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Résumé

La confirmation dans les années 1990 de l’existence de planètes extra-solaires a lancé

un véritable challenge aux astronomes dont le but est désormais de pouvoir détecter directe-

ment ces objets et de déterminer leur nature physique. Les performances requises en termes

d’imagerie à haute dynamique sont de plusieurs dizaines de millions, objectif qui n’a encore

jamais été atteint. Pour ce faire j’ai mené une réflexion globale sur ce thème d’imagerie à haute

dynamique au travers de la coronographie et de détecteurs spécifiques. La première partie du

manuscrit est consacrée à la coronographie avec l’étude et le développement du coronographe

à couteau de phase dont le but ultime est de pouvoir "annuler" ou rejeter la lumière provenant

d’une étoile pour pouvoir observer un compagnon faible en orbite autour d’elle. Cet instrument

est théoriquement compatible avec la détection directe de planètes extra-solaires en termes

de rapport d’intensité (plusieurs dizaines de million). Afin de valider le principe physique de ce

concept, j’ai réalisé un prototype monochromatique du coronographe dont j’expose les résultats

et extrapole sur les possibilités d’achromatisation dans le cadre d’observations à large bande

spectrale au sol. La seconde partie concerne la conception de caméras à comptage de photon

utilisant des capteurs CCD de 800 par 600 pixels et à une cadence de lecture de 100 images

par seconde. Ces développements s’inscrivent surtout dans le contexte de l’observation au sol

d’objets faibles, en particulier pour la coronographie stellaire, et aussi dans le domaine de l’in-

terférométrie optique à longue base, là où le temps caractéristique d’évolution de la turbulence

atmosphérique n’est que de quelques millisecondes dans le spectre visible. L’exploitation de

ces caméras sur l’interféromètre GI2T/REGAIN a permis de valider mon travail au travers de

programmes scientifiques dont je présente les objectifs et les résultats.
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Abstract

The existence of extra-solar planets was confirmed in the years 1990, and it is now chal-

lenging for astronomers to directly observe these objects and study their physical nature. The

required performance in terms of high dynamic range imaging can reach several tens of million,

which has never been done yet. In order to achieve this, I have carried out a global reflection

on that high dynamic range imaging theme through coronagraphy and specific detectors. The

part of this manuscript is dedicated to coronagraphy with the study and development of the

phase knife coronagraph. Its final goal is to "null" or reject the light from a distant star in order

to observe an orbiting faint companion. This instrument is theoretically compatible with the di-

rect détection of extra-solar planets in terms of intensity ratio (several tens of millions). In order

to validate its physical principle, I have built a monochromatic prototype of this coronagraph

for which I present the obtained results and extrapolate on the achromatisation possibilities in

the frame of wide spectral band ground-based observations. The second part more specifi-

cally focuses on the design of photon counting cameras using 800 by 600 pixels CCDs with

a frame rate of 100 images per second. These developments come within the scope of faint

object observations from the ground, using either stellar coronagraphic techniques, or optical

long baseline interferometry, where the atmospheric turbulence coherence time is only about a

few millseconds in the visible spectrum. The operating of these cameras on the GI2T/REGAIN

Interferometer allowed me to validate my work through scientific programs for which I present

the goals and results.
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L’intérêt pour la haute dynamique dans l’imagerie astronomique est relativement nouveau,

même si depuis déjà plus de 30 ans on cherche à implanter un coronographe au foyer d’un

grand télescope. C’est surtout depuis la découverte de 51 Peg par les astronomes suisses Mi-

chel Mayor et Didier Queloz (Mayor & Queloz 1995 [82]), que la course à l’exo-planète a été

lancée, et par conséquent les techniques d’imagerie à haute, ou très haute dynamique (IHD).

C’est une véritable aubaine pour un grand nombre d’astronomes qui vont certainement pouvoir

tirer grand profit des instruments d’IHD. En effet, outre l’imagerie directe de planètes extra-

solaires qui demeure un challenge technologique et observationnel sans précédent, beaucoup

de domaine astrophysiques sont demandeurs à la fois de haute résolution angulaire (au sens

de la limite de diffraction des grands télescopes monolithiques) et de haute dynamique : en-

vironnements d’étoiles, disques d’accrétion, étoiles multiples, noyaux actifs de galaxie (Active

Galactic Nuclei), objets du système solaire (astéroïdes, satellites naturels), et plus encore sont

autant de cibles potentielles pour l’IHD.

Dans ce contexte, toutes les grandes agences spatiales et grands organismes d’observa-

tion mondiaux (NASA/ESA/ESO) fournissent un effort considérable dans la conception d’ins-

truments clairement orientés vers la détection directe d’exo-planètes, que ce soit au sol sur

de grands télescope au sol (VLT, KECK, Gemini, Subaru, LBT) ou dans l’espace (COROT),

EDDINGTON, NGST, DARWIN, TPF). Certains de ces projets sont en cours de réalisation ou

existent déjà à l’état de précurseurs. Cependant, les contraintes techniques que requiert l’IHD

n’ont pas encore été totalement explorées.

Les photons d’un objet très faible ne peuvent être concentrés en un même point que par

l’intermédiaire d’un grand collecteur de lumière. Les limites des instruments existants imposent

deux types de contrainte : soit leur résolution angulaire (cas d’un télescope monolithique clas-

sique) ne permet pas encore de suffisamment résoudre l’orbite d’une exo-Terre autour de son

étoile parente, soit on dispose effectivement de la résolution angulaire (avec les interféromètres

à longue base), mais la sensibilité fait défaut et requiert des temps de pose totalement irréa-

listes. En tous les cas, la limite ultime réside dans le flux de photon reçu, et par conséquent,

il faut s’orienter vers l’augmentation de la taille des collecteurs de lumière, avec toutes les

difficultés techniques que cela engendre.

Les télescopes au sol sont également très fortement contraints par la turbulence atmosphé-

rique, et malgré le développement des techniques d’optique adaptative (OA), les limitations

restent importantes pour bénéficier d’une très bonne correction au sens de l’IHD, comme je

vais essayer de le montrer dans ce manuscrit.

L’espace reste donc le lieu idéal pour scruter l’univers. Les projets les plus ambitieux por-

teurs des instruments de l’IHD sont à l’étude depuis plusieurs années, mais déjà le télescope

spatial Hubble aurait pu être un précurseur extraordinaire dans ce domaine, puisqu’il embar-

quait un coronographe qui n’a malheureusement jamais fonctionné ; la mauvaise facture du

miroir primaire a nécessité une correction qui n’était plus compatible avec le concept optique

du coronographe.



4 Introduction

En guise d’introduction à mon travail sur la coronographie, je vais tout d’abord parler du

NGST et de mon implication dans le projet NEF, qui est la première étape dans l’élaboration

d’un nouveau type de coronographe, baptisé le coronographe à couteau de phase (ou Phase

Knife Coronagraph, en anglais). Ce coronographe peut atteindre une extinction extrêmement

élevée, compatible avec les spécifications pour la détection directe d’exo-planètes. Afin d’en

valider le principe physique, j’ai entrepris la réalisation d’un prototype de laboratoire, mais dans

une version monochromatique. L’achromatisation de ce coronographe peut revêtir plusieurs

aspects que j’aborderai de manière formelle et pratique. Les aspects à la fois théoriques et

pratiques font l’objet de cette première partie dont les résultats sont consignés dans deux

publications Astronomy & Astrophysics.

