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Abstract.
The �rst extra-solar planet orbiting a solar-type star, 51 Peg,

was announced �ve years ago, based on precise radial-velocity mea-
surements. End of August 2000 about 50 such objects are known
and their number is still growing regularly. These systems con�rm
some of the features predicted by the standard theory of star and
planet formation, but massive candidates with small orbital se-
paration or large eccentricities are common and were generally
unexpected.

A review of some of the main detection methods is given. The
main prominent discoveries of the past �ve years are recalled, with
special mentions to the latest news. The properties of the detected
systems are described, emphasizing 1) the questions set by the pe-
culiarities of the new planets (large mass, large eccentricity, small
separation) and the proposed answers and 2) the �rst statistical
trends pointed out from the sample gathered so far (clear di�erent
formation processes for planet and binaries from the planetary
mass and orbital-element distributions, the high metal content of
stars hosting planets). Finally, future promising techniques for exo-
planet detection are described as well.

1. Introduction

Au cours de ces 5 derni�eres ann�ees la recherche dans le domaine des
plan�etes extra-solaires s'est extrêmement d�evelopp�ee suite �a l'annonce
faite par Mayor & Queloz (1995) de l'Observatoire de Gen�eve, de la
d�etection d'une plan�ete g�eante autour de P�egase 51, une �etoile analogue
�a notre Soleil. Cette d�ecouverte marque le d�ebut d'une s�erie impression-
nante d'annonces de candidats exoplan�etaires dont les propri�et�es tr�es
diverses, non attendues de l'observation de notre propre syst�eme solaire,
demandent non seulement un approfondissement de la th�eorie standard
de la formation des syst�emes plan�etaires, mais soul�event aussi de nou-
velles questions li�ees �a la formation et �a l'�evolution de ces syst�emes. L'ac-
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croissement r�egulier du nombre de candidats d�etect�es permet de d�egager
de premi�eres tendances qui devraient nous aider �a mieux comprendre et
surtout contraindre ces di��erents sc�enarios de formation et d'�evolution.

Le but de cette contribution est de donner une vue synth�etique �a jour
du domaine, gardant �a l'esprit que celui-ci �evolue tr�es rapidement sur une
�echelle de temps de l'ordre du mois1. Apr�es une courte pr�esentation des
motivations et du contexte �a l'origine de la recherche de plan�etes extra-
solaires (Sect. 2), les principales m�ethodes possibles de d�etection sont
discut�ees dans la Sect. 3 en insistant particuli�erement sur la m�ethode
dite des vitesses radiales, la plus e�cace actuellement. Les limites in-
trins�eques �a cette m�ethode sont �egalement abord�ees. La Sect. 4 pr�esente
un historique non exhaustif des d�ecouvertes des plan�etes extra-solaires,
retra�cant les faits marquants de ces 5 derni�eres ann�ees. Les Sects. 5 �a 8
regroupent les propri�et�es tr�es diverses de ces syst�emes, et discutent les
nouveaux probl�emes soulev�es ainsi que les premi�eres tendances observ�ees.
Finalement la Sect. 9 donne un bref aper�cu des d�eveloppements futurs
des programmes de recherche dans le domaine, �a court, moyen et plus
long termes.

2. Motivations et contexte

L'hypoth�ese de la formation des plan�etes de notre syst�eme solaire
�a partir d'une n�ebuleuse solaire, dans un disque de gaz aplati en ro-
tation di��erentielle, remonte �a plus de 2 si�ecles. Elle fut principale-
ment d�evelopp�ee par Kant vers 1755 puis par Laplace (1796). L'id�ee
d�ecoulait naturellement de l'observation des con�gurations orbitales des
plan�etes connues de notre syst�eme solaire : elles sont approximativement
dans un même plan et tournent dans le même sens sur des trajectoires
quasi-circulaires. Bien que le traitement du probl�eme ait �et�e unique-
ment qualitatif, les pr�eceptes avanc�es �a l'�epoque sont tr�es similaires �a
ceux consid�er�es comme fondamentaux aujourd'hui : instabilit�es locales
d'un nuage de gaz, e�ondrement dans un disque en rotation (conserva-
tion du moment cin�etique), lieu privil�egi�e de la formation plan�etaire. Le
caract�ere contemporain de la formation du Soleil et de son cort�ege de
plan�etes est corrobor�e par les datations ind�ependantes des âges du Soleil
(astrophysique), de la Terre (g�eologie), de la Lune (roches et bombar-
dement m�et�eoritique) et des m�et�eorites. Les plan�etes et les �etoiles sont
ainsi form�ees dans un même processus global. Les plan�etes sont des sous-
produits naturels de la formation stellaire et sont donc probablement
communes dans l'univers.

19 nouvelles plan�etes extra-solaires ont �et�e annonc�ees durant le Symp. IAU 202 (as-
sembl�ee g�en�erale de l'UAI) entre l'�ecole de Goutelas et l'�ecriture de ce manuscrit.
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Ces indications th�eoriques de la pr�esence courante de plan�etes autour
d'�etoiles autres que notre Soleil sont appuy�ees par des donn�ees r�ecentes
tirant pro�t de la qualit�e exceptionnelle des nouveaux moyens d'obser-
vation �a notre disposition (HST, VLT, etc). En particulier, les zones de
formation d'�etoiles telle Orion r�ev�elent, par imagerie optique et infra-
rouge �a haute r�esolution, la pr�esence de disques protoplan�etaires autour
d'un grand nombre d'�etoiles tr�es jeunes en formation (McCaughrean et
al. 2000 ; Beckwith 2000). Ces r�esultats con�rment les indices indirects
de pr�esence d'un disque de poussi�ere et de gaz donn�es par l'observation
d'exc�es d'�emission infrarouge (IR) et ultraviolette (UV) dans les sources
jeunes HL Tauri (Beckwith & Sargent 1993, 1996). Des traces \fossiles"
de formation plan�etaire sont �egalement observ�ees sous la forme de d�ebris
et de poussi�eres dans les r�egions ext�erieures, correspondant �a notre cein-
ture de Kuiper (Lagrange et al. 2000).

3. M�ethodes de d�etection des plan�etes extra-solaires

3.1 M�ethodes directes et indirectes

La premi�ere m�ethode envisageable pour la recherche de compagnons
plan�etaires autour d'�etoiles du même type que notre Soleil est l'obser-
vation directe de ces objets. Deux obstacles majeurs rendent cependant
cette approche tr�es di�cile pour le moment. Premi�erement, les plan�etes
sont relativement proches de leur �etoile parente : � 0.5

00

de s�eparation
pour le syst�eme Soleil-Jupiter plac�e �a 10 pc (� seeing d'un bon site as-
tronomique). Même si les nouvelles techniques d'optique adaptative, en
analysant et corrigeant en temps r�eel le front d'onde perturb�e par l'at-
mosph�ere, permettent de retrouver pratiquement des images �a la limite
de di�raction des instruments utilis�es (< 0:100), un deuxi�eme probl�eme
important subsiste : le contraste de luminosit�e tr�es d�efavorable entre
l'�etoile et la plan�ete. Dans le visible, l'�etoile est environ 109 fois plus
brillante qu'une plan�ete g�eante (Fig. 1, gauche). La combinaison de ces
deux e�ets (proximit�e + contraste) rend la d�etection directe de plan�etes
extra-solaires tr�es di�cile dans le visible. Nous verrons, dans la derni�ere
section, qu'un espoir subsiste avec des mesures �a haute r�esolution angu-
laire (interf�erom�etrie) dans l'IR (contraste de luminosit�e 1000 �a 10000
fois plus favorable), e�ectu�ees depuis l'espace.

L'observation directe des plan�etes extra-solaires n'�etant pas encore
possible ou du moins non encore e�cace, les m�ethodes g�en�eralement uti-
lis�ees se concentrent sur l'observation des perturbations induites par la
(les) plan�ete(s) sur l'�etoile parente. Nous en donnons ici un aper�cu non ex-
haustif principalement bas�e sur les propri�et�es de \binaire" d'un syst�eme
�etoile-plan�ete. Comme dans tout syst�eme double, chacune des compo-
santes �etoile-plan�ete tourne autour du centre de gravit�e du syst�eme.
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Figure 1.: Gauche : Flux observ�es du Soleil et de quelques plan�etes de
notre syst�eme solaire. Droite : D�eplacement du Soleil sur le ciel dû �a
Jupiter et Saturne, vu d'une distance de 10 pc sous un angle favorable
(sin i = 0), pour une p�eriode de 65 ans.

Trois approches utilisent cette propri�et�e avec plus ou moins de r�eussite :
l'astrom�etrie de l'�etoile primaire, une mesure pr�ecise du timing des
pulsars millisecondes et la mesure des variations de vitesse radiale de
l'�etoile primaire. Ces 3 m�ethodes sont d�ecrites dans les paragraphes sui-
vants. D'autres m�ethodes tirant pro�t de propri�et�es particuli�eres de cer-
taines plan�etes extra-solaires (e.g. leur proximit�e �a l'�etoile parente) seront
pr�esent�ees dans la Sect. 6.2.

3.2 Astrom�etrie

La m�ethode consiste �a mesurer les d�eplacements d'une �etoile sur le
ciel dus �a la pr�esence d'un compagnon plan�etaire. Normalis�e au syst�eme
Soleil-Jupiter �a 10 pc (Fig. 1, droite), ce d�eplacement s'exprime comme

� = 500
a

[5:2UA]

[10 pc]

d

M2

[MJ]

[M�]

M1

�as:

Cette m�ethode est sp�ecialement int�eressante car compl�ementaire �a
celle des vitesses radiales (voir ci-dessous) : elle est surtout sensible aux
plus longues p�eriodes. Cependant, pour des �etoiles primaires plus mas-
sives que le Soleil ou pour des plan�etes moins massives ou plus rap-
proch�ees de leur �etoile que Jupiter, � peut être beaucoup plus petit que
500�as, encore hors des possibilit�es des instruments actuels.

Des progr�es majeurs sont cependant attendus grâce au
d�eveloppement du mode interf�erom�etrique (et plus particuli�erement du
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mode \dual beam"2 ; Shao & Colavita 1992) pour le VLT et les t�elescopes
Keck, ainsi que grâce au lancement de satellites interf�erom�etriques et
astrom�etriques (SIM, GAIA). Le VLTI devrait atteindre des pr�ecisions
de l'ordre de 10-50�as (suivant la ligne de base utilis�ee) donnant acc�es �a
la d�etection de plan�etes g�eantes autour d'�etoiles de type solaire jusqu'�a
des distances de l'ordre de � 200 pc (Quirrenbach 2000). Avec une
pr�ecision annonc�ee de 1-4�as, SIM (Space Interferometric Mission)
devrait permettre la d�etection de plan�etes terrestres dans le voisinage
proche du Soleil.

3.3 Pulsars millisecondes

Les pulsars millisecondes sont parmi les horloges les plus pr�ecises
et les plus stables (10�13 s) de l'univers (pour la formation de ces ob-
jets, voir e.g. Bara�e, ce volume). La pr�esence de plan�etes autour de tels
objets se traduit par des changements de fr�equences (avances/retards)
dans l'arriv�ee des signaux, dus au mouvement keplerien du pulsar autour
du centre de masse du syst�eme. Ces changements de fr�equences s'ex-
priment par ��=� = �V=c. En ms�1, le d�ecalage Doppler correspondant
est �Vr = 3 � 108(��=�). Tenant compte de la stabilit�e intrins�eque des
pulsars millisecondes et de la pr�ecision de la chronom�etrie obtenue par
les radio-astronomes, ��=� est connu avec une pr�ecision allant jusqu'�a
10�11 (cms�1 en vitesse), permettant ainsi la d�etection de plan�etes de
type terrestre (e�et de la Terre sur le Soleil � 8 cms�1).

Actuellement, le seul syst�eme connu de plan�etes autour d'un pulsar
est PSR1257+12 pour lequel 3 plan�etes de masses comparables �a celles
de la Terre et de la Lune ont �et�e d�etect�ees (Wolszczan & Frail 1992 ;
Wolszczan 1994). Une r�esonance 3 :2 a �et�e mise en �evidence entre les
composantes b et c du syst�eme con�rmant l'interpr�etation orbitale des
observations. Des mesures tr�es r�ecentes de PSR1257+12 indiquent même
la pr�esence d'un quatri�eme corps dans le syst�eme (Wolszczan 2000).

Un tel syst�eme plan�etaire autour d'une �etoile �a neutron s'est pro-
bablement form�e apr�es ou en même temps que le pulsar millisecondes
lui-même, dans le disque d'accr�etion de la mati�ere \tombant sur l'�etoile"
et acc�el�erant le pulsar en formation. Il fournit, pour le moment, un champ
unique d'investigation de la formation d'objets de la taille de la Terre et
peut ainsi aider �a la compr�ehension de la formation des plan�etes tellu-
riques.

