2.3 Ajustement linéaire des flux

Une conséquence importante des observations en continu pratiquées avec des
télescopes au sol, est qu’elles font appel & plusieurs jeux de données. Il faut donc
trés précisément calibrer en date (ce qui se fait en se connectant & des serveurs
liés & des horloges atomiques) et s’arranger pour avoir des données photométriques
compatibles. Il est bien connu que la photométrie multi-sites et donc multi-bandes
n’est pas chose aisée. Elle est dans le cas de PLANET réalisée avec des instruments
aux caractéristiques relativement proches (miroirs de la classe des 1m).

Fluz de la source et flur additionnels

Sous ’angle de la modélisation qui nous intéresse ici, le flux lumineux mesuré
par les programmes de photométrie de PLANET® a une origine double. Une fraction

4Ces valeurs dépendent aussi de la magnitude de I’objet observé, ou de sa situation dans le
champ d’étoiles en particulier.

5Une version modifiée de DoPhot (Schechter et al. , 1993) dans le cas d’une mesure de I’étendue
de la tache lumineuse, ou ISIS (Alard & Lupton, 1998) si une soustraction d’image est réalisée.
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provient de la source a proprement parler, a laquelle s’ajoute une contribution du flux
de 1a lentille et d’étoiles angulairement trés proches sur la ligne de visée, toutes non-
résolues mais englobées dans la tache lumineuse de ’étoile observée (les observations
se font en effet en direction du centre Galactique, une région trés dense en étoiles).
Le flux additionnel est souvent appelé “blend” ou “blending”, sans tenir compte de
son origine particuliére.

Le flux total recu d’une étoile non-amplifiée donnée s’écrit /' = Fg + Fp, en
désignant par Fs le flux propre de la source et Fp le flux de blending. Comme
par nature chaque télescope a ses caractéristiques et vit dans un environnement
propre, il faut distinguer pour chacun les valeurs de ces deux flux. On affectera
par convention les flux et les magnitudes mesurés par le télescope s, s € [1, N,
d’un exposant « ® ». On peut illustrer cette nécessité en notant par exemple que la
tache de I'étoile est affectée par le “seeing” au cours d’une observation, qui refléte
la qualité des conditions météorologiques et quantifie la possibilité de séparer deux
étoiles : ainsi deux astres nettement distincts sur une image prise au Chili (désert
d’Atacama) paraitront n’en faire qu'un en Tasmanie (zone tempérée), aussi bien
pour I'ceil que pour les programmes de photométrie.

Que se passe-t-il & présent, si un phénoméne de microlentille se produit ? Nous
avons vu au § 2.1.4 que la probabilité pour que les configurations géométriques et les
valeurs des rayons d’Einstein soient compatibles avec deux lentilles gravitationnel-
lement indépendantes, est extrémement faible. Une seule source et une seule lentille
(toutes deux pouvant étre des systémes multiples) sont sélectionnées, malgré la trés
grande densité d’étoiles, pour produire un phénoméne observable. Seule la source
est amplifiée, tandis que le flux de blending reste constant. Défini de cette maniére,
le flux total F'* recu par le télescope s peut étre décrit par ’expression

Fo(t) = A(t) F3 + F, (A.11)

ou A(t) est amplification du modéle fixé pour le moment.

En pratique, on définit le facteur de « taux de blending », ¢° = %, et la « ma-
gnitude de base » de I'objet, M; = = —2.5 log,, (F§ + Fj), qui comfarend donc le
flux de la source non-amplifiée plus le blending. En écrivant F*(t) = F& [A(t) + ¢°],

la magnitude mesurée (en photomeétrie relative) s’écrit m*(t) = K — 2.5 log,, [F*(t)],

soit enfin :
Alt) +g°
1+g° } '
Au passage, on note qu’une erreur sur la magnitude o,, se convertit en une erreur
sur ’amplification o4 grace a la formule :

oa = 1“2('15()) (A+ g°) om. (A.13)

Une exemple qui illustre I’effet du blending est donnée Fig. A.1, pour une lentille
simple avec et sans effet de source étendue. Dans les deux cas, le flux additionnel
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« noie » en quelque sorte le flux de la source, et il faut attendre que cette derniére
soit assez amplifiée pour qu’elle se distingue vraiment. De plus, le pic d’amplification
parait moins pointu et moins haut (en magnitude). Les ailes de la courbe en cloche
contiennent toute l'information sur la valeur des taux de blending ¢° des différents
jeux de données; il est toutefois nécessaire de mesurer, pour un site au moins, une
valeur précise de la magnitude de base M, , afin de fixer les valeurs absolues des
g°. Celle-ci est souvent fournie par les mesures des collaborations OGLE et/ou MOA
au début des suivis, car elles sont les seules 4 disposer de mesures sur la ligne de

base.

15 T T T T T T T T T T T T T

Magnitude

18 1 1 | 1 1 1 | 1 1 1

(t—t,)/tg

Fic. A.1: Illustration de l'effet du blending sur une courbe de lumiére. La figure représente
deux modéles : une microlentille simple avec une source ponctuelle (courbes pointues, en
bleu marine), et une source étendue (courbes arrondies, en violet clair). Dans les deux
cas, les courbes en trait plein donnent la magnitude de l'objet sans flux additionnel de
blending (g = 0), alors que les courbes en tirets correspondent a un facteur de blending
g = 0.25 (pour une fonction d’amplification A(t) identique). On remarque que les courbes
avec blending sortent plus difficilement de la ligne de base que les autres, alors qu’en réalité
le flux de la source est amplifié exactement de la méme maniére. Il ne faut donc pas conclure
trop rapidement quant & I'amplification de la source 4 la seule vue des magnitudes.

Les événements a fort taux de blending, s’ils mettent plus de temps & « sortir »
de la magnitude de base, sont aussi potentiellement les plus intéressants. En effet,
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la différence de magnitude entre le pic et la ligne de base est égale &
Amax:|

(Am?) (A.14)

max s

ce qui montre que pour une valeur (Am?®) _  donnée, "amplification maximale de
I’événement A, .. peut étre trés élevée si le blending ¢° est conséquent.

Ajustement des magnitudes mesurées aux modéles

L’équation Eq. (A.11) met en évidence que le flux total F'* s’exprime comme
une combinaison linéaire entre le flux de la source et le flux de blending, si A(t) est
donnée. Les 2 N, parameétres F¢ et [}, peuvent alors tres facilement étre calculés
au moyen d’un algorithme des moindres carrés, qui est rapide et efficace sur le plan
des calculs numériques. Une précaution est cependant a prendre, car il convient de
considérer le probléme plutét comme une programmation linéaire, ol des limites
bornent les valeurs possibles des flux.

Supposons d’abord, en effet, que dans le processus de recherche de la solution,
le modéle A(t) testé soit trés proche du modéle final : toutes les grandeurs seront
proches de leurs valeurs physiques réelles, et il y a peu de risque que les valeurs
de flux trouvées par le programme soient aberrantes. En revanche, si A(¢) est éloi-
gné du modéle réel (par exemple dans les premiers stades de I’ajustement), il est
tout a fait possible que les parametres ajustés F§ et F}; soient totalement dénués
de signification physique (valeurs négatives par exemple), tout en donnant un bon
ajustement. La conséquence inévitable sera que le programme convergera vers des
valeurs de paramétres n’ayant aucune réalité physique. Il faut donc aiguiller ce pro-
cessus d’ajustement vers les solutions acceptables, en lui fournissant un fourchette
de valeurs possibles.

Pour prendre en compte ces contraintes, on se donne tout d’abord un domaine
rectangulaire autorisé dans le plan des paramétres (Mp,se,g) (I'indice s a été omis
pour plus de clarté), qui ont une signification physique (par exemple g > 0). Si
Pon connait parfaitement la valeur de la magnitude de base, comme c’est le cas
pour les points d’'OGLE (qui ont souvent pris plusieurs dizaines de points de mesure
avant d’observer une amplification), on peut placer des bornes étroites sur les valeurs
minimum et maximum de M;,.. En ce qui concerne PLANET, qui n’effectue le suivi
qu’une fois I’événement bien avancé (A > 1.34), de telles valeurs de M. ne sont pas
disponibles et on pourra prendre une fourchette plus large. Le blending maximum
n’est pas un paramétre critique, il faut simplement veiller & ne pas le prendre trop
faible (méme si dans la majorité des cas, on aboutira & g < 2 pour le modéle final).
La magnitude étant liée au flux par M = —2.5 x log(F'), le rectangle autorisé défini
par les droites g = cste et My, = cste se transforme en trapéze dans le plan (Fj,
Fg) Fig. A.2, borné par les droites d’équation :

Fg = gxFs si g = cste,

. A15
Fp = —Fg+ 10 Mease/25 g M. = cste. ( )
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F1G. A.2: Domaine de solutions physiquement acceptables (en grisé) dans le plan (Fjs,
Fp). Les bornes gmin, gmax, Mmin €6 Mpax sont choisies sur des critéres objectifs, liés aux
mesures photométriques. Si au cours du processus d’ajustement du modéle aux données,
le point trouvé tombe dans 'un des autres domaines numérotés de 1 a 8, on fixe la (ou les)
valeurs dépassées aux valeurs limites, et un nouveau calcul raméne le point (Fg, Fg) dans
la région grisée (voir le texte pour plus d’explications).

Le principe de calcul de la solution est alors le suivant : si en résolvant le systéme
d’équations Eq. (A.11) par la méthode des moindres carrés, la solution se trouve dans
le domaine grisé noté 0 dans la Fig. A.2, alors les valeurs de flux sont physiquement
acceptables et on garde les valeurs de Fs et Fg. Si elles ne tombent pas dans cette
zone, deux cas se présentent :

— soit le point se trouve dans un « coin » (régions notées 2, 4, 6 ou 8),

— soit il est dans une zone séparée par une bordure de la zone grisée (régions 1,

3,5 0uT7).

Dans le premier cas, deux limites sont dépassées. Le meilleur ajustement sera
obtenu en prenant le couple de valeurs définissant le coin.