La seconde partie de mon manuscrit, peut-être un peu plus technique, va m’amener à ex-

poser les étapes de mon travail qui ont abouti au développement de nouveaux détecteurs à

comptage de photons panoramiques à lecture rapide, que j’illustrerai par leur utilisation sur l’in-

terféromètre GI2T et dans des expériences de coronographie. L’orientation vers les détecteurs

à lecture rapide, et dans les longueurs d’onde visibles, est un choix délibéré qui permettra à

terme l’accès à une information spatiale accrue sur les objets astrophysiques de l’IHD (puisque

la résolution angulaire est proportionnelle à la longueur d’onde). D’un point de vue technique et

technologique, de nos jours la diversité des applications d’imagerie permet le développement

à grande échelle d’une grande gamme de technologies, à des prix toujours plus compétitifs.

Même si les applications pour l’astronomie restent très confidentielles, on peut aujourd’hui trou-

ver les composants nécessaires à la fabrication d’un instrument (détecteur, optique, sans avoir

à le développer entièrement soi-même. De manière générale, le rapprochement de l’industrie

vers le milieu de la recherche scientifique a favorisé les marchés d’instrumentation et stimulé

la recherche dans ce sens. Ce travail s’inscrit naturellement dans la logique de l’IHD, avec le

projet d’utiliser ces caméras pour la coronographie.
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Avant Propos

Je présente dans cette partie les études et les développements auxquels j’ai participé ou

que j’ai mené, et en particulier le coronographe à couteau de phase. Ce travail s’inscrit non

seulement dans le contexte de l’imagerie à haute dynamique dont fait partie le développe-

ment sur les caméras à comptage de photon, mais il est aussi la conséquence de mon im-

plication dans divers projets d’instrumentation pour la détections de planètes extra-solaires

(NGST/TPF).

Les réflexions stimulées par ces collaborations m’ont conduit à développer le coronographe

à couteau de phase, pour lequel j’aborde les aspects théoriques et pratiques au travers princi-

palement de deux publications (Abe et al. 2001a [4], Abe et al. 2002 [7]). Le résultat obtenu

par un prototype de laboratoire du coronographe a produit des résultats extrêmement encoura-

geants avec une extinction de l’ordre de 3000 qui valident non seulement le principe physique,

mais font également apparaître les points critiques des conditions expérimentales qui devront

être optimisées pour des versions ultérieures.

7
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Chapitre 1

Point sur la détection d’exo-planètes

Bien que plusieurs solutions pour la détection de planètes extra-solaires aient vu le jour

ces 10 dernières années, elles restent, pour la plupart, encore inexploitées et restent dans un

cadre purement théorique. Cependant, un effort considérable est investi dans la mise au point

de ces techniques notamment pour les futures missions spatiales (Corot, Kepler, Eddington,

NGST).

La plupart sont des techniques dites "indirectes" puisqu’elles fournissent seulement une in-

formation sur la présence d’un corps supposé être une exo-planète. Même s’il est peu probable

que ces objets sont autre chose que des planètes, leur nature exacte (taille, composition chi-

mique) reste encore indéterminée pour la grande majorité d’entre elles. Les méthodes d’obser-

vation directe quant à elles, consistent bel et bien à discriminer les photons émis ou réfléchis

par la planète, mais elles n’ont encore jamais été mises en oeuvre jusqu’à présent. En effet

elles requièrent un ensemble de savoir-faire technologiques et techniques qui n’ont pas encore

été totalement validés, ou du moins pas pour les spécifications souhaitées pour atteindre les

contrastes de 106 à 109 (cas des exo-Jupiter ou exo-Terre dans l’infrarouge (IR) thermique ou

dans le visible).

Dans les paragraphes qui suivent, je décris les principales techniques de détection de pla-

nètes extra-solaires, en en donnant les relations fondamentales qui permettent d’extraire les

paramètres de l’orbite et de la masse, et les limites de leur sensibilité. La détection directe,

par imagerie ou interférométrie sera abordée de manière plus précise au travers de la corono-

graphie, et en particulier, le coronographe à couteau de phase que j’ai développé durant ma

thèse.

1.1 Vélocimétrie (mesure de l’effet réflexe)

C’est la méthode qui a permis aux suisses Michel Mayor et Didier Queloz en 1995 d’iden-

tifier la présence d’un corps supposé être une exo-planète gravitant autour de l’étoile 51Peg

9



10 Point sur la détection d’exo-planètes

(Mayor & Queloz 1995 [82], Figure 1.1 ). Cette technique spectrométrique qui, par corrélation

de plusieurs dizaines de milliers de raies de l’étoile de science avec une étoile de référence,

permet de mesurer des vitesses radiales (effet Doppler) de l’ordre de quelques m.s-1.

Pour un système planétaire donné, la vitesse radiale maximale issue de l’interaction gravi-

tationnelle de ses composantes est donnée par,

VRmax = ±13
(Mplanète/MJupiter) sin i√

aUA/5.2
√

M?/M�
ms-1 (1.1)

où aUA est le demi-grand axe, i l’inclinaison de l’orbite par rapport à l’observateur, M?,

M�, Mplanète et MJupiter les masses de l’étoile parente, du Soleil, de la planète et de Jupiter

respectivement. Dans l’état actuel de la technique, les meilleures précisions obtenues sont de

l’ordre de 5 m.s-1.

Ainsi avec la vélocimétrie on met en évidence le mouvement de rotation de l’étoile autour

du centre de masse du système étoile/planète(s), et on en déduit le paramètre Mplanète sin i .

Jusqu’à maintenant cette technique a permis d’avancer l’existence de près de 70 systèmes

planétaires, dont 7 sont donnés pour multiples. La vélocimétrie est particulièrement adaptée

aux planètes massives dont l’orbite est proche.

Figure 1.1. Evolution temporelle des mesures de vitesse radiale de l’étoile 51 Peg (Mayor & Queloz, Na-
ture, 1995), Période = 4,23 jours, Masse = 0,45 M Jupiter , Distance = 0,05 AU.

Les précisions requises pour détecter un exo-Jupiter ou une exo-Terre, sont déduites de

l’équation (Eq.1.1)

VRmax = ±13,0 m.s-1 pour Jupiter (P = 12 ans)
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et

VRmax = ±0,1 m.s-1 pour la Terre (P = 1)

On peut noter que jusqu’à présent, la limite de sensibilité de détection se situe autour de 3

MJupiter (moyenne pour les 70 systèmes planétaires découverts) mais qu’aucune planète ne se

trouve dans la configuration du système solaire : la plupart de ces planètes géantes (Mplanète

> MJupiter) ont des orbites bien plus proches que 5 UA (orbite de Jupiter), et même en-deçà de

l’orbite de la Terre (i.e. 1 UA), conséquence de la sensibilité aux périodes orbitales courtes.

La Figure 1.2 de la page page suivante est un inventaire des planètes extra-solaires recen-

sées à ce jour (mars 2002). Bien que ces données contiennent également quelques mesures

d’occultation ou de transit, la grande majorité de ces données proviennent de mesures véloci-

métriques.
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Figure 1.2. Liste des systèmes planétaires détectés (mars 2002) principalement par vélocimétrie (tiré de
l’encyclopédie des planètes extra-solaires, http://www.obspm.fr/encycl/encycl.htm)
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1.2 Astrométrie & Interférométrie à référence de phase

La signature gravitationnelle d’une planète peut être détectée soit par les effets induits dans

la ligne de visée, soit perpendiculairement à celle-ci, comme c’est le cas en astrométrie. On

peut noter que cette technique est sensible quelle que soit l’inclinaison de l’orbite de la planète

autour de son étoile, sans incertitude sur l’inclinaison du plan orbital (sin i ).

Sa sensibilité est proportionnelle au demi-grand axe de la planète, et inversement propor-

tionnelle à la distance du système planétaire par rapport à l’observateur, comme l’indiquent les

relations qui suivent.