2Mesure relative de 2 �etoiles proches pour lesquelles les chemins optiques quasiment
identiques suppriment les e�ets perturbateurs de l'atmosph�ere.
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3.4 Vitesses radiales

La d�etection de variations de la vitesse radiale d'une �etoile dues
�a son mouvement autour du centre de masse �etoile-plan�ete repr�esente
actuellement la m�ethode la plus e�cace pour la recherche de plan�etes
extra-solaires. Suivant les lois de Kepler d�ecrivant le mouvement simple
d'un syst�eme �a 2 corps, l'amplitude de la variation de vitesse radiale de
l'�etoile primaire (K?) est reli�ee aux masses des composantes du syst�eme
par

(mpl sin i)3

(m? +mpl)2
=

P

2�G
K3

? (1� e2)3=2;

avec P et e les p�eriode et excentricit�e orbitales et i l'angle entre les
plans de l'orbite et du ciel. Le membre de gauche de l'�equation est connu
sous le nom de fonction des masses. Dans le cas d'un couple �etoile-plan�ete
(mpl � m?), la masse minimum du compagnon plan�etaire est en premi�ere
approximation une fonction simple de la masse de l'�etoile primaire et des
param�etres orbitaux :

mpl sin i '
�

P

2�G

�1=3
K?m

2=3
?

p
1� e2:

Pour �xer les ordres de grandeur, dans le cas d'une orbite circulaire
autour du Soleil nous pouvons �ecrire, dans des unit�es courantes :

mpl sin i ' 3:5 � 10�2 K? P 1=3:
[MJ] [ms�1] [ans]

L'inuence de Jupiter sur le Soleil est de 12.5ms�1 dans le cas d'une
inclinaison favorable (sin i = 1).

La mesure des vitesses radiales est obtenue par la mesure du
d�ecalage Doppler du spectre de l'�etoile, source en mouvement par rap-
port �a l'observateur. Pour des changements de vitesse de l'ordre de
la dizaine de ms�1, le d�ecalage Doppler est tr�es petit, de l'ordre du
milli�eme de la largeur typique des raies spectrales (� 10�4�A en lon-
gueurs d'onde). Seule une combinaison de grande r�esolution spectrale,
de spectres �a hauts rapports signal-sur-bruit (S/N) et d'une approche
multi-raies (grande fenêtre spectrale) pour le calcul du d�ecalage Dop-
pler (corr�elation crois�ee ou ajustement de spectres) permet d'obtenir la
pr�ecision n�ecessaire �a la mise en �evidence de perturbations plan�etaires.
Cette m�ethode est donc sp�ecialement e�cace pour des �etoiles compre-
nant un grand nombre de raies spectrales (Fig. 2), non �elargies par la ro-
tation, et intrins�equement stables en vitesse radiale (e.g. non pulsantes).
Les cibles les plus int�eressantes sont donc les �etoiles naines froides, plus
tardives que F5 (par commodit�e souvent appel�ees �etoiles de type solaire).
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Figure 2.: Partie bleue du spectre ELODIE de 51Peg (� 30% et 3% de
la fenêtre spectrale), illustrant le grand nombre de raies utilis�ees pour la
corr�elation crois�ee avec la m�ethode du thorium simultan�e, dans le visible.

A�n de maintenir une telle pr�ecision sur le long terme (n�ecessaire �a
la recherche de plan�etes), deux probl�emes majeurs sont �a r�esoudre :

1) La r�ef�erence de vitesse (le point z�ero) doit être tr�es stable. Toute
variation de celle-ci entrâ�ne une variation non d�esir�ee de la vitesse radiale
qui �xe la pr�ecision maximale possible avec l'instrument, en dehors de
toute autre source d'erreur (syst�ematiques dues �a l'instrument ou bruit
photonique).

2) La position du photocentre de l'�etoile (int�egr�e sur la pose) �a
l'entr�ee du spectrographe doit aussi être tr�es stable d'une mesure �a
l'autre. Un petit d�ecalage de la position du photocentre se traduit di-
rectement en un d�eplacement physique du spectre sur le CCD (Fig. 3)
et donc en un d�ecalage Doppler �equivalent qui peut être tr�es important
en terme de vitesse. Typiquement, pour une spectrographe �a fente, avec
un bon syst�eme de guidage, la pr�ecision sur la position du photocentre
est de l'ordre d'un vingti�eme de la largeur de la fente. En unit�e de vi-
tesse, l'incertitude (d�ependant de la r�esolution) peut facilement être de
plusieurs dizaines voire centaines de ms�1. Cet e�et est beaucoup plus
faible quand le spectrographe est aliment�e par une �bre optique.
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Figure 3.: Repr�esentation sch�ematique de l'e�et d'un d�eplacement du pho-
tocentre d'une �etoile sur la fente d'entr�ee d'un spectrographe

Deux techniques sont actuellement e�caces, atteignant des
pr�ecisions meilleures que 10ms�1 sur une �echelle de temps de plusieurs
ann�ees.

La technique du \thorium simultan�e". Elle est utilis�ee avec un spec-
trographe �echelle haute r�esolution aliment�e par 2 �bres optiques. L'une
des �bres v�ehicule la lumi�ere de l'�etoile. La deuxi�eme �bre mesure si-
multan�ement une lampe de calibration, usuellement au thorium-argon
(ThAr) dans le visible, dont les raies nombreuses en �emission fournissent
une r�ef�erence de vitesse pr�ecise et permettent de suivre les \d�erives" du
spectrographe, i.e. les d�eplacements du spectre sur le CCD dus aux va-
riations locales de temp�erature et de pression (changement d'indice de
r�efraction). Les variations de vitesse mesur�ees sur la �bre \calibration"
sont suppos�ees similaires pour les 2 �bres (chemins optiques proches) et
corrig�ees sur la �bre \�etoile". Des calibrations r�eguli�eres des 2 �bres avec
la lampe au ThAr permettent de les recaler ainsi que de calculer la so-
lution en � des ordres sur le CCD. Pour assurer la plus grande stabilit�e
possible de l'instrument, celui-ci doit être con�n�e dans un environnement
contrôl�e le mieux possible en temp�erature et pression. L'e�et de moyenne
azimutale des �bres optiques, augment�e souvent par l'introduction d'un
brouilleur dans le chemin optique, assure une illumination quasi uniforme
de la sortie de �bre, �evitant ainsi les probl�emes de \stabilit�e" du photo-
centre.

Les vitesses radiales de la r�ef�erence et de l'�etoile sont calcul�ees par
corr�elation crois�ee des spectres stellaires et du ThAr avec des masques
num�eriques appropri�es. La fonction de corr�elation (CCF) obtenue pour
l'�etoile correspond en quelque sorte �a une raie moyenne du spectre de
cette derni�ere. Elle est porteuse d'un contenu astrophysique tr�es riche.
La vitesse radiale (d�ecalage Doppler) est donn�ee par la position du mini-
mum de la CCF. Tous les ph�enom�enes d'�elargissement ou de d�eformation
des raies sont �egalement visibles sur la CCF. Par exemple la largeur de
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Figure 4.: Gauche : Fonctions de corr�elation (CCF) de spectres CORA-
LIE avec un masque de type \solaire" pour 2 �etoiles de vitesses de rota-
tion di��erentes. L'e�et d'�elargissement apparâ�t directement sur la CCF.
Droite : Fonctions de corr�elation ELODIE pour 2 �etoiles de même type
spectral mais de m�etallicit�es di��erentes. La CCF du Soleil est �egalement
donn�ee pour comparaison

la CCF peut être calibr�ee en vitesse de rotation stellaire3 (v sin i) tel
qu'illustr�e sur la Fig. 4 (gauche) donnant les CCF CORALIE pour deux
�etoiles de rotations di��erentes. La surface sous-tendue par la CCF est de
même un indicateur de m�etallicit�e de l'�etoile (Fig. 4, droite).

Dans le visible, la technique de ThAr simultan�e + corr�elation crois�ee
est utilis�ee avec les spectrographes �echelle ELODIE sur le t�elescope de
193 cm de l'OHP (France) et CORALIE install�e sur le t�elescope suisse
Euler de 1.2m �a La Silla (Chili). Avec des r�esolutions (R � �=��)
de 42000 et 50000, ces deux instruments atteignent respectivement des
pr�ecisions de 8-10ms�1 et 5-7ms�1 sur la mesure des vitesses radiales .
Des d�etails et informations techniques suppl�ementaires sont donn�es dans
Baranne et al. (1996). Le spectrographe FEROS, r�ecemment install�e sur
le t�elescope de 1.5m de l'ESO (La Silla, Chili), permet des mesures de
vitesses radiales haute pr�ecision avec la même technique, �etendant le
domaine spectral dans l'IR proche jusqu'�a 9200�A.

3Une telle calibration a �et�e faite pour CORAVEL par Benz & Mayor (1984).
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Bas�e sur le même principe, un nouvel instrument, HARPS (High Ac-
curacy Radial velocity Planetary Search) est en cours de d�eveloppement
pour le t�elescope de 3.6m de l'ESO. Il est construit par un consortium
franco-suisse form�e des Observatoires de Gen�eve et de Haute-Provence,
de l'Universit�e de Berne et du Service d'A�eronomie des Verri�eres. Plac�e
dans une enceinte �a vide contrôl�ee en temp�erature, pour �eviter toute
variation du spectrographe, HARPS devrait atteindre une pr�ecision de
1ms�1 sur la mesure des vitesses radiales (Pepe et al. 2000). La mise en
service de HARPS est pr�evue pour le d�ebut de l'ann�ee 2003.

La technique avec \cellule �a iode". La lumi�ere provenant de l'�etoile
passe �a travers une cellule de gaz (typiquement de l'iode4), de pression
et temp�erature �xes, dont les raies en absorption, bien connues, se su-
perposent au spectre de l'�etoile et fournissent directement une calibra-
tion pr�ecise en vitesse radiale. Le d�ecalage Doppler est ensuite estim�e
par un ajustement global du spectre composite mesur�e sur des spectres
r�ef�erences �a haut S/N de l'�etoile et de l'iode (Butler et al. 1996).

La m�ethode est int�eressante car elle permet, grâce aux raies de
l'iode, de suivre les variations temporelles de la r�eponse de l'instrument
(Point Spread Function, PSF). Elle est �egalement tr�es peu d�ependante
des variations du spectrographe, car la lumi�ere de l'�etoile et la calibra-
tion suivent exactement le même chemin optique dans le spectrographe.
Elle est donc facilement mise en �uvre sur des spectrographes d�ej�a exis-
tants. La m�ethode est par contre tr�es gourmande en photons car : 1)
elle n�ecessite des spectres �a haut S/N ; 2) les raies de l'iode sont en ab-
sorption ; et 3) la fenêtre spectrale \restreinte" des raies de l'iode (5000-
6000�A) limite le domaine spectral utilisable pour le calcul de la vitesse
radiale. Pour une pr�ecision similaire, la m�ethode avec cellule �a iode re-
quiert environ 10 fois plus de ux que la m�ethode avec thorium simultan�e.
Elle est utilis�ee avec la plupart des spectrographes �echelle mont�es sur les
grands t�elescopes (UVES/VLT, HIRES/Keck, etc). La pr�ecision obtenue
sur les vitesses radiales est � 5ms�1(� 3ms�1 dans les meilleurs cas).

3.5 Que peut-on apprendre des vitesses radiales ?

Comme pour tout syst�eme binaire, les vitesses radiales permettent
de d�eterminer les �el�ements orbitaux des syst�emes exoplan�etaires. Les dis-
tributions de ces �el�ements orbitaux, ainsi que la distribution des masses
des compagnons plan�etaires, gardent des traces fossiles des processus de
formation ainsi que des di��erentes �evolutions a�ectant ces syst�emes. Des
distributions de bonne qualit�e statistique vont donc permettre de trier

4D'autres �el�ements sont possibles. A l'origine, du HF �etait utilis�e.
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Figure 5.: Une tache persistante �a la surface d'une �etoile provoque des
d�eformations des raies spectrales induisant des variations intrins�eques de
vitesse radiale qui, sur quelques p�eriodes de rotation, peuvent simuler un
e�et orbital.

entre les di��erents sc�enarios de formation et/ou d'�evolution propos�es pour
les syst�emes plan�etaires (incluant notre propre syst�eme solaire).

3.6 Limitations intrins�eques de la m�ethode des vitesses radiales

L'interpr�etation de la variation de la vitesse radiale d'une �etoile
comme un e�et orbital dû �a la pr�esence d'une plan�ete n'est pas unique.
Une telle variation peut être induite par des mouvements de la photo-
sph�ere dus �a de la pulsation ou �a des ph�enom�enes reli�es �a l'activit�e stel-
laire, comme par exemple des taches ou des inhomog�en�eit�es convectives
�a la surface de l'�etoile. L'amplitude des variations de vitesse radiale li�ees
�a ces ph�enom�enes intrins�eques peut atteindre plusieurs dizaines de ms�1

(Saar et al. 1998, Santos et al. 2000a) et ainsi noyer l'e�et d'une plan�ete si
ce \bruit" est non coh�erent, ou encore peut \cr�eer" de fausses d�etections
plan�etaires si la variation est modul�ee par la rotation stellaire comme par
exemple dans le cas de taches d�eformant les raies spectrales (Fig. 5).

