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I.	
  EXOPLANÈTES	
  ET	
  TRANSITS	
  

•  Aujourd’hui,	
  plus	
  de	
  800	
  exoplanètes	
  détectées.	
  
•  Plusieurs	
  méthodes	
  :	
  

o  Vitesses	
  radiales	
  (RV)	
  :	
  la	
  plus	
  fructueuse	
  
o  Méthode	
  des	
  transits	
  
o  Astrométrie	
  
o  MicrolenBlle	
  gravitaBonnelle	
  

•  Cependant,	
  beaucoup	
  de	
  difficultés	
  à	
  les	
  caractériser	
  :	
  Rpl,	
  vsini	
  ,	
  
Mpl…difficiles	
  à	
  obtenir	
  de	
  façon	
  précise.	
  Ceci	
  est	
  du	
  en	
  parBe	
  à	
  
cause	
  du	
  manque	
  d’informaBon	
  sur	
  les	
  étoiles.	
  

•  En	
  combinant	
  l’interférométrie	
  et	
  le	
  méthode	
  des	
  RV,	
  on	
  peut	
  
déterminer	
  précisément	
  Mplsini.	
  

•  Peut-­‐on	
  déterminer	
  directement	
  Rpl	
  avec	
  l’interférométrie	
  ?	
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•  Quels	
  critères	
  uBliser	
  ?	
  
o  Besoin	
  du	
  diamètre	
  angulaire	
  de	
  l’étoile	
  θ*	
  
o  Besoin	
  du	
  diamètre	
  angulaire	
  de	
  l’exoplanète	
  θpl	
  

•  Sur	
  862	
  planètes,	
  seules	
  173	
  ont	
  un	
  rayon	
  et	
  une	
  distance	
  
connus.	
  

•  Seules	
  169	
  ont	
  un	
  rayon,	
  une	
  distance	
  connus	
  et	
  le	
  rayon	
  de	
  
l’exoplanète	
  connu	
  aussi.	
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Rapport	
  entre	
  le	
  diamètre	
  de	
  la	
  Planète	
  
et	
  celui	
  de	
  l'étoile	
  en	
  %	
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•  On	
  veut	
  étudier	
  la	
  variaBons	
  des	
  différents	
  paramètres	
  pouvant	
  
influencer	
  le	
  signal	
  des	
  exoplanètes	
  en	
  interférométrie.	
  

•  On	
  fixe	
  θ*=1	
  mas,	
  Ipl=0.	
  VariaBon	
  :	
  
o  De	
  la	
  posiBon	
  de	
  l’exoplanète	
  :	
  entre	
  0	
  et	
  0.5	
  mas	
  
o  Du	
  diamètre	
  de	
  l’exoplanète	
  :	
  entre	
  0.04	
  et	
  0.24	
  mas	
  
o  Des	
  coefficients	
  de	
  Claret	
  pour	
  LD	
  :	
  entre	
  0.44	
  et	
  0.75.	
  

•  Pour	
  chaque	
  cas,	
  on	
  mesure	
  la	
  différence	
  entre	
  :	
  
o  Le	
  module	
  de	
  visibilité	
  d’une	
  étoile	
  sans	
  exoplanète	
  (bleu)	
  

et	
  d’une	
  étoile	
  avec	
  exoplanète	
  en	
  transit	
  (rouge)	
  
Ø  1%	
  et	
  5%	
  de	
  différence	
  

o  La	
  phase	
  d’une	
  étoile	
  sans	
  exoplanète	
  et	
  d’une	
  étoile	
  avec	
  
exoplanète	
  en	
  transit	
  
Ø  2°	
  et	
  20°	
  de	
  différence	
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•  Exemple	
  :	
  visibilité	
  de	
  55	
  Cnc	
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•  Exemple	
  :	
  clôtures	
  de	
  phase	
  de	
  55	
  Cnc	
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Le	
  modèle	
  :	
  
•  Modèle	
  analyBque	
  
•  Etoile	
  :	
  disque	
  assombri	
  
•  Planète	
  :	
  disque	
  uniforme	
  

•  Formule	
  :	
  

	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  avec	
  

	
  

2.2 Étoile avec tache
Maintenant, rajoutons une tache à la surface de l’étoile. La densité spectrale de l’étoile

tachée s’écrit alors :

DS4(�u) =

��

S

�
I∗(µ)Π(0,0,θ)(�σ)−AtΠ(xt,yt,θt)(�σt)

�
exp (i2π�u · �σ) d�σ

DS4(�u) =

��

S
I∗Π(0,0,θ)(�σ) exp (i2π�u · �σ) d�σ −

��

St

I∗

�
1− It

I∗

�
Π(xt,yt,θt)(�σ) exp (i2π�u · �σ) d�σ

DS4(�u) =

��

S
I∗(µ)Π(0,0,θ)(�σ) exp (i2π�u · �σ) d�σ

� �� �
A

−
��

St

AtΠ(xt,yt,θt)(�σ) exp (i2π�u · �σ) d�σ
� �� �

B

(16)

La partie A normalisée est en fait la visibilité de l’étoile assombrie et est égale à l’Eq.(4).

De même, la visbilité de la tache s’écrit comme l’Eq.(4) car elle aussi est considérée

comme un disque assombri, mais avec des coefficients αt et βt différents de ceux de l’étoile,

car, comme dit précédemment, ils dépendent des paramètres de l’étoile. Ce qui diffère ici est

particulièrement Teff,t, inférieur à Teff dans le cas d’une tache magnétique.

Par analogie avec l’Eq.(11), nous écrirons la visibilité de cette étoile tachée de la manière

suivante :

DS∗(�u) = α
J1(πθu)

u
+ πθβ

�
π

2

J3/2(πθu)

(πθu)3/2

DSt(�u) =

�
αt

J1(πθtu)

u
+ πθtβt

�
π

2

J3/2(πθtu)

(πθtu)3/2

�
×N

DS4(�u) = DS∗(u)− (1− It)DSt(u)

(17)

La valeur de DS4(�u) en �u = �0 est DS4(�0) = πθ
�

α
2 + β

3

�
−

�
1− It

I∗

�
πθt

�
αt
2 + βt

3

�
et la

visibilité est finalement :

V S4(�u) =

�
DS∗(u)−

�
1− It

I∗

�
DSt(u) (Re(N) + Im(N))

�
/

�
πθ

�
α

2
+

β

3

�
− (1− It)πθt

�
αt

2
+

βt

3

��

V S4(�u) =

�
DS∗(u)−

�
1− It

I∗

�
DSt(u)

�
/

�
πθ

�
α

2
+

β

3

�
−

�
1− It

I∗

�
πθt

�
αt

2
+

βt

3

��

(18)

On notera que le cas It = 0 correspond au cas d’une exoplanète en transit devant son

étoile hôte (le diamètre d’une exoplanète est généralement petit comparé à celui de l’étoile).

