La mesure astrométrique du ciel
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L'article permet de montrer comment on parvintdrisfuement a déduire de la position et du mouveme
angulaire des astres leur distance a la Terre.

L’'observation du ciel pose tout de suite un pro-ll va aussi détecter la précession des équinoxe
bléeme fondamental: comment déduire de lagrace a son catalogue d'étoiles qu'il peut compare
position et du mouvement angulaires des astrea ce qui a été fait avant lui. Ses mesures votgmres
célestes leur distance a notre Terre ? L'astronomondamentales pendant des siécles, confortant |
ne peut mesurer que des angles sur le ciel et domaodele de Ptolémée. Il est clair que la précisies d
des variations d'angles et déterminer ainsi lebservations d’Hipparque était compatible avec |
mouvements des astres. A partir de la, lesnodéle géocentrique. Si la distance Terre-Lun
conclusions que I'on peut en déduire sont limitéesavait été mesurée facilement grace aux éclipses sa
Mais c'est bien grace a de telles mesures que Keplavoir besoin de connaitre autre chose que le di
a pu déterminer la nature des orbites de planétes anétre de la Terre, la distance Terre-Soleil vaerest
gue Bessel a mesuré la premiére distance d'unengtemps inconnue. Le Soleil est loin, c’est toait
étoile. L’astrométrie trouve ainsi sa place : effiec  que I'on peut dire.
des mesures d’angle sur le ciel avec la meilleure
précision possible pour valider les modélesuJ parallaxe
d’univers.
Pour mesurer la distance d'un corps céleste, pui
Les mesures des anciens gu’il est impossible d'y aller, il faut appliquea |
méthode de triangulation avec une base qui ne pe
Dans I'Antiquité, la technologie ne permet pas degas étre plus grande que la Terre elle-méme. 1l fa
mesures précises. Mais, en a-t-on besoin ? On mesurer une variation d’angle dont le maximum es
repéré les astres mobiles (« astres errants ) @o en fait 'angle apparent sous lequel est vu le mayo
a déduit que les plus rapides sont proches elliss p de la Terre depuis I'objet visé — c’est ce qu'on
lents sont lointains: raisonnement et modélenomme « parallaxe horizontale » — pour faire ¢
simples mais logiques et pas si faux ! Seul Hippar€alcul de triangulation (figure 2).
que va faire de vraies mesures angulaires et va
décrire le mouvement de la Lune et du Soleil lui
permettant de prédire les éclipses.
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Fig.2. Parallaxe diurne et parallaxe horizontale. La Terest
vue du nord et le mouvement diurne entraine I'oleteur de A
en B faisant varier I'angle de visée d'une plangde rapport a
I'angle de visée depuis le centre de la Terre. lagiation
maximale correspond a l'angle sous lequel on veitrdyon
terrestre depuis la planéte visée. On Il'appelle parallaxe
horizontale (elle est dite horizontale parce qu’babserve
lorsque la planéte est vue a I'horizon du lieu detvation).

La parallaxe de la Lune est de 57 minutes d’'arc
celle du Soleil est de 8 secondes d'arc et celle d

. A . . —  Mars au plus pres de la Terre est de 16 second
Fig.1. Sphére armillaire. Des instruments de ce type é#t

utilisés dés I'Antiquité pour mesurer des positidi&toiles, en d'arc. La flgl_”e Lillustre la par:allaxe. O_n yeqme
coordonnées équatoriales ou écliptiques. La prénisist un ~ PouUr les étoiles, la base doit étre considérableme

peu inférieure au demi-degré. élargie. La figure 3, qui donne I'évolution de la
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précision de mesure au cours du temps, montre bi Unités d'angle

que ces calculs étaient impossibles jusqu’au XVI 1°, ¢ ‘est une piéce de 1 € vue 2 1,3 m

siecle. 1' (minute d'arc) = 1/60 ° = une piéce de 1 € v86
1" (seconde d'arc) = 1/60 ' = 1 piéce de 1 € vli8&m
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Fig.3. Evolution de la précision astrométrique au coues giécles. La précision (en ordonnée) est indiguéseconde d’arc (as)
milliseconde d’arc (mas) et microseconde d'arc Ju@%st seulement a partir du X\AK. que la précision de mesure va permettre
d’avancer considérablement dans notre connaissdeda dynamique du Systéme solaire.