Dans les mod�eles de dynamos magn�etiques, l'activit�e stellaire est
produite par le couplage du champ magn�etique, dans ou au-dessous de la
zone convective juste sous la surface de l'�etoile, avec les mouvements de
rotation et de convection (Noyes et al. 1984 ; Baliunas 1985). L'activit�e
stellaire se manifeste entre autres par des composantes en �emission au
centre des raies H et K du Ca II (Fig. 6, gauche) produites par le chau�age
de la chromosph�ere. Dans ce cas, l'activit�e est estim�ee par le param�etre
R0
HK exprimant la fraction de ux au centre de la raie (mesur�e entre

les 2 lignes traitill�ees dans la �gure) normalis�e au ux photosph�erique.
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Figure 6.: Gauche : Centre de la raie H du Ca pr�esentant une composante
en �emission pour les �etoiles actives (haut), contrairement aux �etoiles non
actives (bas). Droite : Relation entre activit�e chromosph�erique et \jitter"
de vitesse radiale pour les naines F (bas), G (milieu) et K (haut) de
l'�echantillon CORALIE de recherche de plan�etes.

Saar et al. (1998) et Santos et al. (2000a ; Fig. 6 droite) ont montr�e des
relations claires entre l'activit�e stellaire, le niveau de variation non or-
bitale des vitesses radiales (jitter) et la vitesse de rotation projet�ee de
l'�etoile (v sin i5). Cet indicateur d'activit�e ainsi que le v sin i permettent
de trier a priori les mauvais candidats parmi les �etoiles s�electionn�ees pour
la recherche de plan�etes extra-solaires.

Pour les grands �echantillons d'�etoiles mesur�ees, il n'est pas toujours
possible d'obtenir a priori le R0

HK et/ou le v sin i. Un contrôle a posteriori
de la \non origine" intrins�eque de la variation de vitesse radiale est donc
n�ecessaire. Trois crit�eres aident �a ce contrôle.

5En g�en�eral les �etoiles jeunes tournent vite et sont plus actives.
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Figure 7.: L'�etoile HD 166435 pr�esente des variations \stables" de vitesse
radiale pouvant être confondues avec un e�et plan�etaire. Les vitesses ra-
diales varient cependant en phase avec la luminosit�e (gauche) et l'inverse
de la pente du bissecteur de la CCF de l'�etoile (droite).

1) La stabilit�e de la phase : attendue dans le cas plan�etaire mais rare
dans le cas d'une variation de vitesse produite par des taches sur quelques
p�eriodes de rotation (dur�ee de vie des taches entre � 10 et 100 jours).

2) La variabilit�e photom�etrique : induite par la plupart des
ph�enom�enes intrins�eques (e.g. les taches).

3) La stabilit�e du bissecteur des raies spectrales (ligne du \milieu" de
la raie) : le changement de forme des raies spectrales se voit sur le bissec-
teur de ces raies. Il fournit un indicateur e�cace de l'origine intrins�eque
de la variation des vitesses radiales (Gray 1998). Si les variations du bis-
secteur des raies spectrales sont di�ciles �a observer directement (elles
requi�erent des spectres �a grande r�esolution et haut S/N), elles sont par
contre facilement mises en �evidence sur la fonction de corr�elation du
spectre stellaire et d'un masque ad hoc (Queloz et al. 2000a).

Ces crit�eres ont �et�e appliqu�es avec succ�es pour plusieurs �etoiles ac-
tives avec plan�etes : HD 130322 (Udry et al. 2000a), HD 192263 (Santos et
al. 2000b) et GJ 3021 (Naef et al. 2000). D'un autre cot�e, un cas d'�ecole
d'une fausse \d�etection" de plan�ete extra-solaire due �a des e�ets de taches
modul�es par la rotation de l'�etoile est donn�e par HD 166435 (Queloz et
al. 2000a). Pour cette �etoile, une variation en phase est observ�ee pour les
vitesses radiales, pour la photom�etrie et pour le bissecteur de la fonction
de corr�elation (Fig. 7), quand bien même les variations de phase sont
petites et donnent l'impression d'une grande stabilit�e de cette derni�ere.
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4. D�etections : faits marquants et annonces r�ecentes

Il n'est pas possible en quelques lignes de donner un rapport exhaus-
tif des r�esultats extrêmement riches obtenus ces derni�eres ann�ees dans le
domaine des exoplan�etes. Nous signalons simplement ici les d�etections
les plus marquantes �emaillant ces 5 derni�eres ann�ees.

1995 : Annonce par une �equipe canadienne (Walker et al. 1995) des
r�esultats n�egatifs d'un suivi syst�ematique en vitesses radiales haute
pr�ecision (15 { 20ms�1) de 21 �etoiles, pour chercher des plan�etes
extra-solaires.

Novembre 1995 : Etudiant un �echantillon de 142 �etoiles du voisi-
nage solaire avec ELODIE, Mayor & Queloz (1995) annoncent la
d�etection d'une premi�ere plan�ete extra-solaire autour d'une �etoile
similaire au Soleil, l'�etoile 51 Pegasis. Les caract�eristiques tr�es par-
ticuli�eres de cette plan�ete (P =4.23 j, a=0.05UA, Teq ' 1300K)
cr�eent la sensation, remettant en question certaines des vues stan-
dard sur la formation des syst�emes plan�etaires.

1996 : Le groupe de Lick autour de G. Marcy et P. Butler, suivant un
�echantillon de 120 �etoiles, annonce 5 nouvelles plan�etes en moins
d'une ann�ee, dont 3 pr�esentent des propri�et�es semblables �a 51Peg b.

1998 : En �et�e 1998, 8 plan�etes sont connues. A la �n de cette même
ann�ee, 16 plan�etes sont connues. On observe une acc�el�eration des
d�ecouvertes due �a l'augmentation de la base de temps des pro-
grammes et du nombre d'�etoiles suivies.

Avril 1999 : 20 plan�etes sont connues dont un syst�eme �a 3 plan�etes,
�And (Butler et al. 1999, r�eactualis�e par Marcy et al. 2000b6). Les
3 plan�etes se r�epartissent sur des orbites espac�ees de respectivement
4.6, 241 et 1308 j de p�eriode.

Novembre 1999 : HD 209458 : annonce d'un premier transit plan�etaire
observ�e photom�etriquement (Charbonneau et al. 2000, Henry et al.
2000). La masse r�eelle, le rayon et la densit�e moyenne d'une plan�ete
extra-solaire sont d�etermin�es (Mazeh et al. 2000), prouvant la na-
ture de g�eante gazeuse de ces plan�etes. Le transit est �egalement ob-
serv�e spectroscopiquement par Queloz et al. (2000b ; voir Sect. 6.3).

Mars 2000 : Marcy et al. (2000a) annoncent la d�ecouverte de 2 plan�etes
extra-solaires (HD 16141 et HD 46375) avec des masses minimums
inf�erieures �a la masse de Saturne (MSat).

6Pr�es de 2 ans apr�es la l'annonce, le mod�ele �a 3 plan�etes reproduit toujours tr�es bien
les observations
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Figure 8.: Courbes de vitesses radiales combinant les e�ets des di��erentes
composantes des 2 syst�emes annonc�es en août 2000 : HD 83443 (gauche,
Mayor et al. 2000a) et HD 168443 (droite, Udry et al. 2000b)

Mai 2000 : Annonce de 8 nouveaux objets d�ecouverts par l'�equipe ge-
nevoise de M. Mayor avec CORALIE (ESO 2000), ayant des masses
minimum m2 sin i � 15MJup. L'un d'eux (HD 168746) a �egalement
une masse minimum inf�erieure �a celle de Saturne.

Août 2000 : 9 nouvelles plan�etes sont annonc�ees au Symp. IAU 202
de Manchester (assembl�ee g�en�erale de l'IAU). Parmi celles-ci, 6
ont �et�e d�etect�ees avec CORALIE et ELODIE dont 2 nouveaux
syst�emes : HD 83443 abritant 2 plan�etes de tr�es petites masses (0.5
et � 1MSat, Fig. 8 gauche, Mayor et al. 2000a) et HD 168443 com-
prenant 1 plan�ete massive (m2 = 7:2MJup= sin i) + 1 naine brune
proche de tr�es faible masse (m2 = 15:1MJup= sin i, Fig. 8 droite,
Udry et al. 2000b). Parmi les autres plan�etes, il faut remarquer �Eri
(Cochran et al. 2000) annonc�ee par une collaboration am�ericaine
des groupes de Lick et du Texas. Avec une p�eriode P = 2518 j, c'est
�a ce jour le candidat exoplan�etaire le plus �eloign�e de son �etoile.

En r�esum�e, �n août 2000, 52 objets sont connus avec des m2 sin i �
15MJup (Tab. 1), dont 48 ont des masses minimums dans le domaine
plan�etaire (m2 sin i < 8MJup). Parmi eux, 3 syst�emes \multi-plan�etes"
ont �et�e d�etect�es. Tenant compte du fait que les grands programmes de
recherche de plan�etes extra-solaires sont encore tr�es incomplets et inho-
mog�enes en terme de r�epartition de mesures, il semble qu'environ 5%
des �etoiles des �echantillons s�electionn�es abritent des plan�etes g�eantes.
Une estimation plus pr�ecise sera disponible avec les r�esultats \d�e�nitifs"
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des grands programmes bas�es sur des �echantillons statistiquement bien
d�e�nis (limit�es en volume) tel que, par exemple, le programme CORALIE
dans l'h�emisph�ere sud (Udry et al. 2000a).

5. Plan�etes extra-solaires : propri�et�es observ�ees

Les propri�et�es orbitales des candidats plan�etaires sont diverses et
surprenantes car tr�es di��erentes des caract�eristiques observ�ees pour les
plan�etes de notre syst�eme solaire. Un aper�cu visuel des propri�et�es glo-
bales de l'�echantillon est donn�e dans la Fig. 9 pr�esentant l'excentricit�e des
exoplan�etes et des naines brunes de tr�es faible masse (m2 sin i � 15MJup),
en fonction de la s�eparation �a l'�etoile parente. La taille des points est pro-
portionnelle �a la masse minimum (m2 sin i) d�eriv�ee des solutions orbitales
kepleriennes. La Tab. 1 r�epertorie les param�etres orbitaux principaux de
ces candidats, class�es par masse minimum croissante.

La Fig. 9 est int�eressante car elle souligne plusieurs des propri�et�es
inattendues des plan�etes extra-solaires, propri�et�es qui demandent un ap-
profondissement du mod�ele standard de formation plan�etaire en soule-
vant de nouvelles questions. De l'observation de notre syst�eme solaire
nous attendions des plan�etes g�eantes de masses inf�erieures ou �egales �a
celle de Jupiter, sur des orbites quasi-circulaires, de p�eriodes de l'ordre
de � 10 ans. Nous observons des plan�etes avec des masses entre 0.15 et
� 8MJup, sur des orbites parfois tr�es allong�ees, et avec des p�eriodes pou-
vant être tr�es courtes, de l'ordre de quelques jours. Ces di��erents aspects
sont d�etaill�es dans les paragraphes ci-dessous. Une revue du sujet peut
�egalement être trouv�ee dans Marcy, Cochran & Mayor (2000c).

Dans la Fig. 9, les composantes des syst�emes multi-plan�etaires sont
reli�ees par des pointill�es. De même que pour les plan�etes individuelles,
les caract�eristiques de ces syst�emes sont tr�es vari�ees. �And (Butler et
al. 1999, Marcy et al. 2000b) comprend 3 plan�etes massives clairement
s�epar�ees, HD83443 (Mayor et al. 2000a) a 2 plan�etes de plus petites
masses (0.5 et 1MSat) sur des orbites tr�es proches de l'�etoile et HD 168443
quant �a elle (Udry et al. 2000b) abrite des \plan�etes" super-massives,
proches, soulevant des questions int�eressantes au sujet de leur formation
(voir Sect. 6). Si les syst�emes d�etect�es comptant plusieurs plan�etes sont
encore rares, leur nombre devrait augmenter rapidement. En e�et, sur un
�echantillon de 12 �etoiles �a plan�etes, suivies depuis plus de 8 ans �a Lick,
la moiti�e pr�esente d�ej�a une d�erive de leur vitesse syst�emique (point ),
indicative de la pr�esence d'un compagnon suppl�ementaire (plan�etaire ou
stellaire) dans le syst�eme (Fischer et al. 2000).
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Table 1.: Caract�eristiques orbitales principales des candidats plan�etes ex-
tra-solaires et naines brunes de tr�es faible masse. Les objets sont class�es
par masse minimum croissante.