Le mouvement orbital se caractérise par la relation,

a?M? = aplanèteMplanète

où a? et aplanète sont respectivement le demi-grand axe de l’orbite de l’étoile et de la planète,

et M?, Mplanète leur masse. Il s’en suit que la mesure de l’angle en astrométrie est donnée par,

Θ =
a?

D
= 500

aplanète/5.2UA sin i
D/10pc

Mplanète/MJupiter

M?/M�
µarcsec

où D est la distance du système à l’observateur, M�, i son l’angle d’inclinaison, et MJupiter les

masses du Soleil et de Jupiter respectivement.

Les avantages de l’astrométrie en font une technique élégante pour les étoiles proches. Le

Soleil, à 10 parsecs produirait un déplacement angulaire sur le ciel de 500 µarcsec, principale-

ment dû à l’influence de Jupiter. Cependant, les difficultés de mise en oeuvre de l’astrométrie

sub-milliseconde d’arc en font un véritable challenge technique. Même si en radio, de telles

précisions sont déjà atteintes (Lestrade et al. 1999 [74]), les mesures dans le visible ou l’infra

rouge sont en passe de voir le jour notamment avec l’instrument PRIMA sur le VLTI (Phase

Reference Imaging and Microarcsecond Astrometry, Delplancke et al. 2000 [41]) qui annonce

des précisions de mesures astrométriques de 10 µarcsec.

Figure 1.3. Illustration du principe d’interférométrie à référence de phase. Les franges sont suivies sur
une étoile de référence brillante dans le champ, et les franges enregistrées sur l’étoile de
science sont enregistrées simultanément. Le déplacement relatif des franges d’un système
par rapport à l’autre permet la mesure astrométrique.
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Paramètres de transit pour le système solaire

Période Orbitale Demi-grand Durée du Profondeur du Probabilité

T (années) axe a (UA) transit D (heures) transit (%) géométrique P (%)

Mercure 0,241 0,39 8.1 0.0012 1.19

Venus 0,615 0,72 11.0 0.0076 0.65

Terre 1,000 1,00 13.0 0.0084 0.47

Mars 1,880 1,52 16.0 0.0024 0.31

Jupiter 11,86 5,20 29.6 1.01 0.089

Saturne 29,5 9,5 40.1 0.75 0.049

Uranus 84,0 19,2 57.0 0.135 0.024

Neptune 164,8 30,1 71.3 0.127 0.015

T 2 M? = a 3 13
√

a (Rp/R?)2 R?/D

Tableau 1.1. Paramètres de transit (durée, profondeur et probabilité de transit) pour les planètes du sys-
tème solaire.

1.3 Transits

Le transit d’une planète devant son étoile mère est beaucoup plus sensible à l’orientation

du système planétaire par rapport à l’observateur, mais dans la mesure où on ne connaît pas

ses paramètres orbitaux, la probabilité P d’observer un transit, sa durée D et la baisse de flux

(noté F) relatif sont donnés par (Rouan et al. 1998 [110]),

P =
R?

a
D =

TR?

π a
∆F
F

=
(

Rp

R?

)2

où R? est le rayon de l’étoile, Rp celui de la planète, a le demi-grand grand axe de l’orbite

de la planète, T sa période orbitale et F le flux de l’étoile.

Le Tableau 1.1 donne les paramètres de transit pour le système solaire, qui reflètent ce

que l’on pourrait attendre de l’observation d’un exo-système solaire par cette technique. Un

des aspects intéressants du transit est son achromaticité (au premier ordre). En effet, la courbe

de lumière d’un transit devrait affecter de la même manière tout le spectre de l’étoile, puisque

c’est un effet d’obscurcissement géométrique. L’effet peut ne pas être achromatique dans le cas

où la planète possède une atmosphère dont le comportement est naturellement chromatique

(absorption gazeuse ou moléculaire). Cet aspect a été exploité très récemment (Charbonneau

et al. 2002 [36]) et on espère que les futures observations vont permettre de mieux caractériser

les atmosphères exo-planétaires. Ceci passe par l’analyse fine de la courbe de lumière lors du

phénomène, et plus particulièrement lors des phases de contact.

De futures missions spatiales sont attendues dès 2005 avec COROT (COnvection, ROation

and planetary Transits, voir par exemple Defay 2000 [40]) et plus tard avec Eddington, et auront



Point sur la détection d’exo-planètes 15

pour objectif 1 de collecter des données de plusieurs dizaines de transits planétaires, afin, en

particulier, d’en caractériser leur atmosphère s’il y a lieu.

1.4 Interférométrie différentielle depuis le sol avec VLTI/AMBER

Grâce au VLTI et à l’instrument de première génération AMBER (Astronomical Multiple

BEam Recombiner, Petrov et al. 2000 [99]) qui va très prochainement être opératiionnel, on

espère pouvoir observer la signature astrométrique d’une exo-planète et en particulier les Pé-

gasides (Guillot & Showman 2002 [55]). La technique consiste à mesurer simultanément la

phase des franges d’interférence dans différents canaux spectraux. Ceci revient à faire une

mesure de barycentre photométrique (photocentre) différentielle. Le succès de cette technique

repose principalement sur l’hypothèse que la planète émet son propre spectre (ceci est vrai

dans l’IR thermique), et se superpose donc à celui de l’étoile. Cette contribution - très faible,

suffit à déplacer le photocentre du système étoile/planète. Les précisions de mesures atten-

dues pour AMBER sont de l’ordre de 10-4 et donc suffisantes pour détecter la présence des

compagnons les plus massifs de plusieurs masses de Jupiter.

1.5 Interférométrie à frange noire ( nulling interferometry )

Ce concept d’interféromètre multi-ouvertures proposé dès 1978 par Bracewell [31] consiste

à re-combiner les faisceaux issus de chacune d’elles en les faisant interférer de manière des-

tructive sur l’axe de l’instrument, d’où son appellation d’interférométre à frange noire. Dans

le but de pouvoir obtenir une image reconstruite du système (planétaire) observé, il est né-

cessaire de sonder l’espace des fréquences spatiales (voir le chapitre 9.2 ) sur le plus grand

nombre de points possibles. Des projets aussi bien au sol que dans l’espace sont en cours

d’étude.

1.5.1 Interféromètre spatial DARWIN

DARWIN est actuellement le projet spatial le plus abouti en matière d’interférométrie à

frange noire pour la détection directe d’exo-planètes. Cet interféromètre spatial à configuration

variable (vecteurs de base) est destiné à observer dans l’infrarouge thermique (5 à 30 µm), là

où le contraste d’un exo-Jupiter ou d’une exo-Terre n’est plus que de 106 (Bracewell 1978 [31])

au lieu de 109 dans le spectre visible. L’interféromètre doit recombiner les amplitudes provenant

des télescopes de manière à former une frange noire sur l’axe de visée de l’instrument (sur

1Ces deux missions comporte une partie de leur programme consacrée aux exo-planètes, ainsi qu’un large

volet sur la détection et l’étude des vibrations des étoiles (sismologie stellaire). Voir aussi http ://astro.esa.int/SA-

general/Projects/Eddington/.
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lequel se trouve l’étoile). De nombreuses combinaisons en termes de nombre d’ouvertures et

de configuration ont été étudiées (Thomas 2000 [117]) afin de trouver un compromis entre le

taux d’extinction sur l’axe, la complexité d’opération (rotation ou non de l’interféromètre) et les

contraintes observationnelles. Celles-ci comprennent notamment la possibilité de discriminer

le signal de la planète du bulbe de lumière exo-zodiacale qui, dans l’infrarouge thermique a

une contribution considérable.