2.3 Etoile modélisée par un disque assombri et exoplanète modélisée
par un disque uniforme

Si on considère une exoplanète en transit devant son étoile, alors elle n’est pas assombrie

comme l’étoile mais doit être représentée par un disque uniforme. La densité spectrale de

l’étoile+exoplanète est alors :

DS∗(�u) = α
J1(πθu)

u
+ πθβ

�
π

2

J3/2(πθu)

(πθu)3/2

DSt(�u) =
J1(πθtu)

u
×N

DS5(�u) = DS∗(u)−
�
1− It

I∗

�
DSt(u)

(19)

4

On procède à un changement de variable :

�s = �σ − ( �xt, yt)

⇒ �σ = �s+ ( �xt, yt)
(6)

et d�σ = d�s.
La densité spectrale de la tache située en (xt, yt) correspond à la seconde intégrale et

devient ainsi :

DSt(�u) = −At

��

St

Π(xt,yt,θt)(�s+ ( �xt, yt)) exp (i2π�u · (�s+ ( �xt, yt))) d(�s+ ( �xt, yt))

DSt(�u) = −At exp (i2π�u · ( �xt, yt))� �� �
N

��

St

Π(0,0,θt)(�s) exp (i2π�u · �s) d�s
� �� �

M

(7)

car N = exp (i2π�u.( �xt, yt)) ne dépend pas de �s. On peut d’ailleurs écrire ce terme comme :

N = exp (i2π(uxxt + uyyt)) (8)

d’où :

N = exp (2πuxxt)× exp (2πuyyt)

= (cos(2πuxxt) + i sin(2πuxxt))(cos(2πuyyt) + i sin(2πuyyt))

= (cos(2πuxxt) cos(2πuyyt)− sin(2πuxxt) sin(2πuyyt))� �� �
Re(N)

+ i (cos(2πuxxt) sin(2πuyyt) + sin(2πuxxt) cos(2πuyyt))� �� �
Im(N)

N = (cos(2πuxxt) cos(2πuyyt)− sin(2πuxxt) sin(2πuyyt))

+ i (cos(2πuxxt) sin(2πuyyt) + sin(2πuxxt) cos(2πuyyt))

(9)

et on définit les fréquences spatiales comme ux = Bx
λ et uy = By

λ .

En appliquant l’Eq.(2), la partie M dans l’Eq.(7) peut aussi s’écrire :

M =
J1(πθtu)

u
(10)

avec u = B
λ .

Ainsi, la densité spectrale de l’étoile tachée par une tache magnétique située en (xt, yt)
s’écrit :

DS2(�u) = I∗
J1 (πθu)

u
−At

J1(πθtu)

u
(Re(N) + Im(N))

DS2(�u) =
J1 (πθu)

u
−

�
1− It

I∗

�
J1(πθtu)

u
×N

(11)

En normalisant cette expression, on obtient la visibilité. Comme précédemment, DS2(0) =
I∗

πθ
2 −At

πθt
2 . La visibilité de l’étoile tachée est donc :

V2(�u) =

�
J1 (πθu)

u
−

�
1− It

I∗

�
J1(πθtu)

u
×N

�
/

�
πθ

2
−

�
1− It

I∗

�
πθt
2

� (12)

2
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Le	
  modèle	
  :	
  
•  Modèle	
  analyBque	
  
•  Etoile	
  :	
  disque	
  assombri	
  
•  Planète	
  :	
  disque	
  uniforme	
  

•  Formule	
  :	
  

	
  

	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  	
  avec	
  

	
  

2.2 Étoile avec tache
Maintenant, rajoutons une tache à la surface de l’étoile. La densité spectrale de l’étoile

tachée s’écrit alors :

DS4(�u) =

��

S

�
I∗(µ)Π(0,0,θ)(�σ)−AtΠ(xt,yt,θt)(�σt)

�
exp (i2π�u · �σ) d�σ

DS4(�u) =

��

S
I∗Π(0,0,θ)(�σ) exp (i2π�u · �σ) d�σ −

��

St

I∗

�
1− It

I∗

�
Π(xt,yt,θt)(�σ) exp (i2π�u · �σ) d�σ

DS4(�u) =

��

S
I∗(µ)Π(0,0,θ)(�σ) exp (i2π�u · �σ) d�σ

� �� �
A

−
��

St

AtΠ(xt,yt,θt)(�σ) exp (i2π�u · �σ) d�σ
� �� �

B

(16)

La partie A normalisée est en fait la visibilité de l’étoile assombrie et est égale à l’Eq.(4).

De même, la visbilité de la tache s’écrit comme l’Eq.(4) car elle aussi est considérée

comme un disque assombri, mais avec des coefficients αt et βt différents de ceux de l’étoile,

car, comme dit précédemment, ils dépendent des paramètres de l’étoile. Ce qui diffère ici est

particulièrement Teff,t, inférieur à Teff dans le cas d’une tache magnétique.

Par analogie avec l’Eq.(11), nous écrirons la visibilité de cette étoile tachée de la manière

suivante :

DS∗(�u) = α
J1(πθu)

u
+ πθβ

�
π

2

J3/2(πθu)

(πθu)3/2

DSt(�u) =

�
αt

J1(πθtu)

u
+ πθtβt

�
π

2

J3/2(πθtu)

(πθtu)3/2

�
×N

DS4(�u) = DS∗(u)− (1− It)DSt(u)

(17)

La valeur de DS4(�u) en �u = �0 est DS4(�0) = πθ
�

α
2 + β

3

�
−

�
1− It

I∗

�
πθt

�
αt
2 + βt

3

�
et la

visibilité est finalement :

V S4(�u) =

�
DS∗(u)−

�
1− It

I∗

�
DSt(u) (Re(N) + Im(N))

�
/

�
πθ

�
α

2
+

β

3

�
− (1− It)πθt

�
αt

2
+

βt

3

��

V S4(�u) =

�
DS∗(u)−

�
1− It

I∗

�
DSt(u)

�
/

�
πθ

�
α

2
+

β

3

�
−

�
1− It

I∗

�
πθt

�
αt

2
+

βt

3

��

(18)

On notera que le cas It = 0 correspond au cas d’une exoplanète en transit devant son

étoile hôte (le diamètre d’une exoplanète est généralement petit comparé à celui de l’étoile).