Objet P e m2 sin i a
[jours] [10�3M�] [UA]

HD83443c 29.83 0.42 0.15 0.17
HD16141 75.82 0.28 0.215 0.35
HD168746 6.407 0.0 0.24 0.066
HD46375 3.024 0.02 0.249 0.041
HD108147 11.05 0.57 0.33 0.1
HD83443b 2.985 0.08 0.36 0.0375
HD75289 3.475 0.06 0.42 0.04
51Peg 4.230 0.00 0.45 0.05
HD6434 22.09 0.29 0.46 0.15
BD -10 3166 3.487 0.05 0.47 0.046
HD187123 3.097 0.01 0.57 0.042
HD209458 3.524 0.0 0.65 0.047
�Andb 4.617 0.02 0.68 0.059
HD192263 24.13 0.0 0.72 0.15
HD38529 14.31 0.27 0.77 0.129
55Cnc 14.66 0.03 0.78 0.12
�Eridansi 2518 0.6 0.80 3.4
HD121504 64.62 0.13 0.85 0.32
HD130322 10.72 0.04 1.0 0.088
HD37124 154.8 0.31 1.0 0.55
HD52265 119.2 0.35 1.03 0.5
�CrB 39.64 0.07 1.1 0.23
HD177830 391.6 0.41 1.2 1.1
HD210277 435.6 0.34 1.25 1.09
HD217107 7.110 0.14 1.28 0.071
HD134987 259.6 0.24 1.5 0.81
16CygB 804.4 0.67 1.67 1.61
HD19994 454.2 0.2 1.8 1.23
Gl 876 60.97 0.34 2.0 0.2
�And c 241.2 0.24 2.1 0.83
HD82943 443.5 0.59 2.2 1.16
�Hor 311.3 0.22 2.25 0.93
47UMa 1084 0.13 2.45 2.1
HD12661 264.0 0.33 2.8 0.789
HD169830 229.9 0.35 2.9 0.82
GJ 3021 133.7 0.51 3.35 0.494
HD195019 18.30 0.01 3.43 0.135
Gl 86 15.83 0.04 3.6 0.11
HD92788 340.8 0.36 3.6 0.97
� Boo 3.313 0.02 4.1 0.047
�Andd 1308 0.31 4.25 2.55
HD190228 1161 0.5 4.8 2.3
HD222582 575.9 0.71 5.2 1.35
14Her 1650 0.37 5.4 2.84
HD10697 1072 0.12 6.3 2.12
HD168443b 58.12 0.53 6.9 0.29
HD89744 265.0 0.7 7.2 0.91
70Vir 116.7 0.4 7.4 0.48
HD114762 84.03 0.35 11.0 0.37
HD162020 8.428 0.28 13.7 0.074
HD202206 256.4 0.43 14.3 0.76
HD168443c 1667 0.27 14.4 2.67

6. Les \Jupiters chauds"

Le point le plus surprenant de la d�ecouverte de 51Peg b (Mayor
& Queloz 1995) est sans aucun doute sa proximit�e �a l'�etoile parente
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Figure 9.: Diagramme s�eparation{excentricit�e pour l'�echantillon connu
de plan�etes extra-solaires et de naines brunes de tr�es faible masse
(m2 sin i� 15MJup). La taille des points varie lin�eairement avec la masse
minimum de l'objet. Les composantes des syst�emes multi-plan�etaires
connus sont reli�ees par des lignes pointill�ees

(a=0.05UA). Parmi la cinquantaine de candidats plan�etaires (m2 sin i <
8MJup) d�ecouverts �a ce jours, 12 ont des s�eparations minimales inf�erieures
�a 0.09UA. On les nomme plan�etes de type 51Peg ou plus couramment Ju-
piters chauds. Cette d�enomination trouve son origine dans la temp�erature
d'�equilibre tr�es �elev�ee7 �a la surface de ces objets, la plan�ete �etant chau��ee

7Des temp�eratures d'�equilibre sont estim�ees entre 700 et 1500K pour les di��erents
candidats d�etect�es (Guillot et al. 1996 ; Saumon et al. 1996) :

Teq = T?
p
R?=2a (1�A)1=4;

avec T? et R? les temp�erature et rayon de l'�etoile, a la s�eparation �etoile{plan�ete et A
l'albedo de la plan�ete.
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par l'�etoile toute proche (10 { 20R?). Les Jupiters chauds repr�esentent
environ 25% des candidats d�etect�es. Il faut cependant garder �a l'esprit
que, du fait du biais d'observation pour les longues p�eriodes, ce nombre
ne repr�esente qu'une borne sup�erieure de la fraction des Jupiters chauds
parmi les plan�etes g�eantes. La preuve du caract�ere de g�eante gazeuse d'au
moins 1 Jupiter chaud a �et�e apport�ee par l'observation photom�etrique
d'un transit de la plan�ete devant l'�etoile HD 209458 (Sect. 6.3).

6.1 Jupiters chauds { plan�etes g�eantes : formation?

Migration. Dans le cadre du sc�enario standard de formation plan�etaire
(e.g. Pollack & Bodenheimer 1989 ; Boss 1995 ; Lissauer 1995), les
plan�etes g�eantes se forment graduellement par accr�etion de gaz sur un
c�ur solide relativement massif (�> 10M�, masses terrestres), le long de
leur orbite, creusant ainsi un \trou" dans le disque. La masse du c�ur
doit être assez grande pour permettre un emballement de l'accr�etion et
former ainsi une plan�ete g�eante dans un temps court, de l'ordre du temps
de vie du disque (� 107 ans). Le c�ur doit donc �egalement se former tr�es
vite. Ceci est rendu possible dans les r�egions ext�erieures du disque protos-
tellaire par la pr�esence de glace (d'eau) qui aide �a la formation rapide de
c�urs de masse requise. Dans les r�egions int�erieures o�u les �el�ements vola-
tiles ont �et�e balay�es par le rayonnement de l'�etoile naissante, les �el�ements
solides restant �a disposition (poussi�eres, silicates, etc.) ne permettent de
former que des objets \l�egers" (� 1M�), sur le temps de vie du disque.

Suivant ce mod�ele, les plan�etes g�eantes ne peuvent se former que
dans les r�egions ext�erieures de la n�ebuleuse protostellaire, au-del�a de la
limite de formation des glaces (� 5UA). Les Jupiters chauds ont donc
dû migrer de ces r�egions vers l'int�erieur et en�n s'arrêter tr�es pr�es de
l'�etoile centrale, avant de tomber dans celle-ci et disparâ�tre. Des simu-
lations num�eriques ont montr�e qu'une telle migration est induite par des
interactions gravitationnelles entre la plan�ete et le disque (Goldreich &
Tremaine 1980 ; Lin & Papaloizou 1986 ; Ward 1997). L'�echelle de temps
de la migration est courte, typiquement de l'ordre de 106 ans.

Plusieurs processus peuvent être invoqu�es pour stopper la plan�ete
dans son mouvement vers le centre du syst�eme avant qu'elle ne soit
\gob�ee" par l'�etoile :

� L'existence d'une cavit�e magn�eto-sph�erique autour de l'�etoile.
Cette r�egion libre de mati�ere s'�etend jusqu'�a la corotation de l'�etoile o�u se
situe le bord du disque, en rotation synchrone avec l'�etoile par couplage
magn�etique entre les deux composants (Shu et al. 1994). La migration
s'arrête naturellement au bord du disque par absence de mati�ere.

� La plan�ete tombe dans l'�etoile mais une autre plan�ete g�eante
form�ee entre temps migre �a son tour, et ainsi de suite. A la disparition
du disque le processus s'arrête et certaines des plan�etes \migrantes" sont
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proches de l'�etoile. La chute d'une ou de plusieurs plan�etes dans l'�etoile
est soutenue par l'observation d'un enrichissement en �el�ements lourds
plus important pour les �etoiles avec que pour les �etoiles sans plan�etes
(Gonzalez 1998 ; Santos et al. 2000c, Fig. 17).

� Arrêt de la migration par interaction de mar�ee entre l'�etoile et
la plan�ete si le moment angulaire de l'�etoile exc�ede celui de la plan�ete :
!? � !orb (Lin et al. 1996).

� Arrêt de la migration par transfert de masse entre l'�etoile et la
plan�ete d�ebordant de son lobe de Roche (Trilling et al. 1998) quand la
plan�ete arrive tr�es pr�es de l'�etoile (d � 0:03UA). La plan�ete perd de son
moment cin�etique et s'�eloigne de l'�etoile.

� Evaporation des plan�etes s'approchant trop de l'�etoile centrale
(Mayor & Udry 2000). L'�evaporation est e�cace quand la vitesse ther-
mique du gaz (principalement de l'hydrog�ene) devient grande par rap-
port �a la vitesse d'�evasion �a la surface de la plan�ete, typiquement pour
Q � vesc=vtherm plus petit que 5 (Lewis & Prinn 1984). Pour une �etoile
donn�ee, la d�ependance de Q envers les param�etres orbitaux et plan�etaires
montre le rôle pr�epond�erant jou�e par la masse de la plan�ete :

Q � vesc
vtherm

�
 
mpl

Rpl

!1=2

T�1=2
? R�1=4

? a�1=4:

Pour des p�eriodes de l'ordre de 3 jours (a � 0.05UA), Q � 5 est obtenu
pour mpl � 1MSat, ce qui correspond �a la masse du plus l�eger des Jupiters
chauds observ�es jusqu'�a ce jour (HD 83443 b).

Suivant le sc�enario de migration, des plan�etes g�eantes peuvent être
trouv�ees �a des distances allant de amin �a > 20UA de l'�etoile hôte. La
distribution �nale n'est probablement pas uniforme car la vitesse de mi-
gration d�epend du pro�l de densit�e de surface du disque.

D'autres sc�enarios sont �egalement propos�es pour expliquer l'exis-
tence des Jupiters chauds.

\Les Jumping Jupiters". Plusieurs plan�etes g�eantes form�ees simul-
tan�ement dans le disque se perturbent mutuellement (Weidenschilling &
Marzari 1996 ; Lin & Ida 1997). Ces interactions gravitationnelles, chao-
tiques, modi�ent les caract�eristiques orbitales de ces plan�etes. Elles sont
nomm�ees Jumping Jupiters par Weidenschilling & Marzari. Certaines
peuvent être �eject�ees du syst�eme ou amen�ees sur des orbites proches
de l'�etoile centrale. Ce sc�enario n'est probablement pas appropri�e pour
les Jupiters chauds en orbite circulaire, mais nombre de plan�etes sont
d�etect�ees sur des orbites allong�ees (voir Sect. 8), y compris parmi les can-
didats �a courte p�eriode. Ce sc�enario permet �egalement d'enrichir l'�etoile
en �el�ements lourds par l'envoi de plan�etes dans l'�etoile.
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Formation \in-situ" La d�enomination de formation in-situ des plan�etes
g�eantes peut se rapporter �a deux processus de formation plus ou moins
di��erents dans le cas des Jupiters chauds :

{ D'une part, le \in-situ" se rapporte �a la �n du processus de for-
mation de la plan�ete, qui grandit par agglom�eration de mati�ere dans
le disque au cours de sa migration vers le centre. Le stade �nal n'est
v�eritablement atteint que lorsque la plan�ete s'arrête. Des simulations
r�ecentes mod�elisent tout le processus (Bodenheimer et al. 2000). Ce
mod�ele est en quelque sorte une am�elioration du mod�ele de base de la
migration.

{ D'autre part, le \in-situ" peut se rapporter �a l'endroit même de
la formation compl�ete de la plan�ete, sans n�ecessit�e de migration. Elle
se forme de mani�ere \standard" mais beaucoup plus rapidement que
g�en�eralement admis (W�uchterl 1996, 1997, 1999). Dans le même ordre
d'id�ee, des instabilit�es dans le disque, conduisant �a un e�ondrement ra-
pide, sont �egalement envisag�ees pour la formation des plan�etes g�eantes
(e.g. Boss 2000). Les perturbations gravitationnelles d'un compagnon
proche pourraient par exemple favoriser ces instabilit�es.

6.2 Jupiters chauds : d�etections \directes"

Il est possible de tirer pro�t de la proximit�e des Jupiters chauds �a
l'�etoile centrale pour mettre directement en �evidence la pr�esence de la
plan�ete g�eante. Plusieurs m�ethodes on �et�e d�evelopp�ees. La connaissance
pr�ealable des param�etres orbitaux par les mesures de vitesses radiales
aident �a la mise en �uvre de ces m�ethodes.

Transit. La probabilit�e pour une plan�ete de transiter entre son �etoile et
l'observateur est proportionnelle �a (Rpl+R?)=a. Elle est de l'ordre de 10%
pour un Jupiter sur une orbite de 4 jours de p�eriode. Les Jupiters chauds
repr�esentent donc des candidats id�eaux pour la recherche de transits. La
baisse de luminosit�e attendue pour une �eclipse par une plan�ete g�eante
(de l'ordre de 1%) est estim�ee, en premi�ere approximation, �a partir du
rapport de surface des disques stellaire et plan�etaire. Une telle baisse
est ais�ement mesurable avec les moyens photom�etriques disponibles de
fa�con courante. Comme pour toute binaire �a �eclipses, la mod�elisation de
la courbe de lumi�ere fournit les param�etres physiques de la plan�etes �a
partir des param�etres stellaires correspondants (voir e.g. North dans ce
volume). En accord avec la statistique, sur la dizaine de Jupiters chauds
d�etect�es, un transit photom�etrique a �et�e observ�e pour l'�etoile HD 209458.
Les r�esultats obtenus sont d�ecrits dans la Sect. 6.3.

Lumi�ere r�e�echie. De par leur proximit�e, les Jupiters chauds o�rent
une grande surface r�eectrice aux rayons de l'�etoile parente. En terme
de ux, la lumi�ere r�e�echie repr�esente environ 10�5 du ux total observ�e
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(en supposant un albedo semblable �a celui de Jupiter) pour une plan�ete
comme 51Peg. Malgr�e ce rapport de ux tr�es d�efavorable, le d�ecalage
Doppler important de la lumi�ere r�e�echie par la plan�ete (Vr � 100 kms�1)
permet en th�eorie, dans des spectres �a tr�es haut S/N, de s�eparer cette
derni�ere de la lumi�ere provenant directement de l'�etoile, et de d�eterminer
ainsi la masse r�eelle et la taille de la plan�ete.