Figure 1.4. Image reconstruite d’un pseudo système solaire situé à 10 pc observée avec DARWIN : les
spots brillants correspondent à Venus, la Terre et Mars pour un temps d’acquisition de 10
heures ( Mennesson et Mariotti 1997 [81]).

Les spécifications principales pour la mission DARWIN sont les suivantes :

– 6 télescopes de 1,5 m disposés en hexagone (configuration dite "de Mariotti" ())

– Précision de pointage : 24 mas

– Résolution Spectrale : 20-1000, ∆λ ∼5-28 µm

– Ligne de base maximale : 1Km (résolution angulaire de 0,1 arcsec à λ=20 µm)

– Durée de la mission : 5 ans

– Orbite : point L2 de Lagrange

– Précision métrologique : 1 cm

– Précision de contrôle de la DDM : < 20 nm, OPD < 10-2

– Refroidissement passif : 40 K

– Filtrage spatial par fibre optique

1.5.2 Les interfromètres à frange noire au sol

Dans la lignée du projet DARWIN, des projets au sol sont en cours de réalisation, et les

différentes techniques de recombinaison en cours de test. Ainsi, les projets de l’ESA (GENIE,

Ground-based European Nulling Interferometer Experiment) ou de l’interféromètre à frange
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noire du Keck-I (Keck Nuller, Figure 1.5 ) sont en passe de devenir des précurseurs dans ce

domaine. Il s’agit effectivement de développer la technologie et le savoir faire autour de ces

concepts pour les futures missions spatiales. Un démonstrateur de DARWIN est plus spécifi-

quement en cours de réalisation à Alcatel Space Industries.

Figure 1.5. Exemple de recombinaison de faisceaux pour l’interférométrie à frange noire proposé pour
l’interféromètre Keck (Serabyn).
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Chapitre 2

Imagerie directe par coronographie
dans l’espace : le projet NEF

En 1999, un appel d’offre conjoint ESA-NASA mettait à contribution plusieurs laboratoires

de recherches et grands groupes aérospatiaux pour une proposition d’instrumentation focale

pour le télescope spatial de nouvelle génération NGST. Cet appel à projets visait à faire émer-

ger des solutions techniques dans le but de détecter des planètes extra-solaires et d’atteindre

des contrastes de l’ordre de 109. Bien qu’orienté vers une astronomie à grande échelle et des

programmes plutôt liés à la cosmologie, le NGST dans son concept original (télescope de 8

mètres de diamètre) pourrait effectivement servir de plate-forme pour un instrument d’imagerie

à très haute dynamique.

2.1 Objectifs scientifiques

Le but avoué de ces missions spatiales est effectivement la détection directe d’exo-Terre et

leur caractérisation (orbite, composition de l’atmosphère, etc.) La première analyse du spectre

d’une planète extra-solaire (Charbonneau et al. 2002 [36]) ne fait que renforcer l’attrait vers

cet objectif difficile à atteindre. Cependant, ce thème très en vogue depuis plus de 5 années

occulte souvent d’autres types de cibles qui pourraient bénéficier de ces méthodes d’imagerie

à haute dynamique. La relative proximité de certains objets permet l’observation directe de la

structure de leur atmosphère entendue. C’est le cas par exemple du résidu de l’explosion de

la super géante PCyg dont les extensions atteignent 22 arcsec. Ce type d’objet en fait une

cible extrêmement intéressante à la fois pour l’interférométrie à longue base et l’imagerie di-

recte (en coronographie par exemple). En effet l’évolution des structures complexes (grumeaux

de matière) à l’échelle de quelques années peuvent entre suivies à la fois par interférométrie

(optique/radio) et à plus grande échelle par l’imagerie directe. De même, les interactions des

systèmes binaires dit cataclysmiques (binaires symbiotiques, Wolf-Rayet) sont des objets à la

géométrie complexe dont les observation à grande échelle permettent de mieux contraindre
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les processus d’accrétion ou de perte de masse. Les étoiles jeunes (pré-sequence principale)

autour desquelles existent des disques d’accrétion poussière/gaz (TTauri) dans lesquelles on

suspecte l’existence de corps proto-planétaire ont été récemment observes à la fois depuis

l’espace (e.g. Augereau 1999 [12]) et plus récemment depuis le sol (Trilling 2001 [120], Boc-

caletti 2002 en préparation) sur des télescopes de classe intermédiaire. Le champ d’investi-

gations accessible à la coronographie au sol et dans l’espace est vaste et ne se limite pas non

plus aux processus de formation planétaire ou aux environnements stellaires, mais des objets

extra galactiques de plus grande échelle nécessitent également la combinaison de la haute

dynamique et de la haute résolution angulaire (e.g. les AGN).

2.2 Le NGST

Plusieurs points nécessitent d’être explicités avant de commencer à décrire le projet NEF,

et son concept global. Les caractéristiques que je vais citer ici sont les données à partir des-

quelles j’ai travaillé à l’époque (1999). Depuis, des dispositions ont été prises et il semble que

les performances du NGST ont été revues à la baisse, réduisant son diamètre à 6,5 m. La

question a déjà été posée sur l’apport scientifique, en dehors de la performance technique,

d’un tel instrument aux vues des projets déjà engagés de télescopes dit "géants" de plus de

10 mètres de diamètre (CELT - California Extremely Large Telescope, Nelson 2000 [90], OWL

- OverWhelmingly Large telescope, Dierickx et al. 2000 [42]), et des développements de l’op-

tique adaptative multi-conjuguée (Beckers 1989 [18], Diolaiti et al. 2001 [43]). Néanmoins

pour l’instant, le problème peut vite être balayé d’un revers de la main puisque les ambitions

des ingénieurs en matière d’optique adaptative sont loin d’être atteintes pour pouvoir concur-

rencer l’espace, qui reste un lieu privilégié pour l’observation astronomique. Preuve en est du

HST.

Quelques caractéristiques du NGST

– Diamètre : 8m

– Qualité du miroir : λ/14 à 2,2 µm

– Refroidissement : inférieur à 50K (parasol)

– Bande passante spectrale : 0,6 à 30 µm

– Orbite : Point L2 de Lagrange du système Terre-Soleil ou orbite 1/3 AU

Ces spécifications ont été utilisées pour notre étude du concept NEF à la fin de l’année

1999, mais depuis le projet a évolué vers une configuration réduite avec un miroir de 6,5 m.

Les études pour l’installation d’un coronographe visible/proche IR sont toujours en cours, mais

il semble que celui-ci s’oriente vers une configuration très simplifiée (coronographe de Lyot).

En effet, le manque de démonstrateurs et d’expérience dans les nouvelles techniques de co-

ronographie poussent les ingénieurs à opter pour des solutions connues, robustes et déjà

éprouvées par le passé. En outre la réalisation de composants optiques que requièrent ces

nouveaux coronographes (masques de phase) doit être qualifiée pour l’espace. Des études



Imagerie directe par coronographie dans l’espace : le projet NEF 21

viennent d’être initiées dans quelques instituts européens (et américains) sur ces aspects.

2.3 Le concept instrumental de NEF

En suivant une approche globale, le projet NEF regroupe plusieurs concepts d’imagerie à

haute dynamique en vue d’atteindre le contraste fatidique de 109. Mon travail sur la configura-

tion optique de cet instrument est illustrée dans l’article page page 26 .

L’instrument lui-même est dessiné autour d’éléments qui ont quasiment tous un rôle impor-

tant soit dans l’acquisition proprement dite, soit nécessaire au traitement des images.

2.3.1 Concept optique

Le dessin de l’optique de l’instrument doit faire face à plusieurs contraintes techniques.