2.3 Etoile modélisée par un disque assombri et exoplanète modélisée
par un disque uniforme

Si on considère une exoplanète en transit devant son étoile, alors elle n’est pas assombrie

comme l’étoile mais doit être représentée par un disque uniforme. La densité spectrale de

l’étoile+exoplanète est alors :

DS∗(�u) = α
J1(πθu)

u
+ πθβ

�
π

2

J3/2(πθu)

(πθu)3/2

DSt(�u) =
J1(πθtu)

u
×N

DS5(�u) = DS∗(u)−
�
1− It

I∗

�
DSt(u)

(19)

4

La valeur de DS5(�u) en �u = �0 est DS5(�0) = πθ
�

α
2 + β

3

�
−

�
1− It

I∗

�
πθt
2 et la visibilité

est finalement :

V S5(�u) =

�
DS∗(u)−

�
1− It

I∗

�
DSt(u)

�
/

�
πθ

�
α

2
+

β

3

�
−

�
1− It

I∗

�
πθt
2

� (20)
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Étude	
  de	
  la	
  longueur	
  de	
  base	
  minimale	
  pour	
  avoir	
  un	
  écart	
  de	
  visibilité	
  donné	
  
(1%	
  ou	
  5%)	
  sur	
  un	
  échanBllon	
  staBsBque	
  :	
  
•  Étoiles	
  avec	
  exoplanètes	
  en	
  transit	
  observables	
  par	
  VEGA,	
  soit	
  0.3	
  <	
  θ*	
  <	
  3	
  

mas,	
  magV	
  <	
  10,	
  avec	
  les	
  bases	
  de	
  VEGA.	
  
	
  
	
  

Table 2: Bases minimales nécessaires pour obtenir au moins 1% et 5% de différence entre
le module de visibilité d’une étoile sans exoplanète en transit et une étoile avec exoplanète,
et pour obtenir au moins 2◦ et 20◦ de différence sur la plus petite base utilisée pour calculer
les clôtures de phase.

Planète 1% 5%
MBL(m) Config MBL(m) Config

55 CNC e 139 S1E2×0.50 / /
HD 97658 b 212 S1E2×076 / /
HD 209458 b 165 S1E1×0.50 351 S1E1 ×1.06
HD 189733 b 126 W1E2×0.50 206 W1E2 ×0.82
HD 149026 b 317 S2E2×1.28 863 S2E2 ×3.48
HD 17156 b 248 E1W1×0.79 615 E1W2 ×1.96
KEPLER-21 b 1421 S2E1×4.70 / /
WASP-33 b 332 S1E2×1.19 792 S1E2 ×2.84
KELT-2A b 335 S1E2×1.20 842 S1E2 ×3.02
HAT-P-2 b 418 S1E2×1.50 1068 S1E2 ×3.83
HD 80606 b 253 W1S2×0.91 615 W1S2 ×2.21
WASP-38 b 372 E1S2×1.23 907 E1S2 ×3.00
HAT-P-11 b 284 S1E2×1.02 733 S1E2 ×2.63
WASP-14 b 543 W1E2×2.16 1342 W1E2 ×5.34
KELT-3 b 538 W1E2.14 1307 W1E2 ×5.20
XO-3 b 803 E1W1×2.56 1928 E1W2 ×6.15
HAT-P-22 b 304 E1W1×0.97 718 E1W1 ×2.29
HAT-P-14 b 666 W1E2×2.65 1633 W1E2 ×6.50

5 Étude générale de la détectabilité des exoplanètes en
interférométrie

Après ce point sur les capacités actuelles de VEGA, une étude plus large de la détectabilité
des exoplanètes en général par l’interférométrie apparaît utile. Nous ne considérons plus les
bases de CHARA, mais un plan (u,v) complet généré par des bases de 2000m × 2000m. On
cherche toujours à connaître la MBL nécessaires pour avoir 1% et 5% de différence entre le
module de visibilité d’une étoile sans exoplanète en transit et une étoile avec exoplanète, et
pour obtenir au moins 2◦ et 20◦ de différence entre non plus les clôtures de phase mais les
phases (car nous n’avons plus de bases bien définies donc le calcul des clôtures est impossible).

5.1 Variations des paramètres
Plusieurs paramètres risquent d’influencer cette MBL : le diamètre de l’étoile, celui de la

planète, la position de l’exoplanète devant le disque stellaire, les coefficients de Claret utilisés
pour calculer l’ACB de l’étoile. Nous avons aussi remarqué que le rapport θpl/θ∗ semble être
important pour le calcul de la MBL. On fixe donc tour à tour tous les paramètres sauf un
que l’on fait varier et on regarde comment évolue alors la MBL.

– Variation du diamètre de l’exoplanète
VEGA peut précisément mesurer des diamètres d’étoiles compris entre 0.3 et 3 mas.
Pour atteindre en plus le second lobe de visibilité et avoir une étoile représentative
de celles rencontrées avec des exoplanètes (majoritairement des étoiles F, G, K), nous
choisissons un diamètre d’étoile θ∗ = 1 mas. Pour choisir le coefficient de Claret, on a
pris une moyenne des Teff des étoiles de type F, G, K, ce qui revient à 5500 K, et une
moyenne des coefficients de Claret pour une étoile de cette température, soit u∗ = 0.5.
On place l’exoplanète à (0.1, 0.0) sur le disque stellaire, et on fait varier le diamètre de
l’exoplanète de 5 à 20% du diamètre de l’étoile, soit de 0.05 à 0.20 mas. Le graphique
correspondant est présenté Figure ??.

– Variation de la position de l’exoplanète
On prend encore les paramètres fixes θ∗ = 1 mas, un coefficient de Claret u∗ = 0.5 et

6
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Conclusion	
  :	
  
	
  
•  La	
  précision	
  nécessaire	
  dépend	
  surtout	
  de	
  la	
  posiBon	
  de	
  

l’exoplanète	
  sur	
  le	
  disque	
  stellaire	
  et	
  de	
  son	
  diamètre.	
  