Les temps modernes
On a vu que la parallaxe du Soleil est de 8 sende
d’arc. Avec une précision de mesure de I'ordreade |
minute d’arc, mesurer quelques secondes est impos-
sible, d’autant que le Soleil ne présente aucuntpoi
fixe que l'on pourrait viser aisément. Ainsi, la
distance au Soleil devait rester inconnue pendant
des siécles. Axvii¢, Kepler va donner un modeéle
héliocentrigue permettant ce calcul. Utilisant les
observations de Tycho-Brahe, il va constater gsie le
planétes n'ont pas une vitesse uniforme et que leur
mouvements sont liés.
Ce seront les lois de Kepler dont la troisieme nous
dit que si I'on connait une distance et les pésode
de révolution des planétes dans le Systeme solaire,
alors on connait toutes les distances (encadrég |l
reste plus qu’'a mesurer les positions de la pldaéte
plus proche de la Terre (Mars ou Vénus) pour =5 R
connaitre enfin la distance Terre-Soleil. Ce sera | !9 Cadran mural de Tycho Brahe. Avec ces grands
- P N instruments sans optique, la précision est de i®dk la
défi relevé par les astronomes du XVHiecle. minute d'arc.

Fi

La troisieme loi de Kepler

Le cube du demi-grand axe de l'orbite d’une planftesé par le carré de i

période de révolution est une constante pour tegeplanétes du Systém

solaire (égale a 1 si le demi-grand axe est memuréunité astronomique » €3>  a,°
la période de révolution en années). =
Avec cette formule on voit qu'il suffit de connaitune seule distance dansti t2
Systéme solaire (la distance a la planéte la ptoshe par exemple) et d
connaitre les périodes de révolution, pour conmdiiutes les distances ¢

donc la distance Terre-Soleil ou « unité astronamisg.

Péripde ¥
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La mesure des angles
Revenons un instant sur le principe de la meswe de
angles sur la spheére céleste. Comme la sphere
terrestre, la sphére céleste peut étre décritelgmr
coordonnées sphériques (longitude et latitude queas

les astronomes désigneront par « ascension droite %
et « déclinaison ») dont le pdle sera la projection :
pole terrestre sur le ciel (proche de I'Etoile jrafp
et I'équateur la projection de I'équateur terrestre
le ciel. L'origine sur I'équateur sera fixée au moi
vernal, lieu ou se trouve le Soleil a I'équinoxe
quand il passe de I'hémisphére sud a I'hémisphére
nord. Le probleme, c’est que ces références ne son
pas écrites sur le ciel et gu'il n’est pas faciesty
rattaCher', E.n un II(-?U dpnne, on n'observe faCIIetmeﬂFig.Ga. Lunette méridienne de I'observatoire de Bordedx.
que le zénith et 'horizon et on mesure donc de%)eut mesurer la hauteur de l'astre et l'instantgsélu passage

a_ZimL!tS et des haqteurs : azimut par rapport _él I8ans le plan méridien. La précision obtenue supdaition de
direction du sud facilement montrée par la culmina-'objet est inférieure & 0,1".

tion des astres et hauteur mesurée au-dessus de
I'horizon. Comment relier cet azimut et cette hau-  rsie Nord Zénith

teur (qui sont locales) aux coordonnées sphérique <% [ tatitude du lieu
« équatoriales » (universelles) ascension droite e h hauteur sur Ihorizon
déclinaison ? 3 e\ef}@ 8 déclinaison de I'étoile
¥ W JZL 3\‘00(6 Si JZL = +90°, &= f
1‘[11"' ! 4 o
P ¢
Horizon nord Horizon sud