Dans un premier temps, l’encombrement du train optique ne doit pas dépasser le volume es-

timé de l’enceinte du NGST. En l’occurrence, la spécification principale sur laquelle nous nous

sommes basés étaient une profondeur maximale de 2 mètres (avec un volume le plus faible

possible). La taille des composants optiques, estimée de manière réaliste, a surtout concerné

les dimensions du miroir déformable et du masque de phase du coronographe (M2 et APM,

Figure 2.1 ) qui devraient être contraints par les possibilités de réalisations techniques.

Figure 2.1. Schéma optique conceptuel de l’instrument NGST Exo-planet Finder (NEF).

On peut souligner plusieurs point intéressants dans ce concept optique. Un miroir percé

(M3) fait office à la fois de diaphragme de Lyot (voir chapitre 3 ) et de miroir qui va reformer

l’image focale sur une diode à quatre quadrants afin de mesurer finement le basculement (tip-

tilt) de l’onde de l’étoile centrale par rapport à l’axe. Ceci se justifie par l’utilisation en outre d’un

analyseur de surface d’onde par la technique du contraste de phase (Zernike 1934 [127]) qui

est extrêmement sensible aux aberrations de faible amplitude.
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2.3.2 Coronographe de type masque de phase de Roddier

Bien que diverses solutions aient pu être envisagées pour le choix du coronographe de

NEF, la technique qui semblait la mieux adaptée en termes d’efficacité et de possibilité d’ex-

ploration d’objets étendus était le coronographe interférentiel à masque de phase de Roddier

(Roddier & Roddier 1997 [109], voir le §3.4.3). Dans le contexte d’un projet spatial, les solu-

tions techniques les plus avancées ont été envisagées, même si certaines d’entre elles n’ont

pas été appliquées dans ce domaine précis. Le masque de phase utilisé en réflexion utilise

le principe des réseaux de Bragg. Le calcul montre qu’un empilement de couches permet de

moduler l’indice de réfraction.

2.4 Les techniques de traitement d’image

2.4.1 Dark hole

Traduisible par "trou sombre", cette technique permet de modifier la distribution d’intensité

dans un plan de référence (ici en l’occurrence le plan image) en modifiant la phase dans le plan

conjugué (Malbet et al. 1995 [79]). On peut ainsi modifier l’allure de la FEP idéale pour créer

une dépression d’intensité à un endroit donné. Dans le cas qui nous intéresse, en modifiant la

phase dans un plan pupille, on modifie la FEP du système qui reste invariante par translation

(la FEP donnée par l’objet hors de l’axe est la même que celle pour un objet sur l’axe, à une

translation près). La FEP ainsi modifiée (Figure 2.2 ) doit servir à augmenter localement le

contraste entre une étoile centrale et un objet faible par exemple. En théorie, un tel procédé

permettrait de gagner un facteur de l’ordre de 10 à 20 localement, mais il nécessite de pouvoir

agir sur un grand nombre de sous-ouvertures de la pupille, typiquement 50x50 éléments de

résolution au sol (∼30x30 dans l’espace), avec une précision sur la dynamique des actuateurs

de l’ordre du nanomètre. Plusieurs entreprises (Xinetics1, OkoTech2) étudient la possibilité de

constituer des matrices de très nombreux actuateurs, avec des dynamiques énoncées plus

haut. Certains résultats de ces études sont très encourageants, avec par exemple la stabilité

remarquable de la matrice Xinetics, stable à 2Å rms pendant plusieurs semaines (Trauger

1999 [119]).

1Xinetics - http ://www.xinetics.world
2Okotech - http ://http ://www.okotech.com/
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Figure 2.2. Technique du "Dark Hole", montrée ici avec sa variante du "Dark Field" (échelle logarith-
mique).

Une alternative à la technique du Dark Hole telle que proposée par F. Malbet a été suggérée

et testée par F. Vakili (communication privée). Elle utilise un algorithme de Gerschberg-Saxton,

plus couramment utilisé en reconstruction d’image : cet algorithme itératif permet de retrouver

la phase du spectre d’un objet à partir de son amplitude seule. En passant successivement

de l’espace direct, à l’espace de Fourier, et en appliquant dans chacun d’eux des contraintes

liées soit à la nature de l’objet (par exemple une contrainte de positivité de l’image à recons-

truire), soit liée à la méthode d’observation (par exemple un support borné dans l’un ou l’autre

des espace). Dans le cas du Dark Field, on applique les contraintes soit dans le plan pupille,

avec le support borné de la pupille, soit dans le plan image, avec une contrainte de positivité,

et contrainte de la répartition d’énergie désirée (qui est appelée la "fonction but"). La conver-

gence relativement rapide de cet algorithme permet d’obtenir la déformation (phase) du miroir

déformable pour d’obtenir un effet similaire à celui du Dark Hole, avec l’avantage de pouvoir

s’affranchir de la mesure du front d’onde dans un plan pupille intermédiaire. Aucune de ces

deux techniques n’a pour le moment été réellement testée, car elle demande un grand nombre

d’actuateurs et une capacité de calcul importante, qui est d’autant plus accrue si on désire l’im-

plémenter sur des optique adaptatives au sol (en rapport avec la turbulence atmosphérique).

2.4.2 Dark speckle

Cette méthode, bien que n’étant pas une méthode instrumentale en elle-même, nécessite

des dispositions techniques relativement fortes, qui ont conditionnées le concept optique du

projet NEF. La méthode, introduite par Antoine Labeyrie, exploite la statistique de l’occurrence

des photo-événements sur un détecteur en abordant le problème d’une manière peu conven-

tionnelle. Dans le cas présent, on cherche à détecter le signal d’un objet faible noyé dans un
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halo de diffraction issu d’une source centrale très intense.

En première approximation, pour des optiques qui vérifient largement le critère de Rayleigh,

la forme de la figure de diffraction dominante est une figure d’Airy (aux effets de diffraction

près, par exemple les effets de l’araignée soutenant le miroir secondaire). En réalité, même

les optiques très bien polies génèrent des défauts de phase résiduels de très faible amplitude.

Il peuvent également provenir des formes imparfaites des divers éléments rencontrés sur le

chemin optique qui participent à la diffusion de la lumière. Pour un instrument présentant de

tels défauts de phase, ils peuvent être mis en évidence loin de l’axe optique et se manifeste par

l’apparition d’une structure de tavelures statiques, ou lentement variables. Ce dernier cas peut

être dû par exemple à des dilatations/contractions relatives à des variations de température du

milieu ambiant (phénomène de respiration, ou "breathing").

Dans ce champ résiduel de tavelures, la technique du "dark speckle" s’intéresse non pas

aux figures d’interférences constructives (tavelures brillantes), mais aux tavelures sombres,

c’est-à-dire aux zones d’interférences destructives. Si on considère la présence d’un objet à

la distance r de l’axe optique dans le champ, alors la probabilité d’occurrence des tavelures

sombres sera réduite du fait de la non cohérence des fronts d’onde de l’étoile centrale et de

l’objet voisin, i.e. les modules des amplitudes relatives aux deux corps s’additionnent sans

interférer. Labeyrie montre (Labeyrie 1995 [68]) que la statistique d’occurrence des non photon

événements (ou zéro-photon) à un endroit donné du champ est favorable, en terme de signal

à bruit, à l’image longue pose.