•  Les	
  bases	
  nécessaires	
  existent	
  dans	
  certains	
  cas	
  :	
  bonne	
  

nouvelle	
  !	
  (θpl	
  suffisamment	
  grands	
  et	
  1%	
  de	
  différence	
  
dans	
  les	
  visibilités…)	
  

•  DéterminaBon	
  d’une	
  loi	
  de	
  puissance	
  pour	
  connaître	
  la	
  
longueur	
  de	
  base	
  nécessaire	
  en	
  foncBon	
  de	
  θ*/θpl	
  et	
  du	
  
seuil	
  de	
  précision.	
  

	
  

	
  



II.	
  ACTIVITÉ	
  STELLAIRE	
  

•  Origine	
  des	
  taches	
  magnéBques	
  :	
  
o  Champ	
  magnéBque	
  dipolaire	
  dans	
  les	
  étoiles	
  
o  RotaBon	
  différenBelle	
  
o  ConvecBon	
  

•  CaractérisBques	
  :	
  
o  Se	
  trouvent	
  souvent	
  par	
  paires	
  
o  Entre	
  200K	
  et	
  2000K	
  plus	
  froides	
  que	
  l’étoile	
  (suivant	
  le	
  type	
  

d’étoile)	
  
o  Taille	
  :	
  entre	
  0.1	
  et	
  11%	
  de	
  la	
  surface	
  du	
  disque	
  solaire,	
  et	
  jusqu’à	
  

30%.	
  Record	
  de	
  60%.	
  
o  Emission	
  du	
  triplet	
  du	
  CaII	
  (Gaia)	
  

•  Se	
  trouvent	
  sur	
  des	
  étoiles	
  acBves	
  généralement.	
  
(Berdyugina	
  2005,	
  2009).	
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  ACTIVITÉ	
  STELLAIRE	
  

Différences	
  avec	
  les	
  transits	
  :	
  
•  Représentées	
  par	
  des	
  disques	
  assombris	
  

Ø  Besoin	
  de	
  coefficients	
  de	
  Claret	
  aussi	
  pour	
  les	
  tache	
  
•  Paramètres	
  (taille,..)	
  et	
  surtout	
  l’intensité	
  :	
  elle	
  varie	
  suivant	
  la	
  

température	
  de	
  la	
  tache	
  :	
  

	
  
	
  
	
  
	
  
	
  
Le	
  fait	
  d’avoir	
  une	
  diamètre	
  assombri	
  ne	
  change	
  pas	
  significaBvement	
  les	
  
résultats,	
  c’est	
  surtout	
  l’intensité	
  de	
  la	
  tache	
  It	
  qui	
  est	
  importante.	
  
On	
  considère	
  donc	
  que	
  les	
  MBL	
  varient	
  de	
  la	
  même	
  manière	
  que	
  pour	
  les	
  
exoplanètes.	
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par VEGA, auxquelles il a fallu en enlever quatre à cause de leur déclinaison inférieure à

−30◦ (voir Tab. 2). Afin de modéliser les visibilités, phases et clôtures de phase qu’auraient

ces étoiles avec leur planète en transit, il a fallu prendre en compte l’assombrissement de

l’étoile et de la tache. Pour cela, nous avons utilisé les coefficients d’assombrissement linéaire

de Claret tirés de Claret & Bloemen (2011) 1. Ils dépendent de la Teff et du logg, et sont donc

différents pour l’étoile et la tache. (NB : la métalicité n’a pas été prise en compte, mais elle ne

fait en général par varier les coefficients, tant que le logg et la température sont respectés).

On a fait varier l’intensité de la tache It de 1.00 à 0.00I∗, I∗ étant l’intensité de l’étoile,

c’est-à-dire la puissance rayonnée par unité de surface de l’étoile. Elle s’écrit I∗ = σT 4
eff,∗,

σ étant la constante de Stefan-Boltzman. De même It = σT 4
eff,t, avec T 4

eff,t la température

effective de la tache. On peut donc écrire, avec n = x% tel que It = nI∗, la température

effective de la tache Teff,t :

Teff,t =

�
It
σ

�1/4

=

�
nI∗
σ

�1/4

= n1/4Teff,∗ (1)

La gravité a été considérée comme égale pour l’étoile et la tache, mais on a considéré

une Teff,t plus faible de 1000 K pour la tache correspondant à des coefficients différents. Les

diamètres des étoiles étant généralement très petits, il est difficile de placer précisément les

exoplanètes en tenant compte de l’inclinaison du système. Les exoplanètes sont donc placées

dans le quart inférieur droit de l’étoile. Pour chaque étoile, un fichier oifits a été créé avec

Aspro2, pour lequel la base la plus favorable en terme d’observabilité et de couverture UV a

été choisie. On considère une longueur d’onde de 720 nm et un temps d’intégraton de cinq

minutes. Dans le cas des exoplanètes, on a considéré une intensité nulle dans notre code,

l’exoplanète passant devant son étoile étant beaucoup plus sombre que l’étoile elle-même,

la face éclairée par l’étoile nous tournant le dos. Nous avons aussi fait varier la valeur de

l’intensité pour simuler des taches ; les intensités vont de 0 (exoplanète) à 1 (pas de tache).

Considérer une Teff,t de 1000 K plus froide que l’étoile est donc une approximation pour

l’ensemble des valeurs de l’intensité et permet seulement d’utiliser le même coefficient de

Claret pour chaque étoile donnée.

enlever cette table, elle n’est pas nécessaire : tab 1
Se référer à la Table pour le code des symboles et couleurs des figures.

Les résultats nous montrent que plus l’intensité de la tache est faible, plus son influence

dans les clôtures et le module de visibilité est grand. Ceci s’explique par le fait que le contraste

entre l’étoile et la tache est plus grand et donc plus visible par un interféromètre. Les clôtures

mesurant les asymétries d’un objet, ces asymétries sont d’autant plus accentuées que leur

contraste avec l’étoile est élevé. Une exoplanète aura donc plus de chance d’être détectée

qu’une tache de température 1000 K plus basse que l’étoile par exemple.

2 Précisions requises sur l’échantillon pour détecter les
exoplanètes.

Pour avoir une vision statistique de notre échantillon, nous avons calculé les bases né-

cessaires avec les triplets choisis pour avoir une précision sur les mesures d’étoiles avec une

planète en transit de 20◦ et 2◦ sur les clotures de phase et de 5% et 1% sur les visibilités. Pour

chaque étoile nous avons donc cherché à l’aide de notre code quelle base projetée maximale

était nécessaire à l’obtention de ces précisions. Les résultats sont montrés sur la Figure 1.