Dans le second cas, une seule limite est dépassée, et supposons pour commencer
que g ait dépassé la valeur limite g,, (minimale ou maximale). En fixant g = g,,,
qui est sa valeur optimale, le flux total pour chaque point de mesure pris en t;
s’écrit : F(t;) = Fs (A(t;) + gm). La nouvelle fonction connue est alors A(t) + gy,
au lieu de A(t), et il ne reste qu’a trouver la pente Fs qui minimise la valeur de x?,
par une méthode des moindres carrés & une dimension au lieu de deux. La valeur
trouvée sera telle que le point se situera sur une bordure du domaine grisé, puisque
g = gm- Le cas d’une valeur de magnitude de base M,,s. dépassée est similaire : si
M, désigne cette limite, il faudra trouver la valeur de F's qui minimise y? dans le
systéme d’équations F(t;) = Fg (A(t;) — 1) + 10~Mm/25,
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Cette méthode s’est révélée trés efficace, surtout quand ’espace des paramétres
est trés largement exploré, et ol les modéles intermédiaires au cours du processus
d’ajustement du modéle A(t) sont trés éloignés du modéle final. Dans le cas du
calcul des abondances de planétes extra-solaires (chapitre 4), on est amené a évaluer
plusieurs dizaines de milliers de modéles, en les classant selon la valeur minimale de
x? qu'’ils fournissent. Il est alors d’une trés grande importance de n’explorer que les
modéles physiquement acceptables pour ne pas biaiser ’estimation par des modéles
donnant de bons ajustements mais sans possibilité d’existence réelle.

Dans le programme gobi, il est ainsi possible d’ajuster les limites du rapport de
blending sur flux de la source, ainsi que la fourchette des magnitudes de base, pour
chaque site d’observation pris en compte. Puisque pour chaque site on doit calculer
ces deux parameétres, la photométrie relative multi-sites et multi-bandes oblige &
considérer 2 N, paramétres indépendants, en plus de ceux qui décrivent le modéle
d’amplification non-linéaire A(t).

A.2.4 Exploration de I'espace des paramétres du modéle

Le modéle A(t) peut étre celui d’une microlentille simple avec ou sans effet de
taille étendue ou bien un modéle de microlentille planétaire ou encore tout autre
modeéle étudié dans le cadre de ce travail. Il pourra tout aussi bien étre achromatique
dans le cas ou la source peut étre assimilée & un point, que chromatique si les
caustiques résolvent spatialement la source (ce sont les effets de source étendue
discutées au § 2.6). Dans tous les cas, les modéles décrivant ’amplification sont
fortement non-linéaires, et des méthodes spécialement adaptées doivent étre mises
en ceuvre.

La stratégie globale de recherche du modéle est la suivante : & partir d’'une donnée
initiale de l’ensemble P, des paramétres qui décrivent A(t), on calcule les flux de
source et de blending qui ajustent au mieux le modéle complet aux points de mesure,
selon la méthode préconisée au § A.2.3, en minimisant le x? défini au § A.2.2. Un
algorithme dédié modifie alors les paramétres d’entrée pour les transformer en un
nouvel ensemble P, avec lequel il réiteére I'opération décrite ci-dessus. Il compare
alors les valeurs de x? obtenues avec les deux ensembles P, et P/, et décide en
conséquence des modifications & introduire dans les valeurs de P’;, pour tenter de
converger vers le meilleur modéle possible.

Toute la différence entre les algorithmes candidats & ce genre d’exercice réside
dans les modifications & introduire d’une étape a l'autre, dans les valeurs des para-
meétres du modéle A(t). Une remarque s’impose ici : les méthodes de recherche de
solutions avec des grilles de paramétres prédéfinies demandent des temps de calcul
hors de portée des meilleurs ordinateurs, et en dehors de certains cas trés précis, ils
sont & proscrire. Les paragraphes qui suivent présentent des algorithmes qui ont fait
leurs preuves dans la modélisation des microlentilles. Ils sont en particulier implé-
mentés dans le programme gobi.
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La méthode du simplex

La méthode du simplex® est une méthode trés classique de minimisation d’une
fonction de cofit comme le 2, pour la classe des problémes convexes. Ses bases
mathématiques sont bien assises, et sont traitées dans de nombreux ouvrages d’opti-
misation numérique. Je me contenterai ici d’en rappeler le principe et de commenter
son application aux problémes rencontrés dans la modélisation des microlentilles.

Le principe du simplex est bien illustré dans un espace a deux paramétres libres
(la généralisation & n variables ne pose pas probléme). La surface définie par x*(z,y)
dans le plan des deux paramétres (z,y) peut présenter des aspérités, des bosses, qui
peuvent étre comparées a des montagnes sur une carte de géographie en relief. Les
minima locaux sont alors comme des « vallées » dans ce paysage un peu singulier. Le
but recherché est qu’un point sur cette surface atteigne le fond de la plus profonde
vallée, qui correspond & la plus faible valeur de 2. Il s’agira de la solution globale du
probléme de minimisation. Soit alors un point situé sur la pente d’'une « montagne » ;
il doit pouvoir librement explorer les deux directions x et y, pour tenter de trouver
un minimum. Ceci se réalise en placant deux nouveaux points, de facon a former
un triangle. La comparaison des valeurs de x? en chacune de ses pointes conduit
Palgorithme & étendre ou & contracter le triangle en faisant bouger ces points, de
telle maniére que le triangle descende vers la vallée, tout en se contractant. Quand
les valeurs relatives des x? aux trois angles sont égales, & un facteur de tolérance
prés, le processus d’ajustement se termine et fournit les derniers paramétres ajustés.

Si ces derniers sont censés donner la position d’'un minimum de x?, rien ne
permet de s’assurer qu’il s’agit du minimum global. Ce premier inconvénient fait
de lui un mauvais candidat pour I'exploration de régions étendues dans 1’espace
des paramétres. De plus, dans les régions plates, ’algorithme reste complétement
bloqué, inapte a se diriger vers un minimum. Appliqué au cas de microlentilles, il est
trés performant pour trouver un modéle de microlentille simple (comme la plupart
des algorithmes), mais Vermaak (2003) a mis en évidence que pour les modéles de
microlentilles binaires, si les paramétres initiaux s’éloignaient de plus de ~ 5%, le
simplex était incapable de localiser le minimum. Il se révéle cependant trés utile
quand on sait que les paramétres d’entrée sont proches de leur valeur optimale. Il
peut dés lors étre efficacement associé & d’autres méthodes plus & méme d’explorer
de grands espaces.

Méthode du gradient

Les méthodes évaluant le gradient de la fonction y? sont assez répandues. Cer-
taines exigent les formules explicites des dérivées partielles du modéle. Il est parfois
délicat, voire impossible, de les calculer (par exemple pour les lentilles binaires).
Elles peuvent cependant étre numériquement évaluées entre deux points proches,

6Une implémentation de cet algorithme est donnée par exemple dans Press et al. (1992).
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selon des directions prédéfinies, et c’est ’option que j’ai retenue dans I'implémenta-
tion des algorithmes.

Son principe suit le schéma suivant. On définit pour commencer autant de di-
rections indépendantes qu’il y a de paramétres dans I'espace étudié. On peut par
exemple choisir les directions colinéaires aux paramétres, ou une direction obtenue
& partir de plusieurs paramétres, pour minimiser ’effet de corrélation dont ils sont
toujours plus ou moins affectés. Chaque direction est alors explorée, une par une, et
le point courant suit successivement le sens indiqué par 'opposé du gradient selon
chaque direction, en ligne droite. L’opération se répéte, jusqu’a ce qu'un minimum
de 2 soit atteint, moyennant une certaine tolérance relative.

Cet algorithme est sensible a la corrélation entre parameétres, ce qui constitue un
point un peu délicat. La recherche d’'un minimum selon une direction donnée peut
éloigner les autres paramétres du modéle du minimum global. Cette différence par
rapport a4 simplex étant soulignée, il souffre cependant d’inconvénients communs
avec lui : Pexploration des larges espaces de paramétres est difficile, et il se laisse
aussi prendre dans le piége de minima locaux.

Les deux algorithmes présentés jusqu’ici sont de plus totalement libres de conver-
ger vers tout ensemble de paramétres (ou ne pas converger du tout pour simplex),
sans pour autant que ces derniers aient une réelle signification physique, s’ils sortent
des bornes de leurs domaines de définition respectifs. Ce probléme avait déja été
évoqué au § A.2.3, et résolu dans le cas de I'ajustement linéaire des flux. Ici, pour
un modéle A(t) non-linéaire, il serait possible de pénaliser certaines régions de l'es-
pace (en augmentant artificiellement la valeur de x? par exemple), correspondant &
des paramétres sans réalité physique. Cette approche est cependant « dangereuse »,
car elle peut trés fortement influencer la suite du processus de minimisation, voire
induire des instabilités dans les codes numériques.

Pour illustrer le comportement de ces algorithmes sur un événement réel, on peut
par exemple se pencher sur le cas d’OGLE 98-BLG-014, dont le modéle de lentille
simple est tracé sur la Fig. 4.3. Les algorithmes sont placés ici en condition difficile,
car les paramétres explorés sont a prior: assez éloignés de ceux correspondant au
modéle réel. Dans le contexte du calcul des efficacités de détection (cf. § 4.2), en effet,
on force un modéle binaire a s’ajuster au mieux a des données parfois incompatibles.

La Fig. A.3 est séparée en six panneaux, et cinq d’entre eux contiennent six
graphes. Dans les modéles considérés — des microlentilles binaires — on a fixé la
séparation d et le rapport de masse ¢ aux valeurs indiquées dans le sixiéme panneau
en bas a gauche. Par exemple dans le panneau du haut & gauche, on considére un
modéle avec d = 10 et ¢ = 1072 pour le graphe de gauche, et d = 0.6 et ¢ = 10~* pour
celui situé a droite. Dans chaque panneau, on a utilisé un jeu de données différent,
provenant de cing télescopes différents. En les appelant conventionnellement O, P,
S, U et V, et en suivant les panneaux de haut en bas et de gauche a droite, les
données suivantes ont été utilisées : { O+P+S+U+V }, {P4+U}, {O}, {S} et enfin
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{U}.