2.5 Commentaires

Avec l’utilisation simultanée de trois techniques qui améliorent à chaque fois le contraste,

on montre qu’il est possible d’atteindre la limite de 109 nécessaire à l’imagerie directe d’exo-

Jupiter, voire d’exo-Terre dans les longueurs d’onde visibles. Lors de notre étude, nous avons

fait appel à l’expertise d’ingénieurs d’Alcatel Space Industries qui nous ont mis en garde contre

les lumières diffusées, les rétro-réflexions, les images fantômes et par conséquent d’utiliser

un minimum, voire aucun dioptre. L’étude complète et détaillée du montage optique dépassait

quelque peu le cadre prospectif de cette étude. Néanmoins, ce concept d’imagerie haute dy-

namique avec cette approche globale regroupant plusieurs méthodes est toujours d’actualité

et mérite d’être explorée en profondeur. En outre, les nouveaux coronographes (Couteau de

Phase/Quatre Quadrants) commencent à donner des performances très intéressantes mais

qui ne peuvent donner des résultats vraiment spectaculaires que dans l’espace, tout du moins,

au vu des performances limitées des corrections en optique adaptative sur des télescopes au

sol, et dans le visible ou le proche IR.

Mais même dans l’état actuel des technologies, il est essentiel de tester ces techniques au

sol de manière exhaustive pour pouvoir profiter de leur plein potentiel pour des instruments plus

aboutis en vue de missions spatiales. A ce titre il convient de mentionner les quelques résultats
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expérimentaux obtenus dans ce domaine de l’extinction haute dynamique. Un démonstrateur

d’interféromètre "annuleur" a démontré les performances d’un tel instrument (Ollivier et al.

2001 [91]). D’autres expériences du même type sont en cours notamment au JPL pour le

Keck et le programme de détection directe d’exo-Jupiter. Dans le domaine de l’imagerie, peu

de tests ont été effectués. Seul le CIA (Gay 1996 [52]) a été testé et utilisé sur le ciel, mais

sans pour l’instant atteindre les performances attendues (extinction de quelques dizaines). Le

coronographe à masque de phase de Roddier a lui aussi été testé en laboratoire (Guyon,

Roddier et al. 1999 [56]), mais la difficulté technique de réalisation du masque proprement dit

n’a permis que d’atteindre une extinction de 16. Le coronographe à couteau de phase (décrit

plus en détail dans un chapitre ultérieur) a quant à lui donné des résultats très encourageants

(∼3000) dans sa version monochromatique et préfigure de futures versions aux performances

accrues et achromatiques.

Même si la sensibilité extrême des nouveaux coronographes aux aberrations de bas ordre

limite fortement leur performance, des études approfondies et des tests sur des télescopes de

classe moyenne au sol doivent être entrepris.
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2.6 Article NEF

Cette publication fait état de l’étude préliminaire pour le concept du coronographe NEF

décrit précédemment. Sa présentation a eu lieu à la fin 1999 à la conférence de Woods Hole à

l’occasion de présentation pour l’instrumentation focale du NGST.

Cet article fait partie d’un ensemble de publication et du travail fourni lors de cette pré-étude

pour l’ESA et notamment Moutou et al. 2000 [88], qui fait état des résultats de simulations avec

cet ensemble de techniques présentes dans l’instrument NEF.
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Chapitre 3

Principes de Coronographie

3.1 Coronographie de Lyot

N’est-ce pas la Lune qui est à l’origine des premiers coronographes ? Son passage devant

le Soleil à bonne distance, a pour effet d’occulter le flux de lumière éblouissant de notre étoile,

et permet de révéler des détails infiniment plus faibles de la couronne Solaire.

Si les éclipses son rares en un même point du globe terrestre, elles ont été pendant long-

temps l’unique moyen d’observer directement la couronne solaire. Les astronomes de l’époque

ont essayé à maintes reprises de reproduire les éclipses, sans jamais y parvenir. Certains

d’entre eux en vinrent même à la conclusion concluant que cela était impossible !

C’est donc pour pouvoir reproduire des éclipses solaires que Bernard Lyot introduit en 1930

(Lyot 1930 [75], Lyot 1931 [76], Lyot 1939 [77]) le concept du coronographe. Ses premières

observations en coronographie permettent de mesurer la polarisation dans le voisinage de la

photosphère solaire, puis, un an plus tard, il réalise les premiers clichés de la couronne en

dehors d’une éclipse naturelle. Si on se contente de placer un masque sur cette image, certes

l’intensité du disque solaire sera considérablement réduite, mais il ne va en rien diminuer les

résidus de diffraction produit par l’optique en amont. Pour réduire l’intensité de ce fond, un

moyen est de se placer dans un plan qui reprend l’image de la pupille illuminée par l’objet. Ce

plan pupille met à jour l’effet diffractant du masque physique (masque d’amplitude) placé dans

le plan image. Pour le masque de Lyot, cet effet se traduit par une concentration de l’énergie

lumineuse sur les bords du support de la pupille. C’est ce que constate Lyot, qui place alors

dans ce plan un diaphragme (communément appelé diaphragme de Lyot) qui va absorber une

partie de cette énergie. Si l’on reforme l’image de l’objet à l’aide d’une optique, placée juste

derrière ce plan pupille, on constate que l’on a pu considérablement atténuer l’intensité du

résidu de diffraction produite par le masque occultant.
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Figure 3.1. Schéma de principe d’un coronographe de Lyot. Le masque M est un masque qui modifie
l’amplitude de l’onde localement. L’élément optique L2 permet de reformer l’image de la pu-
pille d’entrée, c’est-à-dire le plan de la pupille coronographique. Dans ce plan, on place un
diaphragme qui va bloquer une grande partie de la lumière rejetée sur les bords de la pupille.

Physiquement, l’action du masque d’occultation opère un filtrage des fréquences spatiales

basses, et se comporte donc comme un filtre passe-haut. Le résultat dans l’image de la pupille

conjuguée est que la contribution des hautes fréquences se trouve renforcée par rapport aux

basses fréquences, et dont la répartition d’énergie est surtout visible sur les bords de la pupille.

D’un point de vue formel, on peut exprimer l’action du masque d’occultation dans le plan

image comme la multiplication da sa fonction de transmission par l’amplitude complexe asso-

ciée à l’onde. Dans le plan pupille conjugué, que j’appelle plan "pupille coronographique", on

obtient la distribution d’intensité en convoluant la pupille d’entrée du télescope par la trans-

formée de Fourier du masque d’occultation (Figure 3.1 ). Cette dernière a l’allure d’une tache

d’Airy, dont l’amplitude est négative, et à laquelle s’ajoute une fonction bien plus "piquée" et po-

sitive relative au champ non masqué. L’action combinée de ces deux fonctions dans la convo-

lution contribue à annuler l’intensité à l’intérieur de la pupille, et à concentrer l’énergie sur ses

bords.

Bien entendu, le diaphragme va également avoir un effet diffractant, mais à ce niveau, nous

avons considérablement réduit l’intensité du halo de diffraction. Cette technique est utilisée

avec succès sur le Soleil. Des coronographes sont très souvent utilisés pour surveiller l’activité

solaire dans son environnement direct, comme à l’Observatoire du Pic du Midi, ou même dans

l’espace avec le satellite SOHO et son coronographe LASCO. Le coronographe de Lyot permet

de réduire le halo de diffraction d’un facteur 100 à 1000, qui permet de révéler directement des

détails faibles de la couronne (éjecta de matière sous forme de vents solaires, éruptions,...).

3.2 Lyot et la coronographie "Extra-Solaire"

L’application de la coronographie de Lyot à l’observation des environnements stellaires est

immédiat à la différence de la taille de l’objet occulté. En général, les dimensions angulaires des
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étoiles les plus proches sont en-deçà de la limite du pouvoir de résolution des plus grands ins-

truments à pupille compacte. Il suffit donc de placer un masque occultant qui a les dimensions

de la figure de diffraction dans un plan image. De la même manière que pour le coronographe

solaire, l’énergie lumineuse n’est vraiment réduite qu’après avoir formé une image de la pupille

sur laquelle on place un diaphragme (Cf. Figure 3.1 ).