On voit que la longueur de base demandée pour obtenir de telles précisions est nettement

dominée par le diamètre de l’étoile. Le rapport diamètre de la planète sur diamètre de l’étoile

induit seulement une meilleure répartition des points sur le graphique. Pour pouvoir mesurer

ces précisions, on doit déjà être capable de résoudre les étoiles. Or, ce n’est pas le cas car

beaucoup sont trop petites. Il faut donc agrandir considérablement les bases pour pouvoir

résoudre à la fois l’étoile et l’exoplanète pour de petites étoiles. mais pourquoi cetaines
restent quand même loin ? à cause de la taille de leur exoplanète. Attention on
a quand même une erreur sur ces données vu que ce n’est pas exactement les

1. http ://vizier.u-strasbg.fr/viz-bin/VizieR-3
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par VEGA, auxquelles il a fallu en enlever quatre à cause de leur déclinaison inférieure à

−30◦ (voir Tab. 2). Afin de modéliser les visibilités, phases et clôtures de phase qu’auraient

ces étoiles avec leur planète en transit, il a fallu prendre en compte l’assombrissement de

l’étoile et de la tache. Pour cela, nous avons utilisé les coefficients d’assombrissement linéaire

de Claret tirés de Claret & Bloemen (2011) 1. Ils dépendent de la Teff et du logg, et sont donc

différents pour l’étoile et la tache. (NB : la métalicité n’a pas été prise en compte, mais elle ne

fait en général par varier les coefficients, tant que le logg et la température sont respectés).

On a fait varier l’intensité de la tache It de 1.00 à 0.00I∗, I∗ étant l’intensité de l’étoile,

c’est-à-dire la puissance rayonnée par unité de surface de l’étoile. Elle s’écrit I∗ = σT 4
eff,∗,

σ étant la constante de Stefan-Boltzman. De même It = σT 4
eff,t, avec T 4

eff,t la température

effective de la tache. On peut donc écrire, avec n = x% tel que It = nI∗, la température

effective de la tache Teff,t :

Teff,t =

�
It
σ

�1/4

=

�
nI∗
σ

�1/4

= n1/4Teff,∗ (1)

La gravité a été considérée comme égale pour l’étoile et la tache, mais on a considéré

une Teff,t plus faible de 1000 K pour la tache correspondant à des coefficients différents. Les

diamètres des étoiles étant généralement très petits, il est difficile de placer précisément les

exoplanètes en tenant compte de l’inclinaison du système. Les exoplanètes sont donc placées

dans le quart inférieur droit de l’étoile. Pour chaque étoile, un fichier oifits a été créé avec

Aspro2, pour lequel la base la plus favorable en terme d’observabilité et de couverture UV a

été choisie. On considère une longueur d’onde de 720 nm et un temps d’intégraton de cinq

minutes. Dans le cas des exoplanètes, on a considéré une intensité nulle dans notre code,

l’exoplanète passant devant son étoile étant beaucoup plus sombre que l’étoile elle-même,

la face éclairée par l’étoile nous tournant le dos. Nous avons aussi fait varier la valeur de

l’intensité pour simuler des taches ; les intensités vont de 0 (exoplanète) à 1 (pas de tache).

Considérer une Teff,t de 1000 K plus froide que l’étoile est donc une approximation pour

l’ensemble des valeurs de l’intensité et permet seulement d’utiliser le même coefficient de

Claret pour chaque étoile donnée.

enlever cette table, elle n’est pas nécessaire : tab 1
Se référer à la Table pour le code des symboles et couleurs des figures.

Les résultats nous montrent que plus l’intensité de la tache est faible, plus son influence

dans les clôtures et le module de visibilité est grand. Ceci s’explique par le fait que le contraste

entre l’étoile et la tache est plus grand et donc plus visible par un interféromètre. Les clôtures

mesurant les asymétries d’un objet, ces asymétries sont d’autant plus accentuées que leur

contraste avec l’étoile est élevé. Une exoplanète aura donc plus de chance d’être détectée

qu’une tache de température 1000 K plus basse que l’étoile par exemple.

2 Précisions requises sur l’échantillon pour détecter les
exoplanètes.

Pour avoir une vision statistique de notre échantillon, nous avons calculé les bases né-

cessaires avec les triplets choisis pour avoir une précision sur les mesures d’étoiles avec une

planète en transit de 20◦ et 2◦ sur les clotures de phase et de 5% et 1% sur les visibilités. Pour

chaque étoile nous avons donc cherché à l’aide de notre code quelle base projetée maximale

était nécessaire à l’obtention de ces précisions. Les résultats sont montrés sur la Figure 1.

On voit que la longueur de base demandée pour obtenir de telles précisions est nettement

dominée par le diamètre de l’étoile. Le rapport diamètre de la planète sur diamètre de l’étoile

induit seulement une meilleure répartition des points sur le graphique. Pour pouvoir mesurer

ces précisions, on doit déjà être capable de résoudre les étoiles. Or, ce n’est pas le cas car

beaucoup sont trop petites. Il faut donc agrandir considérablement les bases pour pouvoir

résoudre à la fois l’étoile et l’exoplanète pour de petites étoiles. mais pourquoi cetaines
restent quand même loin ? à cause de la taille de leur exoplanète. Attention on
a quand même une erreur sur ces données vu que ce n’est pas exactement les
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2.2 Étoile avec tache
Maintenant, rajoutons une tache à la surface de l’étoile. La densité spectrale de l’étoile

tachée s’écrit alors :

DS4(�u) =

��

S

�
I∗(µ)Π(0,0,θ)(�σ)−AtΠ(xt,yt,θt)(�σt)

�
exp (i2π�u · �σ) d�σ

DS4(�u) =

��

S
I∗Π(0,0,θ)(�σ) exp (i2π�u · �σ) d�σ −

��

St

I∗

�
1− It

I∗

�
Π(xt,yt,θt)(�σ) exp (i2π�u · �σ) d�σ

DS4(�u) =

��

S
I∗(µ)Π(0,0,θ)(�σ) exp (i2π�u · �σ) d�σ

� �� �
A

−
��

St

AtΠ(xt,yt,θt)(�σ) exp (i2π�u · �σ) d�σ
� �� �

B

(16)

La partie A normalisée est en fait la visibilité de l’étoile assombrie et est égale à l’Eq.(4).