L'analyse pr�eliminaire d'une s�erie de plusieurs centaines de spectres
�a haut S/N (� 500) montrait une d�etection marginale de la plan�ete au-
tour de � Boo (Cameron et al. 1999). Malheureusement, les mesures
suppl�ementaires accumul�ees n'ont pas con�rm�e ce premier r�esultat posi-
tif (Cameron et al. 2000). Des r�esultats plus prometteurs sont attendus
dans l'IR o�u l'�emission propre de la plan�ete g�eante s'ajoute de fa�con
signi�cative �a la lumi�ere r�e�echie.

Signatures spectrales au moment du transit. La temp�erature �elev�ee �a la
surface des Jupiters chauds provoque l'�evaporation de certains �el�ements
de l'atmosph�ere de la plan�ete. Ceux-ci sont alors emport�es �a tr�es grande
vitesse par le vent stellaire. Pour une con�guration g�eom�etrique favorable
(même si insu�sante pour un transit), l'observateur mesure des d�ecalages
Doppler di��erents pour les raies spectrales des �el�ements \sou��es", lors
des phases hors transit (Vr ! 0 kms�1, perpendiculairement �a la ligne de
vis�ee) et au moment du transit (Vr ! Vvent � 800 kms�1, en direction de
l'observateur ; e.g. Coustenis et al. 1998, Moutou et al. 2000, Rauer et al.
2000). La di�cult�e r�eside dans la mise en �evidence de ces raies qui, par
ailleurs, nous informent sur la composition chimique de l'atmosph�ere de
la plan�ete.

Modulation de la courbe de visibilit�e. Les param�etres orbitaux et l'angle
d'inclinaison du plan orbital d'une binaire peuvent être d�etermin�es par
des mesures de courbe de visibilit�e du syst�eme (contraste des franges
interf�erom�etriques ; e.g. Davis 1997). Pour un Jupiter chaud, les change-
ments de forme de la courbe de visibilit�e en fonction de la phase orbitale
(position de la plan�ete par rapport �a l'�etoile) d�ependent du rapport de
luminosit�e �etoile{plan�ete et des param�etres orbitaux. L'accumulation de
mesures de visibilit�e pour di��erentes phases permet d'ajuster un mod�ele
donnant ce rapport de luminosit�e, en gardant �xes les param�etres spec-
troscopiques bien connus, et donc d'avoir acc�es �a certains param�etres
plan�etaires (Coud�e du Foresto 2000).

6.3 HD209458 : transits photom�etrique et spectroscopique

En �et�e 1999, une combinaison de mesures de vitesses radiales ELO-
DIE, CORALIE et HIRES/Keck1, obtenues par Mazeh et al. (2000), a
permis de d�eterminer l'orbite spectroscopique d'un Jupiter chaud autour
de HD 209458 (Fig 10, gauche) et en particulier le moment pr�ecis d'un
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Figure 10.: Gauche : Vitesses radiales ELODIE, CORALIE et
HIRES/Keck1 phas�ees, obtenues par Mazeh et al. (2000) pour l'�etoile
HD 209458. Droite : Mesures photom�etriques \moyenn�ees" des transits
photom�etriques obtenus par Charbonneau et al. (2000) avec le mod�ele
ajust�e �a la courbe de lumi�ere

transit potentiel de la plan�ete. Ce transit a �et�e observ�e �a 2 reprises en
septembre 1999 par Charbonneau et al. (2000 ; Fig. 10, droite) et une fois
en novembre 1999, ind�ependamment, par Henry et al. (2000). A partir
de param�etres stellaires �x�es par une analyse approfondie des spectres
Keck haute r�esolution,

[Fe=H] = 0.0 � 0.02
M? = 1.1 � 0.1 M�

R? = 1.2 � 0.1 R� ,

Mazeh et al. (2000) ont d�eriv�e les param�etres physiques principaux pour
la plan�ete par un ajustement global de la courbe de lumi�ere du transit :

i = 86.1 � 1.6 [�] Rpl = 1.40 � 0.17 [RJ]

Mpl = 0.69 � 0.05 [MJ] �pl = 0.31 � 0.07 [g cm�3] .

La densit�e moyenne obtenue (' �Sat=2) d�emontre la nature de g�eante
gazeuse de la plan�ete. Ces r�esultats sont en accord avec les pr�edictions
des mod�eles th�eoriques (Saumon et al. 1996 ; Guillot 1999).

Les nouvelles courbes de lumi�ere, obtenues avec des moyens plus per-
formants (voir e.g. la fantastique courbe de lumi�ere obtenue avec le HST
par Brown et al. 2000), am�eliorent sensiblement ces premiers r�esultats. En
plusieurs couleurs, ces mesures photom�etriques fournissent �egalement des
informations sur la composition chimique de l'atmosph�ere de la plan�ete,
l'absorption de l'�etoile �a travers les couches ext�erieures d�ependant de la
longueur d'onde du rayonnement (Brown et al. 2000).

Parall�element �a l'observation photom�etrique du transit, Queloz et al.
(2000) ont observ�e le transit spectroscopique de la plan�ete, �egalement en



164 St�ephane Udry

���������������
���������������
���������������
���������������
���������������
���������������
���������������
���������������
���������������
���������������
���������������
���������������
���������������
���������������

���������������
���������������
���������������
���������������
���������������
���������������
���������������
���������������
���������������
���������������
���������������
���������������
���������������
���������������

��
��
��
��

�
�
�
�

��
��
��
��

�
�
�
�

�
�
�
�

�
�
�
�

��
��
��
��

�
�
�
�

��

�
�
�
�

��
��
��
��

����

��
��
��
��

����

a

b

Figure 11.: Courbe d'anomalie superpos�ee �a l'orbite spectroscopique et
d�ependant de la g�eom�etrie du transit. Si les plans de l'orbite et de
l'�equateur stellaire ne sont pas parall�eles, les lobes de la courbe d'ano-
malie sont asym�etriques (Eggenberger 2000)

novembre 1999. De la même mani�ere qu'une tache �a la surface de l'�etoile
(Fig. 5), au moment du transit, la plan�ete provoque des d�eformations des
raies spectrales, en masquant une partie de la lumi�ere du disque stellaire
provenant du côt�e s'approchant ou du côt�e s'�eloignant de l'observateur.
La d�etection de ces d�eformations sur les raies individuelles est tr�es di�-
cile, elle requiert des spectres �a haute r�esolution et �a grand S/N. L'e�et
est par contre directement mesurable sur la fonction de corr�elation (CCF)
du spectre avec un masque ad�equat. La CCF est alors d�ecal�ee vers le bleu
ou le rouge suivant la position de la plan�ete devant le disque stellaire.
La variation de vitesse radiale induite pr�esente une forme de \S" et est
appel�ee courbe d'anomalie (Fig. 11). La forme de la courbe d'anomalie
d�epend de la g�eom�etrie du transit et de param�etres stellaires (Eggenber-
ger 2000). Si les plans de l'orbite et de l'�equateur stellaire sont parall�eles,
les lobes de la courbe d'anomalie sont sym�etriques (Fig. 11). L'amplitude
de l'anomalie d�epend de la vitesse de rotation de l'�etoile (Fig. 12, gauche).
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Figure 12.: Gauche : Courbe d'anomalie pour di��erentes valeurs de la ro-
tation stellaire (v sin i = 2:0, 3.75, 5.5 kms�1). Droite : Mesures ELODIE
(points) de la courbe d'anomalie induite par la plan�ete transitant devant
HD 209458, supperpos�ees au meilleur mod�ele ajust�e (Queloz et al. 2000b).
La zone gris�ee indique l'erreur standard du mod�ele

La Fig. 12 (droite) pr�esente les mesures ELODIE compar�ees au meilleur
mod�ele ajust�e. Les r�esultats peuvent être r�esum�es comme suit :

1) Le signe positif de la courbe d'anomalie au moment de l'entr�ee
dans le transit indique que la rotation de l'�etoile est dans la même direc-
tion que le mouvement orbital de la plan�ete.

2) Un angle � 6 ' 3:9� est estim�e entre l'axe perpendiculaire au plan
orbital et l'axe de rotation de l'�etoile. L'incertitude est encore grande mais
devrait diminuer avec l'obtention de nouvelles mesures.

3) La m�ethode fournit une estimation ind�ependante de la vitesse de
rotation projet�ee de l'�etoile : v sin i = 3:75 kms�1.

Finalement, on peut signaler que les moments exacts des transits
d�etermin�es par les mesures photom�etriques (e.g. Jha et al. 2000), associ�es
�a une p�eriode pr�ecise d�eriv�ee des mesures Hipparcos (PHipp = 3:524739�
0:000014 j, Robichon & Arenou 2000), permettent de pr�edire les prochains
transits sur plusieurs mois/ann�ees avec une grande pr�ecision.

7. Fonction des masses : plan�etes g�eantes vs naines brunes

La distribution des masses minimums des compagnons d'�etoiles
de type solaire est pr�esent�ee dans la Fig. 13. Le caract�ere bimodal de
la distribution montre clairement l'existence de deux populations dis-
tinctes, avec des histoires de formation et d'�evolution probablement
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Figure 13.: Fonction des masses des compagnons d'�etoiles de type so-
laire. Gauche : Echelle lin�eaire. Les lignes verticales indiquent les limites
de fusion de l'hydrog�ene (75MJup) et du deut�erium (13.6MJup). Droite :
Echelle logarithmique. La ligne pointill�ee repr�esente une distribution po-
tentielle corrig�ee des biais d'observation. Pour les deux diagrammes :
Haut : m2 sin i. Bas : histogramme composite de m2 (partie claire) ou de
m2 sin i (partie fonc�ee) si le sin i est inconnu.

di��erentes. Le pic impressionnant form�e par les candidats plan�etaires
(m2 sin i < 8MJup) ne correspond certainement pas �a la queue de la dis-
tribution des compagnons stellaires et naines brunes. Malgr�e le biais im-
portant pour l'observation des compagnons de petite masse, un nombre
croissant de plan�etes gazeuses l�eg�eres est observ�e. La distribution aug-
mente même vers les petites masses. Consid�erant la dur�ee encore limit�ee
des programmes en cours et le nombre encore faible de mesures r�ecolt�e en
moyenne par �etoile, une correction du biais d'observation est pr�ematur�ee.
Dans ce sens, la ligne pointill�ee indiqu�ee dans la �gure ne repr�esente
qu'une estimation indicative de la distribution de masse r�eelle.

D'un autre côt�e, les candidats naines brunes, plus faciles �a d�etecter,
sont rares. Cette d�e�cience en candidats naines brunes, souvent appel�ee
d�esert des naines brunes (Halbwachs et al. 2000), est d'autant mieux mise
en �evidence quand l'inclinaison des plans orbitaux peut être d�eriv�ee et
par l�a les masses r�eelles des compagnons d�etermin�ees. A moyen terme,
la majorit�e des plans orbitaux des candidats naines brunes et plan�etes
vont être d�etermin�es grâce aux interf�erom�etres au sol (VLTI, KeckI) ou
aux missions spatiales astrom�etriques (FAME, SIM, GAIA). Quelques in-
clinaisons pour des candidats naines brunes et plan�etes ont n�eanmoins
d�ej�a �et�e contraintes, suivant plusieurs types d'approche :
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1) Astrom�etrie Hipparcos : La pr�ecision des donn�ees astrom�etriques
Hipparcos n'est g�en�eralement pas su�sante pour contraindre les pa-
ram�etres orbitaux des plan�etes extra-solaires. Le seul cas positif, bien
que quelque peu marginal, est donn�e par HD 10697 b pour laquelle Zu-
cker & Mazeh (2000) ont d�etermin�e une masse m2 = 38 � 13MJup.

Pour une dizaine de candidats naines brunes, d�ecouverts par Mayor
et al. (1997) avec des masses minimums m2 sin i � 60MJup, Halbwachs
et al. (2000) ont d�etermin�e l'inclinaison des plans orbitaux �a l'aide des
mesures astrom�etriques Hipparcos, en �xant les param�etres obtenus �a
partir des donn�ees spectroscopiques de vitesses radiales. La plus grande
partie de ces candidats se sont r�ev�el�es être des �etoiles de petite masse du
fond de la s�equence principale. N�eanmoins, 3 candidats subsistent avec
des masses clairement dans le domaine des naines brunes (�a un niveau
de con�ance d'au moins 84%) : HD 29587, HD 89707 et HD127506. Avec
HD 10697, ce sont les premi�eres naines brunes connues ayant une masse
r�eelle d�etermin�ee dynamiquement.

2) Mesure d'un transit plan�etaire : Le seul cas observ�e d'un transit
plan�etaire devant l'�etoile HD 209458 est d�ecrit dans la Sect. 6.3.