Le coronographe de Lyot est actuellement la seule technique permettant d’obtenir une ex-

tinction suffisante pour une exploitation astrophysique sur des objets autres que le Soleil. Ce-

pendant, des limitations évidentes apparaissent, même dans l’espace, pour l’observation di-

recte de planètes extra-solaires. Premièrement, la taille du masque ne permet pas d’accéder

à l’environnement proche des étoiles (à l’échelle de la résolution angulaire de l’instrument). Il

est nécessaire de masquer l’objet brillant central jusqu’à deux ou trois anneaux de la tache de

diffraction (Malbet 1996 [80]) s’il on veut espérer obtenir de bonnes performances.

La seconde limitation concerne la dynamique qui n’est pas suffisante proche de la source

brillante pour l’observation directe d’objets très faibles, comme dans le cadre de la recherche

et de l’imagerie directe d’exo-planètes où le contraste peut atteindre 109 dans le spectre visible

(cas d’une exo-Terre ou d’un exo-Jupiter). Cependant, les observations récentes ont montré

l’intérêt du coronographe de Lyot lorsqu’il s’agit d’étudier des objets diffus étendus comme les

disques de gaz ou de poussière (Augereau et al. 1999 [12], Mouillet et al. 2001 [86]). La faible

sensibilité de cette technique aux erreurs de centrage (tip-tilt) en font un outil intéressant pour

la coronographie au sol (Boccaletti , en préparation).

3.3 Variantes de la coronographie de Lyot

Une technique originale a été développée dans le but de contrôler très précisément la taille

du masque en temps réel. Le coronographe est constitué d’une goutte de mercure prise entre

deux lames de verre. En exerçant une pression variable d’un côté à l’aide d’un piézo-électrique,

on contrôle l’étalement de la goutte de mercure. Le diaphragme de Lyot est lui aussi réglable

et permet d’atteindre la meilleure extinction possible. Cette technique a été testée avec succès

(Bourget et al. 2001 [30]) dans le cadre de l’imagerie des satellites planétaires.

De nombreuses autres variantes du coronographe de Lyot ont été étudiées et tendent à

optimiser l’atténuation dans la pupille coronographique soit par apodisation du masque lui-

même, soit par apodisation de la pupille d’entrée du télescope (Aime et al. 2001a [9]). Dans ce

dernier cas, un formalisme mathématique exact a pu être élaboré et qui permet de minimiser

l’intensité dans le plan pupille coronographique.

Bien que le coronographe de Lyot présente quelques inconvénients qui rendent certaines

observations impossibles, il n’en est pas moins le plus utilisé de nos jours, et est même en-

visagé pour les programmes de recherche directe d’exo-planètes. Sa simplicité de mise en

oeuvre, la très longue expérience des observateurs, et l’étude quasi exhaustive des possibili-
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tés liées à cette technique en font un outil robuste et sûr qui permet l’exploration de nombreuses

sources. Cependant, les ambitions des astronomes pour les années à venir, et en particulier

dans le domaine de la recherche d’exo-planète font du coronographe de Lyot une technique

indispensable, faute de mieux. En effet, l’apparition des nouveaux concepts de coronographie

dite ’interférentielle’, promettent des performances bien supérieures aux techniques d’occul-

tation mais demandent encore d’être complètement validées. Les paragraphes qui suivent

décrivent les principes de fonctionnement de ces coronographes à masque de phase, et en

particulier le Coronographe Achromatique à Couteau de Phase, qui est l’objet d’une partie de

mon travail de thèse.

3.4 La Coronographie Interférentielle

Dans les paragraphes qui suivent, j’évoquerai l’idée de coronographie dans le sens ou

la technique permet une imagerie directe et instantanée de l’objet observé. Je tiens à faire la

nuance avec les dispositifs de type interférométrique au sens classique du terme qui suggèrent

plus un ’sondage’ progressif des objets et échantillonné dans le temps. Néanmoins cette dis-

tinction est un peu abusive dans la mesure où toutes ces techniques exploitent les mêmes

propriétés de cohérence des ondes lumineuses.

3.4.1 Principes

Séparation d’amplitude

Déphasage de π

Inchangé

Recombinaison

Figure 3.2. Schéma de principe d’un coronographe "idéal" qui utilise la propriété de cohérence des ondes
lumineuses. Les amplitudes complexes des deux ondes - étoile centrale et objet voisin - sont
symboliquement représentées dans un plan image pour plus de clarté, mais le principe peut
s’appliquer dans n’importe quel plan de référence.
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La coronographie interférentielle utilise les propriétés de cohérence du front d’onde afin de

produire une interférence la plus destructive possible pour un objet situé sur l’axe de visée.

L’idée générale de ce principe peut être illustrée par la Figure 3.2 , sur laquelle j’ai tenté de

représenter le coronographe "idéal". Sur ce schéma, les amplitudes complexes associées aux

deux ondes provenant d’un objet central brillant et d’un compagnon voisin faible, sont représen-

tées dans un plan image pour plus de clarté, mais le principe peut s’appliquer dans n’importe

quel plan, pourvu que l’effet recherché soit obtenu !

A ce jour, il existe plusieurs types de coronographes exploitant cette propriété et qui tentent

de mettre en oeuvre cette idée a priori simple, mais comme nous allons le voir, deux difficultés

apparaissent clairement : la ’chromaticité’ du dispositif de déphasage, et l’action localisée de

l’interférence destructive qui ne doit se produire que sur l’objet central.

En premier lieu on peut citer le Coronographe Interférentiel Achromatique (ou CIA) qui

produit une recombinaison dans un montage de type interféromètre de Michelson.

3.4.2 Le coronographe interférentiel achromatique (CIA)

Après une séparation d’amplitude (Figure 3.3 ), on opère un déphasage achromatique de

π dans un des bras de l’interféromètre. Ce déphasage, par passage au foyer (phénomène de

Gouy), inverse le front d’onde incident de manière centro-symétrique. La seconde moitié de

l’amplitude reste inchangée. Lors de la recombinaison, les deux fronts d’onde interfèrent de

manière destructive pour un objet se trouvant sur l’axe. Un objet hors de l’axe, pourvu qu’il ne

se trouve pas trop près de celui-ci (≥ 0,3 λ/D), n’est pas, ou peu affecté par le phénomène inter-

férentiel jusqu’à une fraction de la tache de diffraction de l’instrument. En revanche, l’image de

cet objet donnée par le coronographe est dédoublée, à cause de l’effet de centro-symétrisation

évoqué plus haut. De plus, du fait du montage de type Michelson, chaque point de l’image ne

concentre qu’un quart de l’énergie associée aux objets du champ.

Cet instrument (Gay 1996 [52], Baudoz 1999 [16]) recombine donc les amplitudes dans

un plan pupille, et le déphasage affecte la globalité du front d’onde et surtout, de manière

achromatique. Dans la pratique, ce montage reste de type ’interféromètre’, et nécessite un très

bon contrôle de la métrologie dans les deux bras de l’instrument. La réalisation du CIA et son

faible encombrement ont permis de l’installer sur le télescope CHF à Hawaï afin de le valider

sur le ciel. Bien que les résultats soient encourageants (Baudoz et al. 2000 [17], Figure 3.4 ),

le résultats ne sont pas encore suffisants pour produire des résultats astrophysiques originaux.