De même, la visbilité de la tache s’écrit comme l’Eq.(4) car elle aussi est considérée

comme un disque assombri, mais avec des coefficients αt et βt différents de ceux de l’étoile,

car, comme dit précédemment, ils dépendent des paramètres de l’étoile. Ce qui diffère ici est

particulièrement Teff,t, inférieur à Teff dans le cas d’une tache magnétique.

Par analogie avec l’Eq.(11), nous écrirons la visibilité de cette étoile tachée de la manière

suivante :

DS∗(�u) = α
J1(πθu)

u
+ πθβ

�
π

2

J3/2(πθu)

(πθu)3/2

DSt(�u) =

�
αt

J1(πθtu)

u
+ πθtβt

�
π

2

J3/2(πθtu)

(πθtu)3/2

�
×N

DS4(�u) = DS∗(u)−
�
1− It

I∗

�
DSt(u)

(17)

La valeur de DS4(�u) en �u = �0 est DS4(�0) = πθ
�

α
2 + β

3

�
−

�
1− It

I∗

�
πθt

�
αt
2 + βt

3

�
et la

visibilité est finalement :

V S4(�u) =

�
DS∗(u)−

�
1− It

I∗

�
DSt(u) (Re(N) + Im(N))

�
/

�
πθ

�
α

2
+

β

3

�
−

�
1− It

I∗

�
πθt

�
αt

2
+

βt

3

��

V S4(�u) =

�
DS∗(u)−

�
1− It

I∗

�
DSt(u)

�
/

�
πθ

�
α

2
+

β

3

�
−

�
1− It

I∗

�
πθt

�
αt

2
+

βt

3

��

(18)

On notera que le cas It = 0 correspond au cas d’une exoplanète en transit devant son

étoile hôte (le diamètre d’une exoplanète est généralement petit comparé à celui de l’étoile).

2.3 Etoile modélisée par un disque assombri et exoplanète modélisée
par un disque uniforme

Si on considère une exoplanète en transit devant son étoile, alors elle n’est pas assombrie

comme l’étoile mais doit être représentée par un disque uniforme. La densité spectrale de

l’étoile+exoplanète est alors :

DS∗(�u) = α
J1(πθu)

u
+ πθβ

�
π

2

J3/2(πθu)

(πθu)3/2

DSt(�u) =
J1(πθtu)

u
×N

DS5(�u) = DS∗(u)−
�
1− It

I∗

�
DSt(u)

(19)

4

On procède à un changement de variable :

�s = �σ − ( �xt, yt)

⇒ �σ = �s+ ( �xt, yt)
(6)

et d�σ = d�s.
La densité spectrale de la tache située en (xt, yt) correspond à la seconde intégrale et

devient ainsi :

DSt(�u) = −At

��

St

Π(xt,yt,θt)(�s+ ( �xt, yt)) exp (i2π�u · (�s+ ( �xt, yt))) d(�s+ ( �xt, yt))

DSt(�u) = −At exp (i2π�u · ( �xt, yt))� �� �
N

��

St

Π(0,0,θt)(�s) exp (i2π�u · �s) d�s
� �� �

M

(7)

car N = exp (i2π�u.( �xt, yt)) ne dépend pas de �s. On peut d’ailleurs écrire ce terme comme :

N = exp (i2π(uxxt + uyyt)) (8)

d’où :

N = exp (2πuxxt)× exp (2πuyyt)

= (cos(2πuxxt) + i sin(2πuxxt))(cos(2πuyyt) + i sin(2πuyyt))

= (cos(2πuxxt) cos(2πuyyt)− sin(2πuxxt) sin(2πuyyt))� �� �
Re(N)

+ i (cos(2πuxxt) sin(2πuyyt) + sin(2πuxxt) cos(2πuyyt))� �� �
Im(N)

N = (cos(2πuxxt) cos(2πuyyt)− sin(2πuxxt) sin(2πuyyt))

+ i (cos(2πuxxt) sin(2πuyyt) + sin(2πuxxt) cos(2πuyyt))

(9)

et on définit les fréquences spatiales comme ux = Bx
λ et uy = By

λ .

En appliquant l’Eq.(2), la partie M dans l’Eq.(7) peut aussi s’écrire :

M =
J1(πθtu)

u
(10)

avec u = B
λ .

Ainsi, la densité spectrale de l’étoile tachée par une tache magnétique située en (xt, yt)
s’écrit :

DS2(�u) = I∗
J1 (πθu)

u
−At

J1(πθtu)

u
(Re(N) + Im(N))

DS2(�u) =
J1 (πθu)

u
−

�
1− It

I∗

�
J1(πθtu)

u
×N

(11)

En normalisant cette expression, on obtient la visibilité. Comme précédemment, DS2(0) =
I∗

πθ
2 −At

πθt
2 . La visibilité de l’étoile tachée est donc :

V2(�u) =

�
J1 (πθu)

u
−

�
1− It

I∗

�
J1(πθtu)

u
×N

�
/

�
πθ

2
−

�
1− It

I∗

�
πθt
2

� (12)

2
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2.2 Étoile avec tache
Maintenant, rajoutons une tache à la surface de l’étoile. La densité spectrale de l’étoile

tachée s’écrit alors :

DS4(�u) =

��

S

�
I∗(µ)Π(0,0,θ)(�σ)−AtΠ(xt,yt,θt)(�σt)

�
exp (i2π�u · �σ) d�σ

DS4(�u) =

��

S
I∗Π(0,0,θ)(�σ) exp (i2π�u · �σ) d�σ −

��

St

I∗

�
1− It

I∗

�
Π(xt,yt,θt)(�σ) exp (i2π�u · �σ) d�σ

DS4(�u) =

��

S
I∗(µ)Π(0,0,θ)(�σ) exp (i2π�u · �σ) d�σ

� �� �
A

−
��

St

AtΠ(xt,yt,θt)(�σ) exp (i2π�u · �σ) d�σ
� �� �

B

(16)

La partie A normalisée est en fait la visibilité de l’étoile assombrie et est égale à l’Eq.(4).