Chaque graphe individuel donne la plus petite valeur de x?/d.o.f. trouvée par
chacun des algorithmes, en rouge pour simplex et en violet pour la méthode du
gradient, en fonction de 'angle d’impact «. On constate que les deux méthodes
donnent des résultats assez similaires, avec cependant un petit avantage pour la
méthode du gradient. Au passage, on note  quel point la fonction y? est dépendante
du jeu de données utilisé. Comme signalé plus haut, on constate sur cette simple
coupe selon le paramétre o 'aspect trés « vallonné » 7 de 2, présentant plusieurs
minima locaux.

"D’autant plus qu’ici on a fixé les deux paramétres les plus sensibles du modéle, d et gq.
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Algorithme génétique

Les méthodes de minimisation de la classe des algorithmes génétiques peuvent
étre d’'un grand secours dans le probléme posé par l'exploration de ’espace des
paramétres des microlentilles binaires. On a vu que les méthodes précédentes, en
effet, ont leurs paramétres confinés dans un domaine restreint, souvent autour de
minima locaux. Une solution pour en sortir est d’aller explorer des zones qui a
priori semblent conduire a4 un modéle moins bon. Les algorithmes génétiques ont
cette capacité de ne négliger aucune région. Ils sont basés sur des familles de modéles
(c’est-a-dire des ensembles de paramétres), dont certains membres sont sélectionnés,
d’autres rejetés et de nouveaux créés a chaque génération. Ils poursuivent un double
objectif : explorer en priorité les zones pour lesquelles les modéles reproduisent
bien les observations tout en testant en permanence d’autres régions a prior: moins
intéressantes.

Cette méthode « darwinienne » est basée sur le concept de sélection « naturelle »
8 avec ses deux grands principes. Tout d’abord I’hérédité : un modéle d’une certaine
génération doit hériter de ses parents® les caractéristiques qui font que le modéle
s’ajustait bien aux données. Ensuite il doit préserver la diversité naturelle, sans
quoi le processus de sélection ne peut fonctionner correctement. C’est cette derniére
particularité qui lui permet d’élargir son champ d’exploration et de sortir des minima
locaux. L’adaptation d’un modéle & son environnement (c’est-a-dire aux données)
est mesurée par la valeur de y>.

En pratique, on fournit a ce type d’algorithme une fourchette de valeurs admis-
sibles des paramétres k£ € [1, N]. Ces derniers pourront alors étre représentés par un
nombre compris entre 0 et 1, correspondant aux bornes minimum et maximum de
la fourchette. Outre la nécessité de cette transformation pour le fonctionnement du
programme, cela permet de mieux controler les parameétres, en particulier d’explo-
rer une zone particuliére de leur espace ou d’exclure des modéles impossibles (ex.
rapport de masse négatif). Chaque variable du probléme (€ [0, 1]) est codée par un
« géne », ici une chaine de n chiffres (ses n premiéres décimales). Un « génotype »
du modéle est ensuite formé par une chaine de longueur N x n, composée de la
juxtaposition de tous les génes, ce qui forme une sorte de chromosome numérique.
Toujours en conservant I’analogie avec le monde vivant, les chromosomes peuvent
subir des mutations génétiques (un chiffre de la chaine peut se transformer en un
autre, avec une probabilité définie ou variable), des « cross-over » se produisent entre
chromosomes au niveau de certains génes, et accouchent d’un bébé-modéle. A la fin,
le génotype est décodé, autrement dit on extrait les sous-chaines de chiffres pour re-
construire la valeur de chaque parameétre, et on évalue I’adéquation entre ce nouveau
modéle et les données par un calcul de x2. La nouvelle génération ainsi créée rem-

8Un « coup de pouce » de P'utilisateur est toutefois souvent bien utile...
9Par commodité, le vocabulaire métaphorique utilisé ici est calqué sur le celui du monde vivant,
méme si cela peut apparaitre un peu abusif.
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place 'ancienne, puis le processus recommence. Plusieurs raffinements peuvent étre
ajoutés aux codes numériques, comme baser les probabilités de mutation sur ’adé-
quation du modéle aux données, privilégier ’élitisme, ajuster la population (nombre
de modéles) ou encore fixer un nombre de générations.

Si le nombre d’implémentations (en langage C, C+-+, FORTRAN, IDL...) de ce
genre de méthode est maintenant élevé, Charbonneau (1995) a décrit les avantages
de leur utilisation en Astrophysique en 'appliquant & des exemples concrets, et a
mis en ligne une version FORTRAN du code : pikaia. On notera que ce programme
mazximise une fonction de coiit au lieu d’une classique minimisation ; on pourra alors
choisir de maximiser 1/x? sans que cela ne modifie en rien le probléme. Ce code est
utilisé comme routine numérique par gobi. Un exemple présenté par Charbonneau
permet de démontrer sa capacité & explorer des régions étendues de 1’espace des
parameétres, et ainsi de sortir de minima locaux. Il fait intervenir deux parameétres,
un maximum global et quarante-huit maxima locaux. D. Kubas'? a décrit la maniére
dont évoluent les individus (les modéles) au cours du processus :

In the random initial population, only a few individuals lie anywhere
near the tallest peak and none close enough for local hill-climbing
algorithms. After only ten generations the population in the outer
low-level regions has been decimated and groups of the population
have converged on some peaks close the highest central peak. As
generations go by, a few individuals have been catapulted by crossover
and mutation to the wings of the central peak, where rapidly a base
camp is established. Favored by natural selection this subgroup now
gradually conquers the central peak at expense of its neighbors. By
the 40th generation basically the whole population now resides on the
highest mountain, with only a few mutants occasionally appearing in
some other locations. In the 90th generation the sporadic explorations
still have led to no new discoveries and the central peak appears to
remain the best environment for the inhabitants of this landscape.

Par une autre ressemblance avec le monde vivant, ol les modifications de phé-
notype (I’apparence finale d’un individu) s’opérent selon des temps caractéristiques
relativement longs, cette classe d’algorithme peut devenir trés cotiteuse en temps
de calcul dés que 'on commence & augmenter la taille de la population n,,, et le
nombre de générations nge,. Un choix raisonnable de la valeur de ces deux para-
metres est essentiel, car le temps de calcul est proportionnel & nge, X 7,0p- Il ne faut
pas étre trop ambitieux, sinon le temps de calcul devient disproportionné, mais un
choix trop modeste ne conduit qu’a des résultats bien décevants. Des tests basés sur
des simulations de modéles binaires indiquent qu’une population n,,, > 250 et un
nombre de générations n,., > 500 commencent & donner des résultats satisfaisants.

ODoctorant & ’'Université de Potsdam en Allemagne, avec qui j’ai participé a I’application de
cet algorithme.
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Comme indiqué dans les paragraphes précédents, un algorithme peut étre utilisé
pour localiser les principaux minima, locaux ou globaux. Les paramétres trouvés
sont ensuite fournis a 'un des algorithmes précédents, qui convergent presque au-
tomatiquement vers le minimum en question. Enfin, il ne reste plus qu’a comparer
ces divers minima et & choisir le plus petit.

Algorithme de type Markov Chain Monte-Carlo

D’autres algorithmes ont été testés pour tenter de gagner en efficacité dans I'ex-
ploration de l’espace des paramétres. Particuliérement intéressantes sont les mé-
thodes basées sur les algorithmes de Monte-Carlo. Une implémentation particuliére,
dite « Markov Chain Monte-Carlo » (MCMC), implique un ensemble de modéles
qui forment une chaine, selon une séquence de variables corrélées. Un avantage de
ce type d’algorithme est qu’il est naturellement adapté a fournir des incertitudes
sur les paramétres du modéle final. En contre partie, de trés nombreuses itérations
seront nécessaires pour faire converger le modéle qui doit nécessairement étre épaulé
par de sérieuses ressources en terme de puissance de calcul. Ford (2005) a testé cet
algorithme avec succés, mais si cela démontre que la méthode est viable il n’est pas
encore certain qu’elle soit la plus efficace. Une version est actuellement en cours de
conception au sein de PLANET, et sera entre autre implémentée dans le code gobi.

A.2.5 Estimation des erreurs sur les paramétres

Il existe de trés nombreuses méthodes pour calculer les barres d’erreur des mo-
déles, mais aucune d’elles ne s’impose véritablement. J’en présente ici succinctement
deux que j’ai mises en pratique. Dans les deux cas, une premiére étape consiste a re-
chercher le meilleur modéle qui s’ajuste aux données. Un jeu de paramétres optimal
est alors trouvé, dont on cherche les barres d’erreurs.

Une premiére procédure consiste & fixer tous les paramétres, sauf un, que ’on
fait varier autour de sa position optimale (minimum de x?). Autour de ce point, x*
se comporte de maniére parabolique en fonction du paramétre (développement de
Taylor). On peut alors fixer un seuil de x2 > x2. au-dela duquel 'ajustement sera
jugé inacceptable. Les valeurs du paramétre correspondantes & x? définissent alors
son intervalle de confiance. Cette méthode présente le défaut de privilégier a priori
une certaine direction dans ’espace des paramétres et elle ne prend pas correctement
en compte leur corrélation.

La deuxiéme méthode, bien que plus coiiteuse en temps de calcul, permet de
pallier en partie cet inconvénient. Elle consiste a produire NV jeux de données simu-
lés & partir du jeu de données initial. Ils sont obtenus en modifiant aléatoirement
la valeur de chaque point de mesure, selon une densité de probabilité gaussienne,
centrée sur la valeur de celle du point réel, et d’écart-type égal a la barre d’erreur qui
accompagne la donnée. On envisage en quelque sorte toutes les séries de mesures sur
I’événement qui auraient pu étre effectuées. On réalise ensuite un ajustement entre
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ces N jeux de données et les N modéles associés (N ~ 500 est une valeur correcte).
Les paramétres se dispersent alors autour de la valeur du modéle réel et, en choi-
sissant un critére stipulant que 68% des valeurs obtenues doivent tomber dans son
intervalle de confiance, on obtient 1a encore les barres d’erreurs recherchées. Elles
sont de plus asymétriques par construction, ce qui refléte mieux le comportement
du modéle quand les paramétres varient autour de leurs valeurs optimales.