Fig.6h. Dans le plan méridien, le triangle sphérique de la
figure 5 devient une ligne dans ce cas particulir la
transformation des coordonnées locales (azimutaetdur) en
coordonnées équatoriales (ascension droite et daislon) est
trés simple :

hauteur = déclinaison — (90° — latitude) donc dgaison =
hauteur — 90° + latitude

azimut = 0 donc 'ascension droite est égale aupemsidéral
local ou angle horaire de l'origine des ascensioti®ites
(point vernal). Le temps sidéral local est une famcdu temps
connue donnant la position de la Terre autour de @xe.

La mesure du Systeme solaire et

de |'Univers
Les mesures astrométriques avaient donc pour b

Fig.5. Les systémes sphériques local et équatorial. Lemerrller d.e mesurer des parallaxeg dans Ie, Syste
passage de Pun a lautre nécessite de résoudre le0laire afin que la mesure de distance d'une d
triangle sphérique PZM pour passer de la hautedrla ~ Planetes Mars ou Venus puisse donner la fameu
déclinaisond. distance Terre-Soleil, unité fondamentale de |

p les d R i MbrdU mesure de [I'Univers. Les premiéres mesure
La figure 5 montre les deux systemes imbriques qugsitives de la parallaxe de Mars eurent lieu depui

rendent nécessaire la résolution d’un triangle sphéois et Cayenne désxeil ¢ siécle. Pour Vénus, les
rique, calcul compliqué sans ordinateur. Des le&neqres angulaires étaient plus difficiles du deit

XVii € siecle, on comprit que le plus simple était dey phase de la planéte (qui apparait réguliereme
mesurer la hautewfun astre lors de son passage augq s forme de croissant comme la Lune)

sud (culmination au méridien du lieu) alors simple-py contre, |a planéte Vénus passe réguliéreme
ment reliee a la déclinaison (figures 6a et 6bk Le yoyant |e disque solaire : Halley et Delisle propo

mesures furent nombreuses et peu a peu les €toiles ant des méthodes de détermination de la par

furent cataloguées et le mouvement des planét§gye de Vénus sans mesure angulaire. Il suffisait d
mieux compris.
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mesurer la durée d’'un passage de Vénus devant &stre inconnu, nous allons le rattacher aux étdiles
disque solaire depuis deux lieux éloignés sur Terrechamp dont nous connaissons la position grace a
Ce phénoméne est rare (deux par siécle) mais lefes catalogues d'étoiles. Ce processus, appelé
deux passages qui se produisirentxaul ¢ siecle  "réduction astrométrique du champ”, va permettre
donnérent lieu a quantité d’expéditions lointaires de calculer I'échelle de I'image qui transformeza d
d’'observations. Les bons résultats obtenusnillimetres en unités d'angle, de déterminer lorie
permirent d’avoir enfin une bonne estimation de latation qui indiquera les directionsord et est par
taille du Systéeme solaire et de la fameuse distanceapport a I'équateur céleste et aussi de corriger |

Terre-Soleil, si longtemps cherchée distorsions dues aux imperfections de I'optique du
Cette distance ouvrait aussi la porte sur I’Uniyerste'escoloe et a la projection de la sphere céleste s

Si la parallaxe horizontale diurne a pour base IAe plan focal (figure 7). Cela nous conduira aux