3) Disques autour d'�etoiles �a plan�ete : La d�etection dans l'IR de
disques de poussi�ere autour de 3 �etoiles abritant des plan�etes extra-
solaires a permis �a Trilling et al. (2000) de d�eterminer l'inclinaison des
plans orbitaux de 55Cnc b, �CrBb et HD 210277, �a partir de l'ellipticit�e
projet�ee de ces disques. Il faut cependant rester prudent car ces d�etections
sont �a la limite des possibilit�es instrumentales. La d�etection du disque
autour de 55Cnc ne semble en particulier pas se con�rmer (Schneider et
al. 2000). Des progr�es substantiels en la mati�ere devraient être faits grâce
�a la mise en service du syst�eme d'optique adaptative du VLT (NAOS)
coupl�e �a la cam�era IR CONICA.

4) Synchronisation : Dans le cas de candidats \massifs" �a tr�es courte
p�eriode, les interactions de mar�ee entre l'�etoile et la plan�ete synchro-
nisent la rotation de l'�etoile et le mouvement orbital. La vitesse de rota-
tion projet�ee (v sin i) et la vitesse �equatoriale synchronis�ee Veq = 2�R=P
permettent alors de d�eterminer l'inclinaison du plan orbital, en suppo-
sant que sin irot = sin iorb (hypoth�ese raisonable pour les objets �a courte
p�eriode, � v�eri��ee pour HD 209458, Sect. 6.3). Dans le domaine substel-
laire, cette m�ethode s'applique �a HD 28370, HD 98230 et � Boo (Fuhr-
mann et al. 1998). Dans les cas de non synchronisation, mais pour les-
quels une p�eriode de rotation stellaire peut être d�etermin�ee (e.g. par des
mesures d'activit�e), la même m�ethode peut s'appliquer.

Une discussion plus d�etaill�ee de l'ensemble de ces r�esultats ainsi que
les valeurs obtenues pour les masses r�eelles de ces objets sont disponibles
dans Mayor & Udry (2000). En tenant compte de ces donn�ees, un his-
togramme composite combinant masses r�eelles (si disponibles) et masses
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projet�ees est construit (parties du bas des diagrammes de la Fig. 13). Le
d�esert des naines brunes y apparâ�t encore plus nettement.

La d�ecroissance rapide de la distribution des masses des candidats
plan�etaires vers 8MJup indique une masse maximum pour des plan�etes
g�eantes proche de 10MJup, sans relation avec la limite de combustion du
deut�erium �a 13.6MJup. A l'oppos�e, les �echantillons �a notre disposition
ne peuvent fournir de limite claire concernant la masse minimum des
naines brunes en orbite autour d'�etoiles de type solaire. La limite de
combustion du deut�erium ne semble pas non plus être reli�ee �a la masse
minimum d'objets form�es par fragmentation dans un nuage. En e�et,
des \plan�etes libres" (free-oating planets ou plutôt free-oating brown
dwarfs), avec des masses tr�es probablement en-dessous de 10MJup, ont
�et�e d�ecouvertes dans �-Orionis (Zapatero Osorio et al. 2000). La limite de
fusion du deut�erium semble donc n'être d'aucune utilit�e pour comprendre
la distribution de masses observ�ee et d�ecrire la transition entre plan�etes
g�eantes et naines brunes.

8. Distribution des �el�ements orbitaux exoplan�etaires

8.1 Excentricit�es des syst�emes exoplan�etaires

L'image simple de plan�etes sur des orbites quasi-circulaires, car
form�ees dans le disque protostellaire, avait d�ej�a �et�e mise en doute par Gol-
dreich & Tremaine (1980). Ces auteurs ont montr�e dans leurs simulations
que les interactions disque { plan�ete responsables de la migration a�ec-
taient �egalement les autres param�etres orbitaux, l'excentricit�e en particu-
lier. Pour des plan�etes de faible masse, l'orbite tend �a se circulariser, alors
que pour les plan�etes plus massives l'excentricit�e augmente. La masse li-
mite entre les deux comportements est tr�es mal connue (� 10MJup ?), elle
d�epend fortement de param�etres environnementaux tels la composition
du disque ou son pro�l de densit�e.

Les propri�et�es des orbites exoplan�etaires (Fig. 9) montrent bien la
vari�et�e des excentricit�es observ�ees. De grandes valeurs sont mesur�ees, y
compris pour des p�eriodes courtes ou des masses tr�es l�eg�eres. Ceci est
�egalement visible dans la Fig. 14 donnant l'excentricit�e en fonction de la
masse des compagnons d'�etoiles de type solaire, en indiquant les masses
r�eelles (si disponibles, Sect. 7) ou l'e�et potentiel du sin i. Le processus
d�ecrit par Goldreich & Tremaine (1980) ne semble donc pas su�sant
pour expliquer l'ensemble des observations. Plusieurs autres e�ets ont
�et�e propos�es pour rendre compte de l'�elongation importante de certaines
orbites :
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Figure 14.: Diagramme masse{excentricit�e pour l'ensemble des compa-
gnons d'�etoiles de type solaire (plan�etes, naines brunes, binaires stel-
laires). Les signes cun�eiformes repr�esentent la probabilit�e du sin i en
�echelle logarithmique. Les candidats pour lesquels le sin i a pu être es-
tim�e sont indiqu�es par des points avec barres d'erreur, reli�es �a leur valeur
projet�ee (avec sin i) par une ligne pointill�ee. Les positions de plan�etes du
syst�eme solaire sont �egalement indiqu�ees dans la �gure par des symboles
en forme d'�etoile

� Des interactions chaotiques entre plan�etes g�eantes form�ees �a la
même �epoque dans le disque (Weidenschilling & Marzari 1996 ; Lin &
Ida 1997).

� Des interactions gravitationnelles entre les plan�etes g�eantes et les
plan�et�esimaux durant les phases initiales de la formation du syst�eme
(Levison et al. 1998).

� Des interactions dynamiques dans un amas o�u les passages proches
de voisins massifs perturbent les orbites des syt�emes plan�etaires.
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Figure 15.: Diagrammes comparatifs (e, log P ) pour les compagnons
plan�etaires (pentagones ouverts) et stellaires (cercles pleins) d'�etoiles
naines (G+K+M) du voisinage solaire. Les symboles en forme d'�etoile
repr�esentent des plan�etes de notre syst�eme solaire

�Dans le même ordre d'id�ee, Mazeh et al. (1997) ont montr�e que l'ex-
centricit�e importante de la plan�ete en orbite autour de 16CygB provenait
de l'inuence du compagnon stellaire de l'�etoile. Une bonne partie des
excentricit�es observ�ees pour les plan�etes extra-solaires pourraient être ex-
pliqu�ees de la mêmemani�ere. En e�et, une fraction importante des �etoiles
�a plan�ete montre une d�erive de leur vitesse syst�emique due �a un compa-
gnon proche, stellaire (Gl 86, Queloz et al. 2000c) ou plan�etaire, d�ej�a
compl�etement caract�eris�e (HD 83443, Mayor et al. 2000a ; HD 168443,
Udry et al. 2000b) ou non.

Excentricit�e : syst�emes plan�etaires vs binaires

La \d�epression" observ�ee dans la distribution de masses entre les
syst�emes binaires et plan�etaires sugg�ere fortement l'existence de deux po-
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pulations distinctes de compagnons d'�etoiles de type solaire. Les syst�emes
plan�etaires (incluant des plan�etes g�eantes) et les binaires suivent tr�es pro-
bablement des sc�enarios de formation di��erents dont les traces fossiles
devraient �egalement apparâ�tre dans la comparaison de leurs propri�et�es
orbitales.

La comparaison des excentricit�es orbitales des plan�etes g�eantes et
des compagnons d'�etoiles solaires, par leur diagramme (e, log P ) (Fig. 15,
Mayor et al. 2000b, Udry et al. 2000c), est cependant remarquable. A
premi�ere vue, aucune di��erence signi�cative n'est observ�ee.

{ Pour les tr�es courtes p�eriodes, la plupart des orbites sont quasi-
circulaires : circularis�ees par interaction de mar�ee pour les binaires,
par interaction avec le disque lors de la migration pour les plan�etes.
Les quelques cas excentriques (HD 108147, e=0.56 ; HD 217107, e=0.14)
peuvent être expliqu�es par la pr�esence d'un compagnon proche.

{ Dans le cas des plus longues p�eriodes (P > 50 j), les orbites sont ex-
centriques pour les deux populations. Si les m�ecanismes de formation sont
di��erents, pourquoi observe-t'on des distributions semblables pour les
�etoiles doubles et les plan�etes8 ? En particulier, aucune plan�ete analogue
aux plan�etes g�eantes de notre syst�eme solaire n'a encore �et�e d�ecouverte.

En fait, des di��erences peuvent être mises en �evidence dans des do-
maines particuliers de p�eriodes. Le cas des p�eriodes tr�es courtes est trait�e
dans la Sect. 8.2. Pour les p�eriodes dans l'intervalle 10 { 50 jours, une
di��erence signi�cative ressort de la comparaison des fonctions cumula-
tives des excentricit�es pour les deux populations (Fig. 16, gauche). Dans
cette gamme de p�eriodes, en dehors du domaine de circularisation des
�etoiles doubles, les syst�emes plan�etaires pr�esentent des excentricit�es plus
faibles que celles des binaires, indicatives d'une formation et/ou d'une
�evolution distincte.

8.2 P�eriodes des syst�emes exoplan�etaires

Un biais d'observation important subsiste encore pour la d�etection
de plan�etes de longues p�eriodes. Une comparaison signi�cative de la dis-
tribution des p�eriodes des candidats plan�etaires et des binaires spec-
troscopiques n'est envisageable que pour les p�eriodes tr�es courtes, pour
lesquelles le biais d'observation devient tr�es petit.

Pour les plan�etes, dans le domaine des tr�es courtes p�eriodes (P �
10 j), la distribution des p�eriodes augmente fortement vers les petites
valeurs jusqu'�a une valeur de coupure proche de 3 jours. La p�eriode la

8Si l'excentricit�e des binaires trouve sont origine dans la dislocation de petits amas
d'�etoiles, on peut imaginer obtenir une distribution des excentricit�es semblable �a celle
g�en�er�ee par des interactions gravitationnelles entre plan�etes g�eantes.
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Figure 16.: Gauche : Distributions cumulatives des excentricit�es pour les
plan�etes extra-solaires (trait plein) et les binaires stellaires (pointill�e)
dans deux domaines de p�eriodes : 10 � P � 50 j (di��erence observ�ee
entre les deux populations) et 50 < P � 1000 j (aucune di��erence si-
gni�cative). Droite : Distributions cumulatives des p�eriodes inf�erieures �a
10 jours pour les compagnons plan�etaires (trait plein) et stellaires (poin-
till�e) d'�etoiles de type solaire

plus courte observ�ee est de P =2.985 jours pour HD 83443 b (ESO 2000 ;
Mayor et al. 2000a). Cette coupure est clairement mise en �evidence dans
la Fig. 16 (droite) par la mont�ee tr�es rapide de la fonction cumulative
des p�eriodes courtes. Elle est probablement due �a un e�et d'�evolution
arrêtant les Jupiters chauds dans leur migration vers l'�etoile centrale, �a
une distance typique de cette derni�ere. Di��erentes raisons propos�ees pour
expliquer cette limite ont �et�e d�ecrites dans le paragraphe 6.2 traitant de
l'arrêt possible de la migration des plan�etes g�eantes.

Le comportement di��erent de la fonction cumulative des courtes
p�eriodes pour les binaires d�emontre clairement l'existence d' "histoires"
distinctes pour les deux populations.

9. M�etallicit�e des �etoiles �a plan�ete

Il est rapidement apparu, apr�es la d�ecouverte des premi�eres plan�etes
extra-solaires, que les �etoiles abritant ces plan�etes pr�esentaient un exc�es
de m�etaux dans leur composition chimique de surface, par rapport
aux �etoiles \simples" du voisinage solaire (Gonzalez 1997, 1998). Avec
le nombre croissant de candidats plan�etaires d�etect�es, ce r�esultat se
con�rme et se renforce (Santos et al. 2000c, 2000d). Une distribution
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r�ecente des m�etallicit�es des �etoiles �a plan�ete, compar�ee �a celle des �etoiles
du voisinage solaire (Favata et al. 1997), est pr�esent�ee dans la Fig. 17
(Santos et al. 2000c). Si l'�ecart entre les deux distributions est claire-
ment visible et est probablement signi�catif, son amplitude reste encore
quelque peu incertaine, car les m�etallicit�es des deux �echantillons n'ont
pas �et�e estim�ees de mani�ere homog�ene par les di��erents auteurs, et des
syst�ematiques peuvent subsister.

La relation observ�ee entre la pr�esence d'une plan�ete et l'existence
d'une anomalie chimique dans l'atmosph�ere de l'�etoile est d'une grande
importance par les contraintes qu'elle peut apporter sur les sc�enarios de
formation ou d'�evolution plan�etaire.

Les rapports d'abondance d'autres �el�ements chimiques de l'at-
mosph�ere des �etoiles �a plan�ete ont �et�e test�es. Une �etude de Gonzalez
& Laws (2000) semble indiquer que les rapports [Li/H], [C/H] et [N/H]
montrent aussi de l�eg�eres anomalies de composition. Ces anomalies sont
n�eanmoins jug�ees non signi�catives par Santos et al. (2000c, 2000d) car
les e�ets syst�ematiques de la non homog�en�eit�e des analyses spectrosco-
piques (utilisation de raies di��erentes, etc.) peuvent être grands.