A.3 Amplification des sources étendues dans les microlentilles
binaires

L’amplification pour les microlentilles binaires, donnée par I'Eq. (2.41), corres-
pond a celle d'une source ponctuelle. Cependant, nous avons vu en particulier au
§ 2.6 que dans les observations actuelles de microlentilles, les événements intéres-
sants font presque toujours intervenir des sources étendues, ¢’est-a-dire celles qui ne
peuvent étre réduites & une source ponctuelle, tout au moins dans certaines régions.
Plusieurs méthodes peuvent étre mises en place pour le calcul de 'amplification de
sources étendues, en dehors des cas particuliers (traités dans la partie II de cette
thése) de la traversée d’une caustique ou du transit d’une microlentille simple devant
le disque de I’étoile-source.

A.3.1 Intégration directe sur la surface de la source

Une premiére méthode trés simple consiste & décomposer la source en petites
surfaces élémentaires, et & appliquer la formule, en utilisant Eq. (2.41) et (2.42) :

N J;f I(p) ArdS
Aps =) IGa5 (A.16)

k=1

Si cette technique a le mérite d’étre a la fois simple conceptuellement et sur le
plan de son implémentation numérique, elle se révéle trés peu commode dés qu’on
I'utilise de maniére intensive. La source doit étre finement décomposée en petites
surfaces élémentaires, car prés des caustiques le gradient d’amplification devient trés
grand. Un quadrillage de sa surface de 100 x 100 cases élémentaires est un minimum
pour la précision requise par les observations.

Le temps de calcul est un obstacle majeur a ’utilisation de cette méthode. Elle
peut cependant étre employée si la durée de la déviation due a des effets de source
étendue est limitée dans le temps. Dans ce cas, on détermine a ’avance les intervalles
de la courbe de lumiére ol 'intégration surfacique de ’amplification sera nécessaire.
Pour décrire le reste de la courbe, 'approximation d’une source ponctuelle est suf-
fisante.
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A.3.2 Intégration dans le plan—lentille

En réponse au probléme de la forte densité surfacique de points nécessaire pour
effectuer le calcul précédent, Gould & Gaucherel (1997) (suivis plus tard par Dominik
(1998b)) ont proposé d’utiliser le théoréme de Stokes pour remplacer l'intégrale
sur la surface Eq. (A.16), par une intégration sur le contour des images. Au lieu
de considérer I’amplification individuelle d’un point-source, on peut revenir a la
définition de base de 'amplification, et calculer directement la surface des images I
dans le plan-lentille (’amplification sera ensuite obtenue en divisant cette surface
par celle de la source). Le théoréme de Stokes intervient dans la conversion de
I'intégrale de surface en circulation sur le contour des images :

0 oP
{f 99 _OP 4 gy — / Pdz; + Qdxs. (A.17)
8x 1 8x2
I ol
Le cas d’une source uniforme est alors calculé en prenant par exemple P = —x,/2
et Q = x1/2, avec le membre de gauche qui est égal a la surface [[ dzy dzs de 'image

I

k.

Cette méthode est beaucoup plus efficace sur le plan numérique, car il suffit de
bien échantillonner le contour de la source, pour avoir une bonne résolution sur le
contour de ses images et appliquer 'Eq. (A.17). La difficulté réside ici dans le fait
qu’il faut mettre de 'ordre dans les divers points-images du contour de la source.
Ils peuvent étre au nombre de trois ou cing, et une source traversant une caustique
est scindée en deux parties dont I'une a deux images de plus que 'autre. Dans des
caustiques complexes, les problémes de type numérique peuvent devenir trés génants
et rendre la méthode inapplicable.

A.3.3 Lancer de rayons (‘“ray shooting”) et cartes d’amplification

Une méthode un peu particuliére pour établir 'amplification de lentilles disposées
de maniére quelconque est la méthode du « lancer de rayons » (“ray shooting”).
D’abord développée dans le cas des lentilles extra-galactiques (ex. Schneider & Weiss,
1988), elle a naturellement été appliquée au cas des microlentilles doubles'! ensuite,
en particulier comme outil pour la recherche de planétes extra-solaires (Wambsganss,
1997).

Selon cette méthode, le trajet des rayons lumineux tel qu’il était décrit dans la
figure introductive Fig. 2.1 est inversé. Les rayons sont « lancés » depuis I'observa-
teur, selon différents angles, de maniére a traverser le plan-lentille avec une densité
uniforme dans une zone prédéfinie autour de la lentille (qui dépend de la résolution
souhaitée). Ces rayons sont alors défléchis selon 1'équation des lentilles Eq. (2.10)
et sont collectés dans le plan—source. La densité de rayons recus par un élément

U1 Elle fonctionne aussi pour toutes les microlentilles multiples.
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de surface do du plan—source est alors directement proportionnelle & I’amplification
que subirait la source si elle était située exactement a cette position. Considérons
en effet px(z1,x2) la densité de rayons lancés depuis le point (z1,x2) dans le plan—
lentille'?, et py (y1,y2) la densité de probabilité qu'’ils atterrissent en (y;,y,) dans

Oy

52| px(z1,m2). La valeur absolue

le plan—source. On a alors py (y1,y2) = Y.

Images
du déterminant du jacobien J;; = g—gﬁ qui intervient ici n’est autre que I'inverse de
Pamplification A(yi,y2) de 'Eq. (2.29). Si les rayons sont lancés avec une densité
de probabilité uniforme px(z1,z2) = cste, alors py (y1,v2) < A(y1,y2). En norma-
lisant cette expression par la densité de rayons lancés, on retrace trés précisément
Pamplification dans le plan—source. Aussi cette méthode génére-t-elle une « carte
d’amplification » (“magnification map”) dans le plan—source, qui décrit en chaque
point 'amplification de la source ponctuelle.

Techniquement, il faut veiller & ne pas perdre trop de rayons dans le processus
de lancer. La zone dans le plan—lentille d’olt seront lancés les rayons, de dimension
nécessairement finie, doit étre ni trop petite, sans quoi on risquerait de perdre des
rayons qui auraient di parvenir jusque dans la carte, ni trop étendue pour conserver
un temps de calcul raisonnable!3. Pour des raisons d’utilisation pratique, les cartes
sont stockées dans des images au format FITS de 2048 x 2048 pixels, I’amplification de
chacun des pixels étant codée par un entier court. Une carte peut alors étre visualisée
par un logiciel adapté (DS9 par exemple), et étre utilisée dans un programme grace
aux librairies cfitsio, par exemple, en langage C.

Pour obtenir une résolution acceptable et un bon rapport signal sur bruit (numé-
rique), la densité de rayons py par pixel doit étre suffisante. Comme l’erreur relative
commise sur amplification est de 'ordre de AA/A ~ p;(l/
de rayons py > 10* assure une qualité convenable aux cartes d’amplification.

4 Py sz
, en général, une densité

Deux exemples de telles cartes sont donnés a la Fig. A.4, toutes deux calculées
pour une séparation d = 0.9 et un rapport de masse ¢ = 10~2. Les zones de grande
amplification, proches des caustiques, y apparaissent en sombre et celles de faible
amplification en clair. Des logiciels sont dédiés & la génération de cartes pour dif-
férents types de lentilles. Une version adaptée aux besoins spécifiques de PLANET
est disponible; elle a notamment servi a générer les cartes de modéles planétaires
mises en ceuvre pour les calculs d’abondance d’exoplanétes évoqués au chapitre 4.

Sources étendues

Une source ponctuelle est décrite dans ce systéme par un pixel, qui est aussi la
plus petite taille de source étendue modélisable. Une source étendue de taille supé-
rieure est composée d’une grille de pixels dont les valeurs peuvent étre individuel-

120n la classe de fait souvent parmi les méthodes d’intégration dans le plan—lentille.
1311 faut en moyenne quatre heures sur un mono-processeur standard & 2 GHz pour calculer une
carte.
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>

Fi1G. A.4: Cartes d’amplification pour une microlentille binaire de séparation d = 0.9 et
de rapport de masse ¢ = 102.. Les zones de faible amplification sont représentées en clair,
alors que les zones sombres correspondent aux fortes amplifications. Les forts gradients
d’amplification se trouvent prés des caustiques. La carte de droite est associée & une source
ponctuelle. Elle est directement obtenue & partir du lancer de rayons. Celle de gauche a été
convoluée avec une source circulaire de taille 10 pixels et d’assombrissement centre-bord
Y1 = 0.51.

lement choisies. Il devient trés aisé de décrire des sources présentant une brillance
a symeétrie radiale (assombrissement centre-bord par exemple) comme des surfaces
lumineuses complétement arbitraires, telles les taches stellaires. C’est 'un des atouts
de la méthode.

L’amplification totale de la source résulte de la somme des amplifications de
chacun de ses points. Plutét que de calculer cette somme pour chaque trajectoire
envisagée, il est plus simple de produire une deuxiéme carte, dont chaque point
représente ’amplification de la source étendue considérée, centrée en ce point. Ceci
est obtenu en convoluant la carte initiale avec la source, via une Transformée de
Fourier Rapide (FFT). Il est alors trés facile d’envisager plusieurs trajectoires de
source, pour des propriétés identiques de microlentille et de source : il suffit de
tracer une de ces trajectoires dans la carte et de lire (ou d’interpoler) la valeur de
I’amplification correspondante dans la carte.

Ceci est illustré sur la Fig. A.4. La carte de droite correspond & I’amplification
ponctuelle (directement obtenue a partir du lancer de rayons), alors que celle de
gauche est le résultat de sa convolution avec une source circulaire de taille 10 pixels

et d’assombrissement centre-bord v, = 0.51.

On remarque que V'effet de taille étendue de la source se solde par un brouillage
des structures des caustiques dans les cartes. Les forts gradients d’amplification
sont alors atténués, proportionnellement & 1’étendue de la source. On se rend ainsi
compte qu’en ce qui concerne la recherche et la détection de planétes extra-solaires
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— dont les cartes d’amplification sont formées de petites caustiques — 'effet de
taille étendue est un phénoméne parasite. Un risque est que les caustiques soient
complétement noyées dans la taille de la source, et qu’il ne soit plus possible de
distinguer le signal d'une anomalie planétaire d’un bruit de mesure.