Terre, on pouvait utiliser I'orbite terrestre a siwis posmon,s en —ascension d‘r0|te et dgcl|na[sop
d’intervalle pour mesurer la parallaxe des étoiIes,CherCheeS dans_ 'Ie’m(_eme repere que celui des étoiles
dite « parallaxe annuelle » avec une base tr(‘agu catalogue utilisé (figures 8a et 8b).
importante. Ainsi, les étoiles, qui « étaient ti@gis

de la Terre » purent avoir une distance connue. Un

fois encore, ce fut la précision des instrumenis qu
limita le nombre de détermination possible : lasplu
proche étoile n'avait une parallaxe ne dépassant pe

la seconde darc. Le progres des mesure ., <t

astrométriques associé a d’autres méthodes repose < a-g,
sur les caractéristiques physiques des étoilesipermr

d’estimer la taille de notre galaxie et aussi de

I'univers visible. \
Sud

Ouest

Figure 2.1 — Représentation tangentielle (plane) d’un champ sphérique.

L'astrométrie par rattachement
Le besoin en précision toujours accrue a nécessité cosé.sin(a — ag)
I'utilisation de méthodes plus Qelrfprman';e_s que X = 5ino. sin 6o + cos 8. cos 0. cos(a — ap)
'observation d’'un passage au méridien qui limitait

les observations d'un astre a une par jour. La __sind. cos §p — cos 4. sin do. cos(a — an)
technique photographique ou limagerie électro- ~ sind.sindg + cosd. cos dg. cos(a — ag)
nigue se pratique au foyer d’'un télescope ou I'on

récupére limage d'une partie du ciel, un « champ » Fig.7a et 7b. La projection gnomonique

. - p . L'image de la sphéere céleste est une sphére aloes rptre
dont la dimension est mesurée en angle sur le Cle:récepteur est plan (a gauche) : la projection défer'image et

La largeur angulaire, _de_ ce « champ » dépen’d_t_)ieﬂ‘ne transformation (a droite) permet de passeryhiéne plan
entendu des caractéristiques de I'instrument @tilis au systéme sphérique (et vice-versa).
en particulier de sa focale.

2h 1lm 2h 10m 40s
®

+10° 33"

focale donnera un «grand champ » de plusieurd
degrés-carrés avec beaucoup d’étoiles. Sur l'imag
ainsi obtenue par le télescope, on mesure delNs
distances en millimetres qu'il va falloir transf@m
en angle sur le ciel. Un millimetre correspondra a
un angle d'autant plus petit que la distance fodale ' :

télescope utilisé est grande. Sur ces images, f@n au e

I'objet observé environné des étoiles du champ. Le

nombre _d'etplles VISIble_S sera d',aUtant plus grangig.Sa et 8b. Une image d'une portion de ciel contenant un
que le diametre de l'optique du télescope est grangkire dont on veut mesurer la position astromégi¢ascension
ou que le récepteur est sensible. Pour étalonneiroite et déclinaison) et la méme zone du cielagtetrd’un

notre Champ et trouver la position angu|aire d'urcatalogue d’étoiles. L'objet inconnu va étre « a&thé » aux
étoiles du catalogue observées en méme temps ga¢ dun

obtiendra ainsi son ascension droite et sa décéioaiD.

+10% 29!

+10°25'

9 10/ .11 12 13 14 15

1 Voir par exemple les Cahiers Clairaut de 2004.
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La précision de ce type d'observation va dépendrt'ér.e spaﬁale

de la qualité de l'optique du télescope, du nombre” _ )

d'étoiles cataloguées du champ et bien entendu dearrivée de I'ere spatiale au XXsiecle a boule-
la précision du catalogue utilisé. Les catalogueyersé nos moyens d'observation: les télescope
modernes contiennent beaucoup plus d’étoiles quBurent étre mis en orbite (comme Gaia dont nou
les premiers catalogues avec une précision davons vu la précision a la fin du paragraphe
position des étoiles et un rattachement & un systénPrecedent) et les sondes spatiales orbitant adesur
de référence bien meilleurs. La construction dedlanetes purent elles-mémes observer les position
catalogues est le résultat d'un long et lent tladei  astrométriques de ces planetes avec une tres for
compilation de mesures de plaques photographiqud¥y€cision (figure 9).