Deux id�ees principales sont en comp�etition pour expliquer l'enrichis-
sement en �el�ements lourds des �etoiles avec plan�etes :

1) Un environnement plus riche en �el�ements lourds favorise la forma-
tion de plan�etes g�eantes (celles qui sont d�etect�ees). Cette id�ee est soute-
nue par les r�esultats n�egatifs d'une recherche de transits photom�etriques
avec le HST, sur un �echantillon de 40000 �etoiles de l'amas globulaire
47Tuc, d�e�cient en m�etaux (<[Fe/H]>=�1:3). Aucun transit plan�etaire
n'a �et�e d�etect�e sur les � 70 attendus (Gilliland et al. 2000). Dans le cas
de 47Tuc, l'absence de plan�ete pourrait cependant être due �a un e�et
d'environnement li�e �a la grande densit�e d'�etoiles dans la r�egion de l'amas
consid�er�ee.

2) Par �evolution, une ou plusieurs plan�etes tombent dans l'�etoile, en-
richissant sa zone convective en �el�ements lourds. Dans ce contexte, il est
int�eressant de noter que les Jupiters chauds (migration ?) sont associ�es
aux �etoiles les plus riches en m�etaux de l'�echantillon d'�etoiles �a plan�ete
(Queloz et al. 2000c). Pour v�eri�er cette hypoth�ese, Santos et al. (2000c)
ont �etudi�e la relation entre la m�etallicit�e et la masse de la zone convective
des �etoiles �a plan�ete. La contamination devrait être plus inuente pour
les �etoiles ayant une petite zone convective (les plus massives). Cepen-
dant, aucune relation signi�cative n'a pu être mise en �evidence, pour le
moment.
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Figure 17.: Distributions comparatives des m�etallicit�es pour les �etoiles
abritant des plan�etes extra-solaires (Santos et al. 2000c) et pour un
�echantillon d'�etoiles du voisinage solaire (Favata et al. 1997). Les po-
sitions de 3 naines brunes de faible masse (HD 114762, HD 162020 et
HD 202206) sont indiqu�ees dans le diagramme par de petits traits verti-
caux

10. Conclusion et perspectives futures

Cette pr�esentation a tent�e de donner une vue d'ensemble d'un do-
maine en pleine e�ervescence. En 5 ans, notre compr�ehension de la for-
mation des syst�emes plan�etaires a dû int�egrer nombre de caract�eristiques
particuli�eres, apport�ees par les nouvelles d�ecouvertes de plan�etes extra-
solaires. Nous pouvons les r�esumer comme suit :

{ Environ 5% des �etoiles abritent des plan�etes g�eantes dont � 1=4
sont tr�es proches de l'�etoile centrale (Jupiters chauds).

{ Des plan�etes g�eantes sont d�etect�ees autour d'�etoiles de masses
allant de 0.3 �a 1.4M�.
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{ Les caract�eristiques orbitales des plan�etes extra-solaires sont
vari�ees. Les p�eriodes vont de 2.985 �a 2518 jours et les excentricit�es
peuvent être tr�es grandes (> 0:7).

{ La masse sup�erieure des plan�etes g�eantes se situe aux environs de
8MJup.

{ La fonction des masses des plan�etes extra-solaires augmente vers
les petites masses, sugg�erant l'existence d'un grand nombre de plan�etes
\l�eg�eres". En particulier, plusieurs plan�etes ont �et�e annonc�ees avec des
masses minimums inf�erieures �a celle de Saturne.

{ La masse r�eelle, le rayon et la densit�e moyenne d'un Jupiter chaud
(HD 209458) ont �et�e d�etermin�es par la mesure d'un transit photom�etrique
de la plan�ete devant l'�etoile.

{ La mesure du transit spectroscopique de HD 209458 a permis de
d�ecrire un peu mieux la g�eom�etrie du syst�eme.

{ 3 syst�emes multi-plan�etes ont �et�e d�ecouverts : �And, HD 83443 et
HD 168443.

{ Les plan�etes g�eantes sont plutôt associ�ees aux �etoiles riches en
m�etaux. Aucune anomalie chimique n'est mise en �evidence de mani�ere
signi�cative pour les �el�ements non li�es au fer.

{ Les di��erences observ�ees entre les fonctions des masses et les dis-
tributions de param�etres orbitaux des �etoiles doubles et des syst�emes
plan�etaires sugg�erent des processus de formation et d'�evolution di��erents
pour ces deux populations.

Quels sont maintenant les progr�es attendus dans le domaine de la
recherche de plan�etes extra-solaires, dans un futur proche et �a plus long
terme ?

Les programmes de vitesse radiale. Les e�orts d�eploy�es actuellement par
les groupes de \chercheurs de plan�etes", utilisant la m�ethode des vitesses
radiales, vont dans deux directions compl�ementaires.

{ D'une part, le nombre d'�etoiles observ�ees est accru a�n d'am�eliorer
la statistique disponible de plan�etes d�etect�ees, et ainsi d'apporter des
contraintes plus fortes aux di��erentes approches th�eoriques du domaine.
Environ 2000 �a 3000 �etoiles de type solaire sont suivies, laissant esp�erer
plus de 100 plan�etes g�eantes �a d�ecouvrir dans les mois/ann�ees �a venir.

{ D'autre part, on cherche �a repousser les limites intrins�eques de la
m�ethode a�n d'am�eliorer la pr�ecision obtenue, et d'observer ainsi rapi-
dement des plan�etes plus l�eg�eres ou des syst�emes multi-composantes.
Ces derniers jouent probablement un rôle pr�epond�erant pour notre
compr�ehension de la formation plan�etaire en g�en�eral.

Dans ce contexte, les instruments d�ej�a ou prochainement disponibles
dans le cadre de l'ESO (UVES/VLT etHARPS/3.6m) ouvrent de nouvelles
possibilit�es pour les chercheurs europ�eens.
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Astrom�etrie. Le d�eveloppement des techniques et moyens in-
terf�erom�etriques dans le visible et l'IR est tr�es important pour la re-
cherche de plan�etes extra-solaires. En compl�ementarit�e avec les donn�ees
de vitesses radiales, des mesures astrom�etriques pr�ecises d'�etoiles �a
plan�etes permettent de d�eterminer les inclinaisons des plans orbitaux, et
fournissent ainsi rapidement les masses r�eelles des candidats plan�etaires.
De plus, la d�etermination d'une orbite visuelle permet, en elle-même,
d'estimer la masse r�eelle du compagnon. Ceci est particuli�erement utile
dans le cas d'orbites de p�eriode longue, pour lesquelles l'e�et sur les
vitesses radiales, plus petit, est souvent hors de port�ee des pr�ecisions
actuelles.

La Fig. 18 pr�esente la relation masse{s�eparation des compagnons
stellaires et plan�etaires d'�etoiles de type solaire. La compl�ementarit�e
des mesures astrom�etriques et de vitesses radiales est clairement sou-
lign�ee par l'indication des limites de d�etection intrins�eques �a ces deux
m�ethodes, pour des pr�ecisions donn�ees (VLTI et SIM dans le cas de l'in-
terf�erom�etrie). L'e�cacit�e des mesures astrom�etriques pour la recherche
de plan�etes extra-solaires d�epend de leur pr�ecision sur la position de
l'�etoile. Avec une pr�ecision de 10 �a 50�as (suivant la base utilis�ee), le
VLTI sera sensible �a la majorit�e des plan�etes extra-solaires d�etect�ees
(Fig. 18). Il devrait �egalement permettre la d�etection de \vrais Jupiters"
jusqu'�a des distances de � 200 pc. Avec une pr�ecision promise de l'ordre
de 4�as, voire de 1�as pour les cibles int�eressantes plus longuement
observ�ees, SIM devrait être capable de d�etecter la pr�esence de plan�etes
telluriques autour d'�etoiles du proche voisinage solaire (quelques parsecs ;
Fig. 18).

En plus des facilit�es interf�erom�etriques, des satellites astrom�etriques
sp�ecialement con�cus pour la mesure pr�ecise des positions, parallaxes et
mouvements propres stellaires sont �a l'�etude (FAME, GAIA). Ils pour-
raient être lanc�es dans les 10 ans �a venir, et contribuer de mani�ere signi-
�cative aux progr�es attendus dans le domaine exoplan�etaire.

Recherche IR de r�esidus de disques protostellaires Les programmes de
mise en �evidence de disques de poussi�eres autour des �etoiles abritant
des plan�etes g�eantes vont être nettement facilit�es par la mise en ser-
vice de syst�emes d'optique adaptative et de coronographie sur les grands
t�elescopes. La cam�era IR CONICA coupl�ee au syst�eme d'optique adap-
tative NAOS doit être install�ee sur Melipal (VLT/UT3) au printemps
2001.

Microlensing. L'e�et de lentille gravitationnelle sur une �etoile brillante
d'arri�ere plan, par un objet se trouvant sur le chemin optique, permet de
caract�eriser ce dernier par le suivi de la variation de luminosit�e de l'�etoile
brillante, induite par le d�eplacement de la lentille perpendiculairement



Plan�etes extra-solaires 177

Figure 18.: Diagramme masse{s�eparation des compagnons d'�etoiles de
type solaire (plan�etes, naines brunes, binaires stellaires). Les candidats
pour lesquels le sin i est d�etermin�e sont indiqu�es par des points avec barres
d'erreur. Pour les autres, les signes cun�eiformes repr�esentent la proba-
bilit�e du sin i en �echelle logarithmique. Les symboles ouverts sont uti-
lis�es pour les syst�emes �a excentricit�e faible. Les positions de plan�etes
du syst�eme solaire sont indiqu�ees dans la �gure par des symboles en
forme d'�etoile. En�n, les limites de d�etection, impos�ees par la pr�ecision
des mesures de vitesses radiales et des mesures astrom�etriques par in-
terf�erom�etrie (VLTI : 10 et 50�as ; et SIM : 3�as), sont �egalement in-
diqu�ees

�a la ligne de vue. En particulier, l'�echelle de temps du ph�enom�ene est
li�ee �a la masse de la lentille. Dans le cas d'une lentille stellaire abritant
des plan�etes, ces derni�eres peuvent �egalement jouer le rôle de lentille
si la g�eom�etrie du \passage" est favorable. Le ph�enom�ene dure alors
quelques heures. Il est th�eoriquement possible de s�eparer les e�ets des
deux lentilles (�etoile et plan�ete) et d'avoir ainsi acc�es �a la masse de la
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plan�ete. En pratique, ceci est beaucoup plus di�cile car la solution n'est
g�en�eralement pas unique.

De par le côt�e non reproductible de l'observation, cette approche
ne peut être que statistique. Pour le moment, seuls quelques r�esultats,
contest�es, ont �et�e annonc�es. Les programmes sont n�eanmoins poursuivis.

Les transits photom�etriques. De par la simplicit�e de sa mise en �uvre et
l'importance astrophysique des r�esultats obtenus (acc�es �a des param�etres
physiques de la plan�ete), la recherche de transits plan�etaires se g�en�eralise.
Les instruments photom�etriques �a grand champ qui permettent l'observa-
tion simultan�ee d'un grand nombre d'�etoiles sont sp�ecialement e�caces,
le nombre de d�etections �etant, statistiquement, directement li�e au nombre
de cibles observ�ees.

Au sol, la pr�ecision des mesures photom�etriques permet la d�etection
de plan�etes g�eantes. Par contre, la variation de luminosit�e due �a une
�eclipse par une plan�ete de type terrestre n'est accessible que hors at-
mosph�ere9. Plusieurs projets spatiaux visant �a la d�etection de plan�etes
telluriques sont en pr�eparation : COROT, d�evelopp�e par le CNES, devrait
être lanc�e en 2004 ; Eddington (ESA), quelques ann�ees plus tard, promet
la d�etection de milliers de plan�etes telluriques dont une centaine dans la
zone habitable autour de l'�etoile.

Pour les plan�etes g�eantes, des mesures compl�ementaires de vitesses
radiales seront n�eanmoins n�ecessaires pour lever l'ind�etermination li�ee �a
la taille comparable des plan�etes gazeuses, des naines brunes et même
des �etoiles de tr�es faible masse.

A plus long terme : recherche de la vie Les plan�etes telluriques d�etect�ees
par les programmes spatiaux astrom�etriques, interf�erom�etriques ou de
recherche de transits photom�etriques fourniront les cibles id�eales de pro-
jets plus ambitieux, �a plus long terme, de recherche de vie organique
dans l'univers. Deux grands projets, tr�es similaires, sont �a l'�etude : Dar-
win/ESA et TPF/NASA (Terrestrial Planet Finder). Ils consistent prin-
cipalement en une batterie de t�elescopes, satellites interf�erom�etriques tra-
vaillant dans l'IR, qui, par une technique dite de nulling10 \cachant"

9La diminution de brillance de l'�etoile due �a un transit plan�etaire est proportionnelle au
rapport des surfaces apparentes plan�etaire et stellaire. Dans le cas d'�etoiles de même
taille que le Soleil, la variation de brillance est de � 1% pour les plan�etes g�eantes
(Jupiter), de � 0.1% pour des plan�etes comme Uranus ou Neptune et de � 0.01%
pour des plan�etes comme la Terre ou V�enus.