A.4 Parallaxe annuelle

La parallaxe joue un réle essentiel comme il a été démontré dans le § 2.7. Pour
les événements suffisamment longs, lorsqu’elle peut étre détectée et modélisée, elle
conduit en effet & une relation supplémentaire portant sur O et permet de lever
une partie de la dégénérescence dans les paramétres.

Pour ce qui est de sa prise en compte dans les modéles, il faut toutefois se montrer
assez prudent pour qu’elle ne substitue pas un effet & un autre. Il est ainsi toujours
préférable, dans un premier temps, de trouver un modéle sans effet de parallaxe,
dont on améliorera la qualité en ajoutant, dans un deuxiéme temps seulement, cet
effet. De ce point de vue, il doit étre considéré comme un paramétre d’ajustement
de second ordre.

Dans le repére écliptique, le Soleil (symbole « ® ») est situé au centre et 1'objet
se trouve dans la direction définie par les angles (XN, 3'). Or, les coordonnées de
'objet sont connues dans le référentiel géocentrique'®, ou elles s’écrivent (A, 5). En
négligeant la distance entre la Terre et le Soleil par rapport aux distances des objets
observés (1 UA contre plusieurs kpc), on aura 5’ = /3. De plus, étant donné que le
vecteur rotation de la Terre autour du Soleil 2 est le méme pour les deux repéres,
et que ’ascension droite du soleil va croissant au cours du temps, )\’ sera également
croissant. Ainsi, A’ = A + K. La constante est déterminée au point vernal : un objet
situé en ce point sera vu & A\, = 0, alors que depuis la Terre ’observateur regardera
exactement dans la direction opposée, c’est a dire /\;bj = 7. Finalement,

N=X\+n et 3 =5 (A.18)

La Fig. A.5 donne la géométrie du probléme, dans un repére géocentrique.

Le vecteur de base e; de ce repére est dirigé dans la direction du point vernal T,
es pointe vers le pole nord écliptique et ey, qui appartient au plan de I’écliptique,
compléte le repére orthonormé direct. L’orbite de la Terre autour du Soleil est, selon
une excellente approximation ici (sinon voir par ex. Dominik, 1998a), circulaire de
rayon physique ag. Le mouvement plan de la Terre y est décrit par les coordonnées

ze(t) et ys(t)), avec

ws(t) =1 cos (Q(t —ty))
{ ya(t) =nsin(Q(t —ty)). (A.19)

7] faudra bien sar au préalable les exprimer & partir de ’ascension droite et de la déclinaison
de l'objet selon les formules de transformations classiques.
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Plan-lentille

Fi1Gc. A.5: Disposition du plan-lentille par rapport a I'Ecliptique, et définition des sys-
témes de coordonnées. La Terre est située au centre du référentiel ; son orbite est supposée
circulaire.

L’unité de distance de 7, dans ce repére, est choisie de maniére a ce qu’elle soit
compatible avec la description habituelle dans le plan—lentille ou le plan—source. Vu
a partir du point sur le plan-source qui se trouve dans le prolongement de 1’axe
de rotation porté par es, le rayon de lorbite terrestre vaut (Ds — Dy)/Ds X ag au
niveau du plan—lentille. Si n désigne cette valeur, mais en unités du rayon d’Einstein
dans le plan-lentille, on aura :

ag DL
= — |1—-—]. A.20
n=1e [ DJ (A.20)

On peut alors réécrire plus généralement 7 en unité angulaire O, grace & Rg =
DL@E et ag = 1UA :

_ s (A.21)
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ou
1UA 1UA

D.  Ds

est la parallaxe relative entre la lentille et la source. Il apparait ainsi qu’une mesure

(A.22)

LS =

du paramétre 7, qui intervient directement dans les modéles, fournit bien une relation
supplémentaire (indépendante) entre parallaxe relative et rayon angulaire d’Einstein,
c’est-a-dire entre les grandeurs Ds, Dy, et v, .

On définit ensuite un nouveau repére orthonormé dans le plan—lentille, de telle
sorte que F3 soit dirigé du soleil vers I'objet, E, et E, appartenant au plan. La
trajectoire de la Terre autour du Soleil y est définie par les coordonnées X (¢) et
Y5 (1), qui s’obtiennent grace a la matrice de passage du premier repére au nouveau,
composée de deux rotations successives, d’angle \ + 7 autour de ez (matrice R))
puis d’angle 5 — 3 autour de Eq (Rx ) :

( cos(5 —pB) 0 —sin(5 —p) > ( cos(A+m)  sinA+7) O >
Rz_g-Raxyn = 0 1 0 —sin(A+7) cos(A+m) 0 |, (A.23)
sin(3 —B8) 0 cos(§5 —B) 0 0 1
soit
—sin(f) cos(\) —sin(f) sin(A) — cos(f)
Rz - Rz \= sin(A) —cos(A) 0 . (A.24)

—cos(f) cos(A) —cos(f) sin(A)  sin(f)

La projection du mouvement du Soleil autour de la Terre sur le plan-lentille a
finalement pour expression :

Xg(t) = —cosAsinfBag(t) —sin A sin B yq(t) A
{ Yo(t) =sinAzg(t) — cos Ayg(t). (A.25)

Une derniére inconnue est encore & prendre en compte. Si 'angle o qui définit
Porientation de la trajectoire de la source par rapport a la lentille est bien déterminé
(cf. Fig. 2.5), Vorientation du plan-lentille autour de la ligne de visée ne Vest pas.
Cela ne pose pas de probléme pour le cas d’une lentille simple, car elle est symétrique
par rotation, mais il est essentiel de prendre en compte ce fait pour une lentille
multiple. Il est ainsi nécessaire de rajouter un deuxiéme paramétre (en plus de 7)
dans la modélisation de la parallaxe, qui décrit une rotation ¢» du plan—lentille (lié
aux composantes de la lentille) autour de la ligne de visée, portée par le vecteur Ej.
La Terre aura alors pour trajectoire dans le plan—source :

(S Yo (o0 By ()

L’équation compléte de la trajectoire de la source, incluant 1’effet de parallaxe,
se fera en ajoutant & sa trajectoire rectiligne (Xg(t), Ys(¢)) le mouvement parallac-
tique supplémentaire (Xp(t), Yp(t)). Dans un souci de raffinement, on pourra méme
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ajouter & sa place (Xp(t) — Xp(t,), Yp(t) — Yp(t,)), ol t, est I'instant de passage
de la source au plus prés de lorigine du plan—source (soit u,), dans le but de faire
intervenir la parallaxe comme une correction, ainsi qu’il avait été précisé au début
de cette Annexe. En fin de compte,

{ X(1) = Xs(t) + (Xp(t) — Xp(to))

Y(t) =Ys(t)+ (Yp(t) — Ye(to)) (A.27)

(et on a bien X(t,) = Xs(t,) et Y(t,) = Ys(t,))-
La trajectoire (Xg(¢), Ys(t)), non affectée par la parallaxe, est exprimée comme
suit.

Trajectoire de la source Xs(t), Ys(t)

La trajectoire de la source est décrite Fig. 2.5. On note de plus M la position
du centre de la source et P est la projection orthogonale du centre du repére O sur
la trajectoire. Le repére de calcul est noté (O,x,y) et la source se déplace selon
laxe Ox/, ot (O, x’,y’) est un repére orthonormé obtenu par rotation d’angle « de
(O, x,y) autour de l'origine.

Soit (Xs(t),Ys(t)) = OM = OP + PM, ou OP = uy’ et PM = v(t — to) X'.
Comme de plus v = 1/tg (tg est le temps que met la source pour franchir une
distance égale au rayon d’Einstein), PM = (¢t — t,)/tgx'. Or, d’aprés la figure,
x' = cos(a) x + sin(a)y et y' = —sin(a)x + cos(«) y. La trajectoire de la source
dans le repére s’écrit donc :

OM = t;to cos(oz)—uosin(oz)} X +{ - “sin(a) +upcos(a) | y.  (A.28)
E E

Changement d’origine

Pour définir la méme trajectoire par rapport a la microlentille, mais dans un
repére (O',x,y) d’origine différente, on doit appliquer des transformations v — u’
et t, — t/. Soit alors ¢ défini par OO’ = cx. En écrivant I'expression de O’'M grace
a OM = OO’ + O’M, on obtient en comparant ’écriture de OM a Eq. (A.28) :

u, = u,+ csin(a)

o
to + ctg cos().

t; (A.29)

A.5 Les outils de modélisation gobi et tangobi

A.5.1 gobi

Le code gobi que j’ai développé au cours de ma thése est un programme multi-
fonctions dédié au calcul de différents modéles de microlentilles, et de leur ajustement
aux données multi-sites. Les différents modéles ont été implémentés au fur et a
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mesure que le suggéraient les anomalies rencontrées dans les courbes de lumiére
observées. Les méthodes numériques de résolution des équations et de ’exploration
de l'espace des paramétres des modéles, ont été enrichies par des discussions avec
des collaborateurs ou par des algorithmes « maison ».

Apercu général du programme

Je ne donne pas ici le détail du programme mais plutot les points essentiels
abordés, avec quelques apercus des entrées/sorties du programme, ainsi que la signi-
fication de quelques paramétres importants. L’interface utilisateur, en particulier, a
été étudiée pour que son utilisation soit facilitée pour toute personne désireuse de
le prendre rapidement en main. Le programme est concu de maniére modulaire, ce
qui rend trés aisé l'ajout de modéles, de méthodes ou d’algorithmes numériques.

L’aide de gobi donne quelques informations essentielles sur les paramétres entrés
par l'utilisateur, ainsi que sur certaines options :
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[cassan@popov] gobi -h

\'A
~ WW mmmmmm
~ ~ mm mmmmmmmmmm ~mm
- o mmmm mmmmooomm G mmmm
- - mmmmmmm . gobi . mmmmmmmm
mmmm mmmooom mm--mm
~ o mm mmmm mmmmm
~ ~ WW mm mmm
~ ~ VvV

Options: gobi -7 7
-h : display general help
-m : fit mode
-r : no confirmation run mode
-v : verbosity 1 to 5 [1]
-e : error bars

-P : printing : -P yourfilename.eps
Option m (fit model) help:

binary binary lens

single single lens

ast astrometry

cc straight fold caustic crossing

binsrce binary source

fitgrid fit on a (d,q) grid, point-source or maps
Option f (fit strategy) help:

1 gradient

2 simplex

3 genetic -> gradient

4 genetic -> simplex

5 genetic
Option r (no confirmation run mode) help:

X run gobi with mode x (no prompt, x=1, 2, 3...)
Notes:

+ excluded data should be written in ’killdata.dat’ (eg. UI32)

Now, let’s go !...
This is the end

Gobi - version 12.5 - 2005 - Cassan A. - PLANET collaboration

Interface utilisateur—machine

Avant de préciser quels sont les principaux modéles implémentés et les princi-
pales options de gobi, quelques exemples liés & l'interface utilisateur—machine sont
présentés dans les lignes qui suivent.