De même, la visbilité de la tache s’écrit comme l’Eq.(4) car elle aussi est considérée

comme un disque assombri, mais avec des coefficients αt et βt différents de ceux de l’étoile,

car, comme dit précédemment, ils dépendent des paramètres de l’étoile. Ce qui diffère ici est

particulièrement Teff,t, inférieur à Teff dans le cas d’une tache magnétique.

Par analogie avec l’Eq.(11), nous écrirons la visibilité de cette étoile tachée de la manière

suivante :

DS∗(�u) = α
J1(πθu)

u
+ πθβ

�
π

2

J3/2(πθu)

(πθu)3/2

DSt(�u) =

�
αt

J1(πθtu)

u
+ πθtβt

�
π

2

J3/2(πθtu)

(πθtu)3/2

�
×N

DS4(�u) = DS∗(u)−
�
1− It

I∗

�
DSt(u)

(17)

La valeur de DS4(�u) en �u = �0 est DS4(�0) = πθ
�

α
2 + β

3

�
−

�
1− It

I∗

�
πθt

�
αt
2 + βt

3

�
et la

visibilité est finalement :

V S4(�u) =

�
DS∗(u)−

�
1− It

I∗

�
DSt(u) (Re(N) + Im(N))

�
/

�
πθ

�
α

2
+

β

3

�
−

�
1− It

I∗

�
πθt

�
αt

2
+

βt

3

��

V S4(�u) =

�
DS∗(u)−

�
1− It

I∗

�
DSt(u)

�
/

�
πθ

�
α

2
+

β

3

�
−

�
1− It

I∗

�
πθt

�
αt

2
+

βt

3

��

(18)

On notera que le cas It = 0 correspond au cas d’une exoplanète en transit devant son

étoile hôte (le diamètre d’une exoplanète est généralement petit comparé à celui de l’étoile).

2.3 Etoile modélisée par un disque assombri et exoplanète modélisée
par un disque uniforme

Si on considère une exoplanète en transit devant son étoile, alors elle n’est pas assombrie

comme l’étoile mais doit être représentée par un disque uniforme. La densité spectrale de

l’étoile+exoplanète est alors :

DS∗(�u) = α
J1(πθu)

u
+ πθβ

�
π

2

J3/2(πθu)

(πθu)3/2

DSt(�u) =
J1(πθtu)

u
×N

DS5(�u) = DS∗(u)−
�
1− It

I∗

�
DSt(u)

(19)

4

On procède à un changement de variable :

�s = �σ − ( �xt, yt)

⇒ �σ = �s+ ( �xt, yt)
(6)

et d�σ = d�s.
La densité spectrale de la tache située en (xt, yt) correspond à la seconde intégrale et

devient ainsi :

DSt(�u) = −At

��

St

Π(xt,yt,θt)(�s+ ( �xt, yt)) exp (i2π�u · (�s+ ( �xt, yt))) d(�s+ ( �xt, yt))

DSt(�u) = −At exp (i2π�u · ( �xt, yt))� �� �
N

��

St

Π(0,0,θt)(�s) exp (i2π�u · �s) d�s
� �� �

M

(7)

car N = exp (i2π�u.( �xt, yt)) ne dépend pas de �s. On peut d’ailleurs écrire ce terme comme :

N = exp (i2π(uxxt + uyyt)) (8)

d’où :

N = exp (2πuxxt)× exp (2πuyyt)

= (cos(2πuxxt) + i sin(2πuxxt))(cos(2πuyyt) + i sin(2πuyyt))

= (cos(2πuxxt) cos(2πuyyt)− sin(2πuxxt) sin(2πuyyt))� �� �
Re(N)

+ i (cos(2πuxxt) sin(2πuyyt) + sin(2πuxxt) cos(2πuyyt))� �� �
Im(N)

N = (cos(2πuxxt) cos(2πuyyt)− sin(2πuxxt) sin(2πuyyt))

+ i (cos(2πuxxt) sin(2πuyyt) + sin(2πuxxt) cos(2πuyyt))

(9)

et on définit les fréquences spatiales comme ux = Bx
λ et uy = By

λ .

En appliquant l’Eq.(2), la partie M dans l’Eq.(7) peut aussi s’écrire :

M =
J1(πθtu)

u
(10)

avec u = B
λ .

Ainsi, la densité spectrale de l’étoile tachée par une tache magnétique située en (xt, yt)
s’écrit :

DS2(�u) = I∗
J1 (πθu)

u
−At

J1(πθtu)

u
(Re(N) + Im(N))

DS2(�u) =
J1 (πθu)

u
−

�
1− It

I∗

�
J1(πθtu)

u
×N

(11)

En normalisant cette expression, on obtient la visibilité. Comme précédemment, DS2(0) =
I∗

πθ
2 −At

πθt
2 . La visibilité de l’étoile tachée est donc :

V2(�u) =

�
J1 (πθu)

u
−

�
1− It

I∗

�
J1(πθtu)

u
×N

�
/

�
πθ

2
−

�
1− It

I∗

�
πθt
2

� (12)

2

2.2 Étoile avec tache
Maintenant, rajoutons une tache à la surface de l’étoile. La densité spectrale de l’étoile

tachée s’écrit alors :

DS4(�u) =

��

S

�
I∗(µ)Π(0,0,θ)(�σ)−AtΠ(xt,yt,θt)(�σt)

�
exp (i2π�u · �σ) d�σ

DS4(�u) =

��

S
I∗Π(0,0,θ)(�σ) exp (i2π�u · �σ) d�σ −

��

St

I∗

�
1− It

I∗

�
Π(xt,yt,θt)(�σ) exp (i2π�u · �σ) d�σ

DS4(�u) =

��

S
I∗(µ)Π(0,0,θ)(�σ) exp (i2π�u · �σ) d�σ

� �� �
A

−
��

St

AtΠ(xt,yt,θt)(�σ) exp (i2π�u · �σ) d�σ
� �� �

B

(16)

La partie A normalisée est en fait la visibilité de l’étoile assombrie et est égale à l’Eq.(4).

De même, la visbilité de la tache s’écrit comme l’Eq.(4) car elle aussi est considérée

comme un disque assombri, mais avec des coefficients αt et βt différents de ceux de l’étoile,

car, comme dit précédemment, ils dépendent des paramètres de l’étoile. Ce qui diffère ici est

particulièrement Teff,t, inférieur à Teff dans le cas d’une tache magnétique.