et d’observations méridiennes. Le catalogue Gaij
qui sera publié dans les années a venir sera
résultat des observations d’'un satellite astro
métrique qui balaiera le ciel durant 5 ans san;
référence aux anciens catalogues. Sa précisig
attendue est de l'ordre de quelques millioniemes d
secondes d'arc alors que les meilleurs catalogué étoile 3
actuels n'ont une précision que de 50 a 6(
milliémes de seconde d'arc (cf table 1). Avec ung
telle précision, combien d’astres apparemmen
immobiles se découvriront un mouvement qui
remettra en cause la dynamique de bien de
systemes, particulierement le systéme galactique
De méme combien d’'astres distants dont Ig
parallaxe n'est pas mesurable actuellement auro
leur distance a la Terre enfin déterminée ?

=

étoile 2

- € étoile

. € étoile

Fig.9. Les satellites de Saturne Encelade et Dione vudaga
Les catalogues astrométriques d’étoiles de référence actuels sonde Cassini : pour obtenir des positions astroigéés de
ces corps, on utilise les étoiles présentes sumagje dont la

Anné [étoil Précisi i - p o A
rrée | Nom No détalls ﬁﬁe e:e:‘fslon Commentaires position est donnée par les catalogues d’étoileesCie méme
. . principe qu'avec des observations réalisées degaissol

1997 |Hipparcos 120000 124 (<078 Télescope spatial terrestre.

2000 | Tycho2 2500000 16 [<60 Apartir des observations i ) i , L
Hipparcos La radio-science permit des avancées considé

2001 |6SCII 19000 000 360 A partir de plaques de rables : toutes les observations décrites ci-dessu
Schmidt pour le guidage utilisent la lumiére visible et des télescopesmpms

du télescope spatial HST i f l tlal ‘s f d .
2003 |USNO B! |1milliard 21 | 200 Plaques de Schmidt qur focalisent la fumieré sous formé duneé image

mesurable. Les sondes font de méme mais il es
2004 |[UCAC2  [48000000 |75 |20 70 |scans . , e
16 cependant possible d’observer differemment dan
2004 | Bright stars 430000 <75 Etoiles brillantes & partir d’autres gammes de longueurs d'onde. La positio

dwlvlbserqeﬂons du des sondes est tres bien déterminée a partir d
_ satelite Hipparcos puissants radiotélescopes qui les suivent en perm
2005 | Nomad 1 milliard compilation .
nence. Lorsque ces sondes sont en orbite auto
2003 [2MASS  [470000000 [16 |60 100 |Catalogue infrarouge d’'un corps du systeme solaire, il suffit d'applique
2015 | GATA Tmilliard 20 <001 mas | Avenir les lois de Kepler et en déduire la position dureen

de masse sonde-planéte qui se confond avec |
Table 1. Les principaux catalogues astrométriques d’étoiles ~ centre de masse de la planéte. Aucun autre syste
référence. d’'observation de la planéte ne peut avoir une tell
Le nombre d’étoiles disponibles dans un catalogstecertes précision. Depuis la Terre, il est aussi possible
trés important puisqu’on va pouvoir se rattacherupl d'effectuer des tirs radar ’sur les astres proche
facilement a ces étoiles mais la précision est taussi Dabte p
importante. Un grand champ va permettre d'obtenlusp (@stéroides ou Mars). La mesure de la distanc
d'étoiles de catalogue sur son observation maisceatenir  Terre-Soleil se fait, depuis la fin du Xiecle,
plus de distorsions. Une .observatlc'm. astromeétrigst un - grace a la mesure de la distance Terre-Mars
compromis entre le besoin de précision et la natdie d’abord par radar et aujourd’hui par radio avec les

télescope utilisé. Le catalogue UCAC est actuellenment , N
meilleur choix en attendant Gaia. sondes posees sur la surface de la planete Mars.
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