Une option essentielle non spécifiée entraine une erreur. Par exemple :
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¢...)

No fitting strategy chosen (-f 7 option)...
This is the end

¢...)

qui attire ’attention de l'utilisateur sur le fait qu’aucune méthode de minimisa-
tion n’a été spécifiée dans la recherche d’ajustement entre modéle et données.

De maniére générale, lorsqu’un fichier nécessaire est manquant, le programme
s’arréte en signalant le probléme, et une option inexistante sera aussi signalée :

...

File ’espltab.tab’ does not exist...
This is the end

...

(...
Option ’-t’ does not exist...
This is the end

...

Les principaux modéles implémentés

Les principaux modéles testés et définitivement implémentés & cette date sont
briévement décrits ci-dessous (d’autres sont trés spécifiques, ou encore en cours de
conception ou de test).

— Lentilles simples Cette option gére les microlentilles simples, aussi bien dans
I’approximation des sources ponctuelles que dans le cas d’une source étendue.
Elle permet de déterminer les coefficients d’assombrissement centre-bord. Di-
verses options sont disponibles dans le fichier d’entrée gobi.setup (voir plus
loin).

Ecas§an@popov] gobi -m single

1 [ FIT ] - Point source, single lens

2 [ PLOT ] - Point source, single lens

3 [ FIT ] - Extended source, uniform

4 [ PLOT ] - Extended source, uniform

5 [ FIT ] - Extended source, linear 1d
( 6)[ PLOT ] - Extended source, linear 1d

— Lentilles binaires Option utilisée pour modéliser les lentilles binaires, avec ou
sans effet de source étendue.

[cas§an@popov] gobi -m binary

1 [ FIT ] - Point-source, binary lens
2 [ PLOT ] - Point-source, binary lens
3 [ FIT ] - Extended-source, binary lens
4 [ PLOT ] - Extended-source, binary lens

— Sources binaires Cette option permet de décrire une source binaire.
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[cassan@popov] gobi -m binsrce

¢(...)
1 [ FIT ] - Binary static source, single lens
2 [ PLOT ] - Binary static source, single lens

— Traversée de caustique Option qui génére les courbes de traversée de caus-
tiques, entrée et sortie, avec mesure de ’assombrissement centre-bord.

Ecassan@popov] gobi -m cc

L)
1 [ FIT ] - cc exit, uniform source
2 [ PLOT ] - cc exit, uniform source
3 [ FIT ] - cc entry, uniform source
4 [ PLOT ] - cc entry, uniform source
5 [ FIT ] - cc entry, linear 1d
6 [ PLOT ] - cc entry, linear 1d
7 [ FIT ] - cc exit, linear 1d

( 8)[ PLOT ] - cc exit, linear 1d

— Utilisation de cartes d’amplification Option similaire & « Lentilles binaires »,
mais en utilisant des cartes d’amplification pré-calculées. Ces derniéres peuvent
en particulier intégrer des sources étendues a profil de brillance quelconque.

Ecas§an@popov] gobi -m map

i [ FIT ] - Source map, binary lens
( 2)[ PLOT ] - Source map, binary lens

— Recherche de modéles dans une grille de paramétres Utilisation d’une grille
de paramétres (d, q) pour affiner un modéle proche de son minimum global,
ou pour explorer une région donnée de 1’espace des parameétres.

Ecas§an@popov] gobi -m fitgrid

1 [ FIT ] - binary fit on a (d,q) grid, point-source
2 [ FIT ] - binary fit on a (d,q) grid, maps
( 3)[ READ ] - read binary fit -g 7, point-source

— Astrométrie Option spécifique au tracé de la trajectoire du centroide d’une
image au cours d'un événement de microlentille déja modélisé.

Ecas§an@popov] gobi -m ast
"1 [ AST 1 - Single lens

2 [ AST ] - Binary lens
...

Chaque modeéle est codé dans un fichier individuel. Par exemple, le menu single
est écrit dans single.c, dont voici un extrait (ce modéle de fichier est générique) :

(...)

void menu_s ingle(void)
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char CHOIX[16] [256];
int i,choix,Nchoix;
sprintf (CHOIX[0], ™[ QUIT
sprintf (CHOIX[1], "[ FIT
sprintf (CHOIX[2], ™[ PLOT

]n);
% -
sprintf (CHOIX[3], "[ FIT %
]
]

Point source, single lens");
Point source, single lens");
Extended source, uniform");

- Extended source, uniform'");
Extended source, linear 1d4');
Extended source, linear 1d\n");

sprintf (CHOIX[4], "[ PLOT
sprintf (CHOIX[5], "[ FIT
sprintf (CHOIX[6], ™[ PLOT
Nchoix=6; AFFICHE_MENU;

readio();
fitflags[0]=0; fitflags[1]=0;
switch(choix)

case 1 :
fitflags[3]1=0;
AmpliCalculate=AmpliCalc_pspl;
Fitgobi();
PrintLightCurve_leastSquare_ps(5000);
break;

case 2 :

...
void AmpliCalc_pspl(double t, double afunc[], int ma)
{

double u,HB;

// 2=u0 | 4=t_E | 5=t_o | 6=eta | 7=psi

u = sqrt(SQR((t-fitparal5])/fitparal[4]+fitpara[6]*(Parallaxe(t, (...)
HB = (SQR(u)+2)/(u*sqrt(SQR(u)+4));

LINFIT;

}
(...)

Les options

Les options permettent de spécifier le fonctionnement de gobi.

-f (fit strategy) permet de choisir la méthode d’optimisation voulue. Le fichier
‘gobi.setup’ contient divers paramétres ajustables par l'utilisateur qui peut
choisir la précision, les points de départ dans I'espace des paramétres, par
exemple.

-r (no confirmation run mode) lance l’exécution du programme, avec le modéle
et les options choisis, sans demander de confirmation & 'utilisateur. Avant de
lancer un calcul dans ce mode, un test devrait toujours étre réalisé en mode
normal. Ce mode s’utilise aussi avec ’option -v 0.

-v (verbosity) définit le degré d’informations qui s’affichent & ’écran. L’argument
de cette option va de 0 & 5, le mode 4 donnant en particulier toutes les infor-
mations sur la lecture des données et des paramétres. Le mode -v 0 (aucune
sortie & 1’écran excepté le logo...) ne s’utilise qu’en association avec -r x. Il
permet de lancer le programme en tache de fond, par exemple :
[cassan@popov] gobi -m binary -f 1 -r 1 -v 0 &
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-e (error bars) autorise le calcul de barres d’erreurs & partir du meilleur modéle
obtenu (cf. § A.2.5).

Parameétre de lutilisateur

Le fichier de paramétres—utilisateur, gobi.setup, a la forme suivante (exemple
d’une lentille binaire) :

# GA SETUP #
# ga ctrl setup , ctrl is vector of control flags and parameters to control
# the behavior of the genetic algorithm, if value of element is < 0. then
# default settings indicated in bracets are used.
250. ctrl(1) = population size (default is 100)
550. ctrl(2) = number of generations (500)
6. ctrl(3) = number of significant digits in encoding (6)
-1. ctrl(4) = crossover propability (0.85)
6. ctrl(5) = mutation mode; 1/2/3/4/5/6 (2) , see documentation
-1. ctrl(6) = initial mutation rate (0.005)
-1. ctrl(7) = minimum mutation rate (0.0005)
-1. ctrl(8) = maximum mutations rate (0.25)
-1. ctrl(9) = relativ fitness differential ([0,1]; 1)
3. ctrl(10) = reproduction plan; 1/2/3 (3)
-1. ctrl(11) = elitism flag 0/1 off/on , only for plan 1 & 2 (0)
2. ctrl(12) = printed output 0/1/2 none/minial/verbose (0)
# PARAMETER SPACE - values and boundaries #
# 1 =free , 0 = { fixed + parameter=value } #
e e et e #
0.35012999 / 0.1 / 5.0 /0 d lens separation
0.69486600 / 0.001 / 1.0 /0 q mass ratio
-0.008249 / -2.0 / 2.0 /1 u minimum impact parameter
1.533967 / 0.0 / 3.14 / 1 alpha impact angle (radians)
13.384381 / 1.0 / 2000 /1 t_E Einstein time
3185.087814 / 3170.0 / 3210.0 /1 t_o time origin
0.000000 / 0.4 / 0.9 / 0 eta parallax semimajor axis
0.000000 / 0.4 / 0.9 / 0 psi parallax orientation
100.0 ps magnification cut
e e et e #
# Limb-darkening: 1 = parameter(s)/common Band , 2 =parameter(s)/site #
e e et e #
1 limb-darkening mode
#--- tolerance in gradient/simplex fit ----------—-—mmmmmmmmm

1.e-4 tol = tolerance for termination criteria

4.