Par analogie avec l’Eq.(11), nous écrirons la visibilité de cette étoile tachée de la manière

suivante :

DS∗(�u) = α
J1(πθu)

u
+ πθβ

�
π

2

J3/2(πθu)

(πθu)3/2

DSt(�u) =

�
αt

J1(πθtu)

u
+ πθtβt

�
π

2

J3/2(πθtu)

(πθtu)3/2

�
×N

DS4(�u) = DS∗(u)−
�
1− It

I∗

�
DSt(u)

(17)

La valeur de DS4(�u) en �u = �0 est DS4(�0) = πθ
�

α
2 + β

3

�
−

�
1− It

I∗

�
πθt

�
αt
2 + βt

3

�
et la

visibilité est finalement :

V S4(�u) =

�
DS∗(u)−

�
1− It

I∗

�
DSt(u) (Re(N) + Im(N))

�
/

�
πθ

�
α

2
+

β

3

�
−

�
1− It

I∗

�
πθt

�
αt

2
+

βt

3

��

V S4(�u) =

�
DS∗(u)−

�
1− It

I∗

�
DSt(u)

�
/

�
πθ

�
α

2
+

β

3

�
−

�
1− It

I∗

�
πθt

�
αt

2
+

βt

3

��

(18)

On notera que le cas It = 0 correspond au cas d’une exoplanète en transit devant son

étoile hôte (le diamètre d’une exoplanète est généralement petit comparé à celui de l’étoile).

2.3 Etoile modélisée par un disque assombri et exoplanète modélisée
par un disque uniforme

Si on considère une exoplanète en transit devant son étoile, alors elle n’est pas assombrie

comme l’étoile mais doit être représentée par un disque uniforme. La densité spectrale de

l’étoile+exoplanète est alors :

DS∗(�u) = α
J1(πθu)

u
+ πθβ

�
π

2

J3/2(πθu)

(πθu)3/2

DSt(�u) =
J1(πθtu)

u
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Plus	
  It	
  est	
  grande,	
  plus	
  la	
  base	
  nécessaire	
  est	
  grande.	
  Ceci	
  s’explique	
  
par	
  le	
  contraste	
  qui	
  devient	
  plus	
  peBt.	
  

+	
  1%	
  de	
  precision	
  
*	
  5%	
  de	
  précision	
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II.	
  ACTIVITÉ	
  STELLAIRE	
  

Exemples	
  
	
  
•  Trois	
  cas	
  différents	
  que	
  l’on	
  pourrait	
  rencontrer.	
  
	
  

o  Type	
  solaire	
  :	
  G2V,	
  Teff=5780	
  K,	
  Teff,t	
  =	
  5230	
  K,	
  It	
  =	
  0.67	
  	
  

o  TX	
  Pic	
  :	
  K2III,	
  Teff=5000	
  K,	
  Teff,t	
  =	
  3500	
  ,	
  It	
  =	
  0.24	
  	
  

o  Exemple	
  intermédiaire,	
  Teff=7364	
  K,	
  Teff,t	
  =	
  6192,	
  It	
  =	
  0.5	
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Figure 6: Gauche : Base minimum pour avoir 1% de différence entre le module de visibilté
d’une étoile sans exoplanète et avec exoplanète (∗) pour différentes positions de l’exoplanète
devant le disque stellaire, et pour avoir 5% de différence (+). Droite : Base minimum pour
avoir 2◦ de différence entre la phase d’une étoile sans exoplanète et avec exoplanète (�) pour
différentes positions de l’exoplanète devant le disque stellaire, et pour avoir 20◦ de différence
(�).

6

Figure 6: Gauche : Base minimum pour avoir 1% de différence entre le module de visibilté
d’une étoile sans exoplanète et avec exoplanète (∗) pour différentes positions de l’exoplanète
devant le disque stellaire, et pour avoir 5% de différence (+). Droite : Base minimum pour
avoir 2◦ de différence entre la phase d’une étoile sans exoplanète et avec exoplanète (�) pour
différentes positions de l’exoplanète devant le disque stellaire, et pour avoir 20◦ de différence
(�).

6

Figure 6: Gauche : Base minimum pour avoir 1% de différence entre le module de visibilté
d’une étoile sans exoplanète et avec exoplanète (∗) pour différentes positions de l’exoplanète
devant le disque stellaire, et pour avoir 5% de différence (+). Droite : Base minimum pour
avoir 2◦ de différence entre la phase d’une étoile sans exoplanète et avec exoplanète (�) pour
différentes positions de l’exoplanète devant le disque stellaire, et pour avoir 20◦ de différence
(�).

6



II.	
  ACTIVITÉ	
  STELLAIRE	
  

VariaBon	
  de	
  la	
  posiBon	
  de	
  la	
  tache	
  

14/02/13	
   Roxanne	
  Ligi	
  -­‐	
  VEGAS	
  Workshop	
   25	
  



II.	
  ACTIVITÉ	
  STELLAIRE	
  

VariaBon	
  de	
  la	
  posiBon	
  de	
  la	
  tache	
  

14/02/13	
   Roxanne	
  Ligi	
  -­‐	
  VEGAS	
  Workshop	
   26	
  



II.	
  ACTIVITÉ	
  STELLAIRE	
  

VariaBon	
  de	
  la	
  posiBon	
  de	
  la	
  tache	
  

14/02/13	
   Roxanne	
  Ligi	
  -­‐	
  VEGAS	
  Workshop	
   27	
  



II.	
  ACTIVITÉ	
  STELLAIRE	
  

14/02/13	
   Roxanne	
  Ligi	
  -­‐	
  VEGAS	
  Workshop	
   28	
  

Conclusion	
  :	
  
	
  
•  VariaBons	
  d’autres	
  paramètres	
  :	
  longueur	
  d’onde,	
  

précision…	
  
•  Quels	
  interféromètres	
  peuvent	
  être	
  uBlisés	
  ?	
  VEGA	
  ?	
  

MIRC	
  ?	
  …	
  
•  Plusieurs	
  taches	
  ?	
  
•  InjecBon	
  des	
  fichiers	
  oifits	
  créés	
  par	
  ASPRO	
  2	
  dans	
  LITpro	
  

pour	
  obtenir	
  les	
  observables.	
  

•  Besoin	
  d’observer	
  des	
  magnitudes	
  élevées	
  (V>10)	
  pour	
  
les	
  transits.	
  

•  Ajout	
  de	
  la	
  convecBon	
  ?	
  (modèle	
  numérique)	
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Merci	
  !	
  