10La combinaison de lumi�ere et la g�eom�etrie de l'ensemble des miroirs sont �etudi�ees
pour cr�eer des interf�erences destructives le long de la ligne de vis�ee (i.e. pour l'�etoile)
et des interf�erences constructives juste en dehors de celle-ci (i.e. �a la position d'une
plan�ete potentielle).
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la lumi�ere provenant de l'�etoile, devraient permettre l'obtention d'un
spectre basse r�esolution de l'atmosph�ere d'une plan�ete tellurique en or-
bite autour de cette �etoile. La pr�esence de traces de gaz carbonique, de
vapeur d'eau ou d'ozone dans le spectre de la plan�ete indique alors res-
pectivement, si elle a une atmosph�ere, si elle est habitable, ou si une vie
organique s'y est d�evelopp�ee.

Dans moins de 20 ans, nous devrions donc être capables de r�epondre
scienti�quement �a l'une des questions philosophiques, r�ecurentes �a travers
notre histoire, sur l'origine, la �nalit�e et l'unicit�e de l'homme dans l'uni-
vers : existe-t'il de la vie ailleurs ? Le premier �el�ement de cette r�eponse
a �et�e apport�e par la d�ecouverte de plan�etes en orbite autour d'autres
�etoiles, semblables �a notre Soleil.

R�ef�erences

[1] Baliunas S.L., Vaughan A.H., 1995, ARA&A 23, 379
[2] Beckwith S., 2000, in Planetary Systems in the Universe, IAU

Symp. 202, Eds. A. Penny, P. Artymowicz, A.-M. Lagrange & S. Rus-
sel, ASP Conf. Ser., in press

[3] Beckwith S., Sargent A., 1993, in Protostars and Planets III, Eds.
E. Levy & J. Lunine, University of Arizona Press, Tucson, p.521

[4] Beckwith S., Sargent A., 1996, Nature 383, 139
[5] Benz W., Mayor M., 1984, A&A 138, 183
[6] Bodenheimer P., Hubickyj O., Lissauer J., 2000, Icarus 143, 2
[7] Boss A., 1995, Science 267, 360
[8] Boss A., 2000, in Planetary Systems in the Universe, IAU Symp. 202,

Eds. A. Penny, P. Artymowicz, A.-M. Lagrange & S. Russel, ASP
Conf. Ser., in press

[9] Brown T., Charbonneau D., et al., 2000, in Planetary Systems in
the Universe, IAU Symp. 202, Eds. A. Penny, P. Artymowicz, A.-M.
Lagrange & S. Russel, ASP Conf. Ser., in press

[10] Butler P., Marcy G., Williams E., et al., 1996, PASP 108, 500
[11] Butler P., Marcy G., Fischer D., et al., 1999, ApJ 526, 916
[12] Cameron A., Horne K., Penny A., James D., 1999, Nature 402, 751
[13] Cameron A., Horne K., Penny A., James D., 2000, in Planetary Sys-

tems in the Universe, IAU Symp. 202, Eds. A. Penny, P. Artymowicz,
A.-M. Lagrange & S. Russel, ASP Conf. Ser., in press

[14] Charbonneau D., Brown T., Latham D., Mayor M., 2000, ApJ 529,
L45

[15] Cochran W., Hatzes A., et al., 2000, in Planetary Systems in the
Universe, IAU Symp. 202, Eds. A. Penny, P. Artymowicz, A.-M. La-
grange & S. Russel, ASP Conf. Ser., in press



180 St�ephane Udry

[16] Coud�e du Foresto V., 2000, in From Extrasolar Planets to Cosmo-
logy, Eds. Bergeron J. & Renzini A., ESO Astrophys. Symposia,
p.560

[17] Coustenis A., Schneider J., Wittemberg R., et al., 1998, in Brown
Dwarfs and Extrasolar Planets, Eds. Rebolo R., Martin E. & Zapa-
tero Osorio M.-R., ASP Conf. Ser. 134, 296

[18] Davis J., 1997, in Science with the VLT Interferometer, ESO Astr-
phys. Symposia, Ed. Paresce F., p.143

[19] Eggenberger A., 2000, Master Thesis, Observatoire de Gen�eve

[20] ESA, 1997, The Hipparcos and Tycho Catalogues, ESA SP{1200

[21] ESO Press Release, May 4th 2000,
http ://www.eso.org/outreach/press-rel/pr-2000/pr-13-00.html

[22] Favata F., Micela G., Sciortino S., 1997, A&A 323, 809

[23] Fischer D., Marcy G., Butler P., et al., 2000, ApJ submitted

[24] Fuhrmann K., Pfei�er M.-J., Bernkopf J., 1998, A&A 336, 942

[25] Gilliland R., Brown T., Guhathakurta P., et al., 2000, ApJL 545, 47

[26] Goldreich P., Tremaine S., 1980, ApJ 241, 425

[27] Gonzalez G., 1997, MNRAS 285, 403

[28] Gonzalez G., 1998, A&A 334, 221

[29] Gonzalez G., Laws C., 2000, AJ 119, 390

[30] Gray D., 1998, Nature 391, 153

[31] Guillot T., Burrows A., Hubbard W.B., Lunine J., Saumon D., 1996,
ApJ 459, L35

[32] Guillot T., 1999, Science 286, 72

[33] Halbwachs J.-L., Arenou F., Mayor M., Udry S., Queloz D., 2000,
A&A 355, 581

[34] Henry G., Marcy G., Butler P., Vogt S., 2000, ApJ 529, L41

[35] Jha S., Charbonneau D., Garnavich P., et al., 2000, ApJ 540, L45

[36] Lagrange A.-M., Backman D., Artymowicz P., 2000, in Protostars
and Planets IV, Eds. V. Mannings, A. Boss S. Russel, University
of Arizona Press, Tucson, p.639

[37] Laplace P., 1796, Exposition du Syst�eme du Monde (Paris)

[38] Levison H.F., Lissauer J., Duncan M.J., 1998, AJ 116, 1998

[39] Lewis J.S., Prinn R.G., 1984, Planets and their Atmospheres. Origin
and Evolution, Inter. Geophys. Ser. 33

[40] Lin D., Papaloizou J., 1986, ApJ 309, 846

[41] Lin D., Ida S., 1997, ApJ 477, 781

[42] Lin D., Bodenheimer P., Richardson D.C., 1996, Nature 380, 606

[43] Lissauer J., 1995, Icarus 114, 217



Plan�etes extra-solaires 181

[44] Marcy G., Butler P., Vogt S., 2000a, ApJ 536, L43

[45] Marcy G., Butler P., Fischer D., et al., 2000b, in Planetary Systems
in the Universe, IAU Symp. 202, Penny A. et al. Eds, ASP Conf.
Ser., in press

[46] Marcy G., Cochran W., Mayor M., 2000c, in Protostars and Planets
IV, Eds. V. Mannings, A. Boss & S. Russel, University of Arizona
Press, Tucson, p.1285

[47] Mayor M., Queloz D., 1995, Nature 378, 355

[48] Mayor M., Udry S., 2000, in Disks, Planetesimals and Planets, Eds.
Gar�zon F., Eiroa C., de Winter D. & Mahoney T.J., ASP Conf. Ser.
219, in press

[49] Mayor M., Queloz D., Udry S., Halbwachs J.-L., 1997, in Astronomi-
cal and Biochemical Origins and the Search for Life in the Universe,
Eds. Cosmovici C., Browyer S. & Werthimer D., IAU Coll. 161, Edi-
trice Compositori, p.313

[50] Mayor M., Naef D., Pepe F., Queloz D., Santos N.C., Udry S., Bur-
net M., 2000a, in Planetary Systems in the Universe, IAU Symp. 202,
Eds. A. Penny, P. Artymowicz, A.-M. Lagrange & S. Russel, ASP
Conf. Ser., in press

[51] Mayor M., Udry S., Halbwachs J.-L., Arenou F., 2000b, in The For-
mation of Binary Stars, IAU Symp. 200, Eds. Zinnecker H. & Ma-
thieu R., ASP Conf. Ser., in press

[52] Mazeh T., Krymolowski Y., Rosenfeld G., 1997, ApJ 477, L103
[53] Mazeh T., Naef D., Torres G., et al., 2000, ApJ 532, L55

[54] McCaughrean M., Stapelfeld K., Close L., 2000, in Protostars and
Planets IV, Eds. V. Mannings, A. Boss & S. Russel, University of
Arizona Press, Tucson, p.485

[55] Moutou C., Coustenis A., Mayor M., et al., 2000, in Planetary Sys-
tems in the Universe, IAU Symp. 202, Eds. A. Penny, P. Artymowicz,
A.-M. Lagrange & S. Russel, ASP Conf. Ser., in press

[56] Naef D., Mayor M., Pepe F., et al., 2000, A&A in press

[57] Noyes R., Hartmann L.W., Baliunas S., Duncan D., Vaughan A.,
1984, ApJ 279, 763

[58] Pepe F., Mayor M., Queloz D., Udry S., 2000, in Planetary Systems
in the Universe, IAU Symp. 202, Eds. A. Penny, P. Artymowicz, A.-
M. Lagrange & S. Russel, ASP Conf. Ser., in press

[59] Pollack J.B., Bodenheimer P., 1989, in Origin and Evolution of Pla-
netary and Satellite Atmospheres, Eds. Atreya S., Pollack J.K. &
Matthews M.S.,University of Arizona Press, p.564

[60] Queloz D., Henry G., Sivan J.-P., et al., 2000a, A&A in press

[61] Queloz D., Eggenberger A., Mayor M., et al., 2000b, A&A 359, L13



182 St�ephane Udry

[62] Queloz D., Mayor M., Weber L., et al., 2000c, A&A 354, 99

[63] Quirrenbach A., 2000, in From extrasolar planets to cosmology,
Eds. J. Bergeron, A. Renzini, ESO Astrophysics Symposia, Springer,
p.462

[64] Rauer H., Bockele-Morvan D., Coustenis A., Guillot T., Schneider
J., 2000, A&A 355, 573

[65] Robichon N., Arenou F., 2000, A&A 355, 295

[66] Saar S.H., Butler P., Marcy G., 1998, ApJ 498, L153

[67] Santos N.C., Mayor M., Naef D., et al., 2000a, A&A 361, 265

[68] Santos N.C., Mayor M., Naef D., et al., 2000b A&A 356, 590

[69] Santos N.C., Israelian G., Mayor M., 2000c, A&A 363, 228

[70] Santos N.C., Israelian G., Mayor M., 2000d, in Planetary Systems in
the Universe, IAU Symp. 202, Eds. A. Penny, P. Artymowicz, A.-M.
Lagrange & S. Russel, ASP Conf. Ser., in press

[71] Saumon D., Hubbard W.B., Burrows A., Guillot T., Lunine J., Cha-
brier G., 1996, ApJ 460, 993

[72] Schneider G., et al., 2000, in Planetary Systems in the Universe,
IAU Symp. 202, Eds. A. Penny, P. Artymowicz, A.-M. Lagrange &
S. Russel, ASP Conf. Ser., in press

[73] Shao M., Colavita M.M., 1992, A&A 262, 353

[74] Shu F., Najita J., Ostriker E., et al., 1994, ApJ 429, 781

[75] Trilling D., Benz W., Guillot T., et al., 1998, ApJ 500, 428

[76] Trilling D., Brown R.H., Rivkin A.S, 2000, ApJ 529, 499

[77] Udry S., Mayor M., Naef D., et al., 2000a, A&A 356, 590

[78] Udry S., Mayor M., Queloz D., 2000b, in Planetary Systems in the
Universe, IAU Symp. 202, Eds. A. Penny, P. Artymowicz, A.-M. La-
grange & S. Russel, ASP Conf. Ser., in press

[79] Udry S., Mayor M., Halbwachs J.-L., Arenou F., 2000c, in Microlen-
sing 2000 : A new Era of Microlensing Astrophysics, Eds. Menzies
J.W. & Sackett P., ASP Conf. Ser., in press

[80] Walker G.A.H., Walker A.R., Irwin A., Larson A.M., Yang S.L.,
Richardson D.C., 1995, Icarus 116, 359

[81] Ward W.R., 1997, ApJ 482, L211

[82] Weidenschilling S.J., Marzari F., 1996, Nature 384, 619

[83] Wolszczan A., Frail D., 1992, Nature 355, 145

[84] Wolszczan A., 1994, Science 264, 5

[85] Wolszczan A., Ho�man I., Konacki M., Anderson S., Xilouris K.,
2000, ApJ 540, L41

[86] Wuchterl G., 1996, BAAS 28, 11.07



Plan�etes extra-solaires 183

[87] Wuchterl G., 1997, in Science with the VLT Interferometer, Ed.
Paresce F., ESO Astrophys. Symp., Springer, p.64

[88] Wuchterl G., 1999, BAAS 31, 36.07

[89] Zapatero Osorio M.-R., B�ejar V., Martin E., et al., 2000, Science
290, 103

[90] Zucker S., Mazeh T., 2000, ApJ 531, L67