L8

# OBJECT DESCRIPTION

0B04368 event data filename
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17h56m14.91s rectascension
-29d36mb4 .28 declination

# MAP LIBRARY SELECTION ( *.dat = map directory / *.fits = single map ) #
et et e #

IRIS0010_5_0.51.fits map library
# IRIS_0694866_0350130_2_0.50.fits map library
# GRID (d,q) CONTROLS #
et et e #

0.156 / 1.5 / 4. dmin/dmax/nbvalues

0.11 / 0.9 / 3. qmin/gmax/nbvalues
# DATA SELECTION #
et et e #
# Data Types optiomns: #
# -> 7 stype ok (default 11) #
# Data Filter optioms: #
# -> seeing min / seeing max / mag min / mag max / error min / error max #
et et e #

11 stype ok

17 stype ok

19 stype ok

0.2/6.0/9.0/22.0/0.0/1.0 data filter
et et e #
# DATA TYPE (1, 2, 3 or 4) - gobiOnline 10 #
et et e #
# code 1 2 3 4 5 6 7 8 9 10
# 1 [PLANET] #N  #Mag #Err #Date #Seeing #BackG #Typ #ExpTm #FWHM #AirMa
# 2 [0GLE] #Mag #Err #Date
# 3 [MicroFUN] #Mag #Err #Date #Seeing #BackG #Typ
# 4 [Gobi 9.1] #Date #Mag #Err #Seeing #BackG #Typ #Site
B o o e
# site / dataTyp / band / JD_start / JD_end / minMb / maxMb / minBlen / maxBlen
# Danish

Z/1/ R/ 3100.0 / 3300.0 / 16.0 / 20.5 / 0.0 / 0.5 # TOUT

# z/1/R/ 3130.0 / 3240.0 / 16.0 / 20.5 / 0.0 / 0.5  # caustic crossing
# UTas

u/1/1/ 3100.0/ 3220.0/ 16.0 / 20.5 / 0.0/ 0.5 # part 1

u/1/1I/ 3250.0/ 3300.0/ 16.0 / 20.5/ 0.0/ 0.5 # part 2
# SAAQ

A/1/ 1/ 3100.0/ 3300.0 / 16.0 / 20.5 / 0.0 / 0.5 # TOUT
# OGLE
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0/2/71I/ 2100.0/ 3400.0/ 16.0 / 20.0 / -1.0 / 0.5 # TOUT

4.
it

L8

# Plot controls

#-- Time range --------———— - -

# 3170. / 3210. plot range # vue large
3180. / 3190. plot range # vue sur le pic
# 2837. / 2853. plot range # zoom caustics

#-- Magnification range ---------——---——-—— - -

# 100. magnification max

#-- Caustics view ---------—-— -

# 0.45 / 0.7 x caustics
-0.2 / 0.2 y caustics

H H

H H

Ce fichier est modulable selon les calculs demandés. Une option commentée (ca-
ractére #) ou inexistante sera utilisée & sa valeur par défaut, alors qu’une information
essentielle manquante, tel le nom de 1’événement ou la valeur d’'un paramétre, pro-
duira un message d’erreur sur le probléme précis de la part de gobi (sans générer de
fichier de corruption dans le disque).

Le ceeur du programme

Plusieurs méthodes d’ajustements, linéaires ou non, sont implémentées, avec une
base commune pour gérer les courbes de lumiére, la précision, D'affichage, etc. Il
suffit de définir des fonctions d’amplification pour générer de nouveaux modéles &
lintérieur du programme, que le code congoit de maniére modulaire. Il est ainsi trés
aisé d’en ajouter de nouveaux, en fonction des besoins.

Lecture et tri des données

gobi comporte un certain nombre de filtres qui éliminent automatiquement des
données clairement déviantes. Ainsi, par exemple, une magnitude de 6 ou une erreur
de 0.8 magnitude seront immédiatement exclues. Le mode gobi -v 4 donne toutes
les précisions sur les points exclus, comme le montre I’exemple suivant (le paramétre
qui a causé l'exclusion de la donnée clignote & ’écran et les lignes listant les points
exclus sont en couleur inversée, par exemple blanc sur fond noir) :

...
[gobi] Data selection:
Reading data Z0B03267R.dat (1), 2840.600000 < t < 2842.300000
data 61 excluded in Z0B03267R  typ= 11 mag= 15.9 err= 0.053
data 93 excluded in Z0B03267R  typ= 11 mag= 0.0 err= 0.025
Reading data UOB03267I.dat (2), 2840.600000 < t < 2842.300000
data 34 excluded in UOB03267I typ= 19 mag= 16.7 err= 0.076
Reading data 00B03267I.dat (3), 2840.600000 < t < 2842.300000
)
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Magnitude de base et “blending”

Les valeurs des magnitudes de base et des flux de “blending” sont bornées, pour
éviter d’explorer des régions de ’espace des paramétres conduisant & des modéles
non physiques, et ce durant tout le temps du “fit”, processus de recherche du modéle.
A Décran, une vérification de ces bornes, précisées dans le fichier gobi.setup, peut
donner :

(...)

[gobi] Physical bounds on baseline magnitude and blending ratio:
Archive Z0B03267R

17.00 < Mb < 20.00 and 0.00 < Fb/Fs < 0.60

Archive UOB03267I

16.00 < Mb < 19.00 and 0.00 < Fb/Fs < 0.20

Archive 00B03267I

%5.00 < Mb < 20.00 and 0.00 < Fb/Fs < 0.40

Résultats des calculs de modéles

Une fois un modéle déterminé par gobi, les résultats sont affichés a ’écran, selon
le schéma suivant :

[gobi] Archives - data and names:
46 data in archive Z0B03267R
33 data in archive U0B03267I
23 data in archive 00B03267I
= 102 data in total
[gobi] Magnification plotted for the uniform source
[gobi]l Chi~2 = 199.220925 Chi~2/dof = 2.165445

d = 1.030144
q = 0.312257
u = 0.0510398
alpha = 0.246501

t_E = 24.306844

t_o = 2486.352156

eta = 0.034536

psi = 1.598724

Site Baseline Blending Lin. 1.d.

Z0B03267R 18.301019 0.033450 0.596535
U0B03267I 18.278878  0.121576 0.303539
00B03267I 17.611006 0.020012 0.314912

Interface graphique

Lorsque le modéle est calculé, son tracé et celui des résidus est réalisé. Si ’option
gobi (...) -P figure.eps (...) est activée, il n’y a pas de sortie graphique a
I’écran mais un fichier PostScript Encapsulé est généré. Sinon, & moins que ’option
-v 0 ne soit activée, ce qui inhibe toute sortie, gobi utilise X11 sous linux afin
de générer une sortie graphique a I’écran, qui permet de visualiser le résultat des
calculs du modéle. Une routine supermongo est automatiquement générée (elle est
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F1G. A.6: Interface graphique de gobi . La courbe d’amplification est tracée en vert,
la position des caustiques et la trajectoire de la source sont indiquées dans l’encart en
haut & droite. Les panneaux du bas représentent les résidus de l’ajustement, en terme
d’amplification relative, AA/A(%) et en « nombre de o », AA/o4.

ajustable) et exécutée pour produire 'affichage standard dont un exemple est donné
a la Fig. A.6. La courbe d’amplification est tracée dans le panneau du haut, avec
les points de mesure et leurs barres d’erreur; le nom de I’événement et le nombre
de données par télescope y sont aussi indiqués. La configuration des caustiques et la
trajectoire de la source sont représentées dans un encart en haut a droite. Les deux
panneaux du bas sont les résidus de 1’ajustement, en terme d’amplification relative,
AAJA (%) et en « nombre de o », AA/o 4.

Liste des routines

Le corps du programme gobi est constitué des routines gobi.c (programme
principal), fitgobi.c (routines centrales de gestion des méthodes numeériques),
pikaia.f (algorithme génétique), readio.f et readiodata.c (lecture des para-
métres et des données). Les modéles sont écrits dans des fichiers individuels, confor-
mément A I’aspect modulaire de gobi : single.c (lentilles simples), psbl.c (lentilles
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binaires), cc.c (traversée de caustique), map.c (utilisation des cartes d’amplifica-
tion), fitgrid.c (recherche de modéles sur une grille de paramétres) et astrometry.c
(routines de calculs astrométriques). Les principales méthodes mathématiques, adap-
tées au probléme, sont dans mathutils.c et powell.c. Enfin, on trouve des utili-
taires routinesTrajectoire.c (calcul des courbes critiques et des caustiques, de la
trajectoire, de la parallaxe), tpgheader.h (déclaration des fonctions, des macros),
nrutilPr.h et nrutilPr.c issues de (Press et al. , 1992), fitsio.h et longnam.h
pour la bibliothéque cfitsio qui permet de gérer les cartes d’amplification au for-
mat FITS. Certains fichiers de fonctions tabulées peuvent parfois étre nécessaires
pour certaines fonctions (effet de source étendue par exemple). C’est le cas de
ccfunctab.tab ou espltab.tab, qui ont été générés a partir d’algorithmes im-
plémentés dans des programmes complémentaires que j’ai réalisés.

Utilisation de gobiOnline

gobilnline est une version de gobi qui permet la récupération automatique des
données, et la modélisation en ligne des événements, au cours de la saison d’obser-
vations PLANET. Les mesures des divers télescopes sont extraites de la base de
données PLANET, au fur et & mesure qu’elles sont collectées et réduites en temps
réel dans les “pipelines” de réduction automatique. gobi est adapté a la modélisation
en temps réel des événements, et cela dans les meilleures conditions de confort et
d’efficacité pour le modélisateur. Les filtres sur les données, basés sur les grandeurs
telles seeing ou magnitude, sont particuliérement utiles pour ce genre d’utilisation.

A.5.2 tangobi

Le programme spécifique tangobi est congu pour calculer des efficacités de dé-
tection et les diagrammes correspondants. Une version figée de ce programme a été
mise en place, afin que la méthode de calcul reste strictement identique pour toutes
les microlentilles traitées, méme si le travail est réalisé & plusieurs semaines d’inter-
valle (bien que quelques corrections mineures y aient réguliérement été ajoutées).
Les formats des fichiers d’entrée et de sortie de tangobi ont aussi été choisis une fois
pour toutes. Ceci permet de garder une bonne cohérence, lorsque les calculs sont
faits d’'une année sur l'autre par exemple (ajout d’événements pour augmenter la
statistique).

tangobi fonctionne selon divers modes, de maniére trés similaire a gobi. Pour
calculer un modéle de lentille simple (PSPL) préliminaire, on utilise :

Ecas§an@popov] tangobi -m single
1 [ FIT ] - Point-source, single lens
2 [ PLOT ] - Point-source, single lens
Le calcul des efficacités de détection utilise le mode

[cas§an@popov] tangobi -m excl

1 [ FIT 1 - exclusion files, map
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2 [ FIT ] - exclusion files, PS

3 [ FIT ] - compute detection efficiencies for THIS event

4)[ FIT 1 - compute detection efficiencies for ALL events
(...

Une batterie de programmes annexes, pour la plupart écrits en IDL, compléte
alors tangobi pour effectuer certains calculs et tracer les diagrammes d’exclusion de
planétes extra-solaires.
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J’ai eu Poccasion au cours de ma thése de participer en tant qu’observateur a
divers projets; ils sont trés succintement présentés dans cette annexe.

B.1 Observations d'“afterglow” de sursauts ~ et des flashs de
rayons X

En paralléle des observations PLANET, une équipe danoise utilisait le télescope
de La Silla en mode d’alerte. Lorsqu’un sursaut v ou un flash de rayons X était
détecté, les observateurs étaient contactés pour planifier des observations dans plu-
sieurs filtres. Le but était de voir si une contre-partie optique au phénomeéne pouvait
ou non étre mise en évidence.

B.1.1 Afterglow du flash XRF 050509c

(Gorosabel et al. , 2005).

We have performed almost daily R-band monitoring of the XRF 050509c field
(GCN Circ. 3402, HETE-2 trigger #3751) from May 15 to June 8.
No significant rebrightening brighter than R ~ 22.5 has been detected at the
afterglow position (GCN Circ. 3425) during the mentioned period. If XRF
050509c was related to a supernova similar to SN 1998bw, our observations
would impose a lower redshift limit of z > 0.4.

299
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A combination of all late images reveals a faint (R ~ 24) object coincident
with the afterglow position, which we tentatively identify as the host galaxy
of XRF 050509c

B.1.2 Afterglow du sursaut ¥ GRB 040825A

(Jensen et al. , 2004a,b).
We report optical observations, covering ~ 90 % of the refined 7’ error-circle (HETE#11553-
2) of GRB040825A, taken with the Danish 1.54m telescope at La Silla (FoV=13.7"),
as follows :
Date midobs (UT) | t_b+ | filter:expt | seeing | 3sig limit

Aug. 26.30, 2004 27.7h R:14x600s -1t R723.5
Aug. 26.31, 2004 27.9h V:12x600s “1.4" V©23.3
Aug. 27.31, 2004 51.9h R:18x600s ~“1.5" R723.0
Aug. 28.28, 2004 75.2h I:13x300s “2.1n I721.0

Photometric calibration is based on Henden et al. (GCN+#:2668).
Visual comparison of the three main epochs reveals no candidate optical af-
terglow down to R ~ 23.0

B.1.3 Afterglow du sursaut ¥ GRB 030725

(Jorgensen et al. , 2003).

We have obtained R-band observations of the candidate optical afterglow of GRB
030725 (Monard, GCN +##2324,2334; Vinter et al. GCN #2335) with the
Danish 1.5m telescope at La Silla. The late R-band light curve (Jul 29.3 - Aug
6.3 2003 UT) is well-fitted by a power law decay with index —1.4 & 0.1. The
optical transient is now R ~ 23.

B.2 Suivi photométrique de la cométes 9P /Temple 1 depuis
La Silla

J’ai eu aussi l'occasion de suivre la cométe 9P/Temple 1 depuis le Chili. Ces
observations s’inscrivaient dans le cadre de la mesure précise de la position de la
cométe, en vue de 'arrivée de 'impacteur “Deep Impact”, le 4 juillet 2005. Une des
images prises au télescope danois est présentée a la Fig. B.1.
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: COMET 9P TEMPEL-1, PLANET OBSERVATIONS]
Bl BAND, JUNE 3, 2005

Beaulieu, Cassan & Jorgensen

F1G. B.1: Vue sur la cométe 9P /Temple 1, depuis le télescope danois de 1.54 m a La Silla
(Chili), un mois avant 'impact par le percuteur lancé par la sonde “Deep Impact”.
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Formulaire
Sommaire
C.1 Constantes physiques et conversions . .. ... ... ... 303
C.2 Formulesutiles . . . ... ... ... ............. 303
C.1 Constantes physiques et conversions
co 2,09792458 x 10° ms
G..... 6,67259 x 1071 kgm3s2
M, ... 1,9891x 1073 kg
Re.... 6,955 x 10° m
Toetr- - 5780 K
1 rad 2,0626480625 x 10° arcsec
1 kpe 3,085677 x 101 m
1 UA 1,495978 x 10" m

TAB. C.1: Constantes et conversions entre unités.

C.2 Formules utiles

Intégrale elliptique incompléte de Legendre de premiére espéce (e.g. Gradshteyn
& Ryzhik, 1994) :

¢ dé
F(o.k) = /O 7 1)

Intégrale elliptique incompléte de Legendre de deuxiéme espéce :

@
B, k) = /0 V1= K2sin?0do. (C.2)

303



304 Annexe C — Formulaire

Intégrale elliptique incompléte de Legendre de troisiéme espéce :

ol
(6, 0%, k) = /0 a0

V1 —k2sin%6 (1 — a2sin? (9)7

Les intégrales elliptiques complétes qui leur sont associées sont K (k) = F (%, k)
(premiére espéce), E(k) = E(5, k) (deuxiéme espéce).

(C.3)
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L’effet de microlentille gravitationnelle dans la recherche de planétes extra-solaires et dans le sondage
d’atmosphéres d’étoiles géantes du Bulbe

Résumé — Un effet de microlentille gravitationnelle galactique a lieu lorsqu’une étoile d’avant-plan du disque de la
Voie Lactée (la « microlentille » ) croise la ligne de visée d’une étoile d’arriére-plan située dans le Bulbe (la source). Le
phénomeéne s’accompagne d’une amplification caractéristique du flux lumineux. Cette propriété est utilisée comme
outil original aussi bien pour la recherche de planétes extra-solaires et la détermination de limites & leur abondance,
que pour réaliser la tomographie d’étoiles géantes du Bulbe.

Grace & un réseau de télescopes réguliérement espacés en longitude dans I’hémisphére sud, la collaboration
internationale PLANET (Probing Lensing Anomalies NETwork) procéde a un suivi précis et continu d’événements
de microlentille soigneusement choisis. Des méthodes mathématiques et numériques adaptées & leur modélisation
sont utilisées, afin de répondre aux problémes posés par la non-linéarité des équations et la configuration particuliére
de ’espace des parameétres, qui est a la fois vaste et constitué de nombreux minima locaux.

Une planéte extra-solaire peut étre détectée par cette technique si sa présence produit une déviation dans la
courbe de lumiére produite par son étoile-hote. L’un des points forts de cette méthode réside dans sa capacité &
mettre au jour des exoplanétes en orbite & quelques unités astronomiques et de masse aussi petite que celle de
la Terre, grace aux caustiques gravitationnelles produites par la planéte. Ces derniéres peuvent engendrer un pic
d’amplification secondaire significatif, si la source vient & les traverser. La découverte de I’exoplanéte OGLE 2005-
BLG-390Lb porte & trois le nombre de détections par effet de microlentille ; elle est présentée ici. Outre le fait d’étre
A ce jour la planéte la moins massive détectée — environ cinq fois la Terre — elle se situe a une distance appréciable
de son étoile-hote, soit trois unités astronomiques.

Les observations réalisées sont également mises a profit afin de poser des limites 4 I’abondance de planétes extra-
solaires autour d’étoiles naines rouges. Pour une sélection de microlentilles observées entre 1995 et 2004 et qui ne
présentent pas de signature planétaire évidente, des diagrammes d’efficacité de détection sont calculés selon une
méthode décrite ici. Les résultats obtenus forment alors la base de 1’étude statistique.

Enfin, un effet d’amplification différentielle du disque de ’étoile-source, lorsque cette derniére traverse une caus-
tique, est exploité afin de sonder ’atmosphére d’étoiles géantes du Bulbe. Les mesures de coefficients d’assombris-
sement centre-bord de plusieurs étoiles sont rapportées et comparées aux prédictions des modéles. En outre, grace
4 un suivi spectroscopique 3 haute résolution spectrale, il a été possible de confronter aux modéles les mesures de
largeur équivalente de raies spectrales en plusieurs points du disque d’une géante G5III du Bulbe, a 9 kpc, et d’en
détecter directement la chromosphére.

Mots-clefs — Microlentilles gravitationnelles — Planétes extra-solaires — Abondance des exoplanétes — Assombris-
sement centre-bord — Etoiles géantes du Bulbe — Haute résolution angulaire

Searching for extra-solar planets and probing the atmosphere of Bulge giant stars through gravita-
tional microlensing

Abstract — A galactic microlensing effect occurs when a luminous object (the source) located in the Bulge of
the Milky Way is temporarily magnified by an intervening star (the “microlens”) passing close to its line of sight.
This phenomenom is used for searching extra-solar planets and constraining their abundance, as well as probing the
atmosphere of Bulge giant stars.

The PLANET collaboration (Probing Lensing Anomalies NETwork) monitors carefully chosen ongoing microlen-
sing events on a round-the-clock basis from observatories in the southern hemisphere. Mathematical and numerical
methods are developed to deal with both the highly non-linear equations and the wide parameter space plagued
with many local minima.

Microlensing exoplanet detection is possible because planets can induce perturbations to the standard lensing
light curves. Its sensitivity can go down to Earth-mass planets, thanks to gravitational caustics that arise from
a binary lens. If crossed by the source, additional secondary magnification peaks in the light curve can occur.
OGLE 2005-BL.G-390Lb is the third extra-solar planet detected by this method so far, and its discovery is reported
here. It is the lightest exoplanet to date — about five Earth masses — located at a rather large distance of its star,
that is about three astronomical units.

A selection of microlensing events monitored during the 1995-2004 period was used to derive limits on exoplanets
abundance around red dwarf stars. The method is described and detection efficiency diagrams are provided as a
basis of the statistical analysis.

Last, a differential magnification effect over the disk of the source star is used as a tool to probe Bulge giants
stellar atmospheres. Limb-darkening parameters of a set of stars have been measured and compared to atmosphere
models. Moreover, a high-resolution spectroscopic monitoring of a Bulge G5III giant at 9 kpc made possible both
the measurement of the individual lines equivalent width and the direct detection of its chromosphere.

Key-words — Gravitational microlensing — Extra-solar planets — Exoplanets abundance — Limb-darkening — Bulge
giant stars — High angular resolution