Parmi les limitations aux performances du CIA compact, on peut notamment signaler celles

liées aux détecteurs qui ne permettent pas encore de cumuler sensibilité et rapidité de lecture,

tout au moins dans l’IR (pour les longueurs d’onde visibles, je renvoie le lecteurs à la partie sur

les détecteurs à comptage de photon rapides, chapitres 7 et suivants ).
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Séparation d’amplitude

Déphasage de π

et inversion

Inchangé

Recombinaison

Figure 3.3. Schéma de principe du Coronographe Interférentiel Achromatique (CIA). Les amplitudes com-
plexes des deux ondes - étoile centrale et objet voisin - sont symboliquement représentées
dans un plan image pour plus de clarté. Après séparation d’amplitude dans les deux bras
de l’interféromètre, la moitié des amplitudes complexes associées aux ondes incidentes est
déphasée de π par un passage au foyer (phénomène de Gouy), qui provoque également la sy-
métrisation de l’image. Les amplitudes complexes recombinées associées à l’étoile centrale
interfèrent de manière destructive, alors que celles liées au compagnon voisin ne subissent
quasiment pas le phénomène destuctif.

Figure 3.4. Image de l’étoile binaire HD213310 (5 Lac) en bande K obtenue avec le CIA sur le télescope de
1,5 m de l’OHP. La séparation des composantes est de 0,11 arcsec et leur écart de magnitude
est ∆K = 3,5± 0,5.

Le problème de la symétrie dans l’image finale peut être partiellement résolu en utilisant

un plan image intermédiaire dans un des bras de du CIA, et dans lequel on place un masque

d’amplitude qui ne transmet que la partie centrale de la tache de diffraction. Néanmoins, on

fait réapparaître le problème du chromatisme, et on se retrouve dans le même cas de figure
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que pour les coronographes en plan image du point de vue des performances. Le compromis

semble bien difficile puisque chaque solution à un problème en fait apparaître un autre, et une

dégradation des performances. Cependant, le CIA est à ce jour le seul coronographe exploitant

une technique interférentielle qui a donné des résultats significatifs sur le ciel en atteignant des

extinctions de l’ordre de 25 (Baudoz 2000 [17]).

3.4.3 Coronographie à masque de phase en plan image

D’autres techniques basées sur le contraste de phase (Zernike 1934 [127], Zernike 1953

[128], Burch 1934 [34], Texereau 1957 [115]) exploitent également la propriété de cohérence

du front d’onde, mais cette fois-ci dans le plan image. Cette méthode, bien que connue depuis

assez longtemps , est utilisée pour la première fois en coronographie par François Roddier en

1997 (Roddier & Roddier 1997 [109]). Il met au point le coronographe à masque de phase

dont le principe, illustré sur la Figure 3.5 , consiste à déphaser de π une partie du lobe central

de la figure de diffraction de l’instrument.

Déphasage de π ⇓

(a)
Amplitudes complexes

dans le plan image

(b)
Intensités dans le plan

pupille (coupe)

(c)
Intensité dans le plan

pupille (2D)

Figure 3.5. Schéma de principe du coronographe à masque de phase de Roddier. (a) Amplitudes com-
plexes associées respectivement à l’onde de l’étole sur l’axe de visée (trait plein), et à un
objet voisin (tirets). L’amplitude de l’onde associée à l’étoile centrale est déphasée de π en
son coeur (0.54 λ/D). (b) Distributions d’intensité dans le plan pupille conjugué où apparaît
l’effet du déphasage provoqué en (a) (en trait plein pour l’étoile sur l’axe, et en tirets pour
l’objet voisin). (c) Représentation 2D de la distribution d’intensité dans la pupille pour l’objet
ayant subit le déphasage.

En formant l’image de la pupille conjuguée, on constate que l’intensité de l’objet sur l’axe

est très fortement atténué (Figure 3.5c ) sur le support de la pupille. Il reste alors à placer un

diaphragme de Lyot dans ce plan pupille puis de former l’image coronographique. Dans le cas

parfait, l’extinction monochromatique du masque de phase atteint environ 1000, mais en théo-

rie, les performances de ce dispositif permettent d’obtenir des extinctions arbitrairement éle-

vées, en jouant sur l’équilibrage des flux des parties déphasées et non déphasées (Roddier &

Roddier 1997 [109]) et en apodisant l’amplitude sur la pupille d’entrée. Ces solutions peuvent
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être envisagées lorsque le flux n’est pas une limitation ultime au signal à bruit, mais ne sont

pas vraiment intéressantes si on doit sacrifier le flux aux performances d’extinction. Dans ce

cas, il faut donc trouver le bon compromis performance/perte de flux. Le principal avantage de

cette technique est qu’elle permet d’être efficace assez proche de l’axe (∼1/2 rAiry), mais les

difficultés techniques de réalisation d’un masque de très petite taille (de l’ordre de ∼0,5 λ/D)

n’ont pas donné de résultats scientifiquement exploitables. De plus, la réalisation technique

d’un masque de phase doit faire face au problème du chromatisme, à la fois pour le déphasage

de π et pour la taille du masque dont les dimensions sont linéairement dépendantes de la lon-

gueur d’onde. Plusieurs concepts dérivés sont néanmoins envisageables avec, par exemple un

montage ’imageur’ à multiples bandes spectrales, où l’adaptation déphasage/taille du masque

est réalisée pour chaque longueur d’onde. L’achromatisation d’un masque de phase de Roddier

peut également être envisagée grâce aux techniques multicouches avec techniques hologra-

phiques.

Les tests en laboratoire du coronographe à masque de phase ont été effectués en 1999

(Guyon, Roddier et al. 1999 [56]) mais les faibles performances d’extinction (∼20 fois) n’ont

pour l’instant pas donné suite à de nouvelles réalisations.



Chapitre 4

Le Coronographe à Couteau de
Phase : Théorie

4.1 Terminologie

Avant de décrire les aspects de ce coronographe, il convient de bien définir les termes

relatifs à la coronographie. Ainsi j’utiliserai les définitions suivantes :

– Taux de Réjection : rapport entre la quantité d’énergie transmise sans et avec corono-

graphe.

– Taux d’Extinction, ou Pouvoir d’Extinction : rapport des maxima d’intensité avec et

sans coronographe.

– Facteur d’Atténuation : maximum d’intensité normalisé au maximum d’intensité sans

coronographe, qui peut également être défini comme l’inverse de l’extinction.

Je précise bien que "sans coronographe" signifie "sans action du masque coronographique",

en sous-entendant que tout le train optique en aval reste identique (diaphragme de Lyot y com-

pris). Je montrerai par la suite que dans certains cas, y compris celui du coronographe à cou-

teau de phase, il peut y avoir une très grande différence entre ces valeurs et que la réjection

ne constitue pas forcément la meilleur quantification des performances d’un coronographe.

4.2 Principe physique

Le coronographe à couteau de phase est né dans le contexte de ma participation au projet

NEF (voir chapitre 2 ). Lors des réunions que nous avons tenues avec l’équipe d’Antoine La-

beyrie à l’Observatoire de Haute Provence en 1999, était apparu le problème de la réalisation

d’un masque de phase polychromatique de type Roddier, dont la difficulté résidait essentielle-

ment dans les dimensions de la partie déphasante du masque qui doit être de l’ordre de celle

41
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de la figure de diffraction, et de surcroît, parfaitement symétrique.

Pour résoudre cette difficulté technique, je suis parti du principe que les coronographes

interférentiels (CIA ou Masque de Phase) font interférer les deux moitiés de l’onde incidente,

avec, en première approximation, une répartition d’énergie égale pour ces deux moitiés (dont

une est déphasée de π). Une première idée est alors apparue : pourquoi ne pas déphaser

de π la moitié de l’onde dans le plan image ? Cela présente l’avantage de ne pas présenter

de dépendance géométrique par rapport au déphasage. Pour l’anecdote, c’est lors du retour

d’une réunion à l’OHP, et sur un parking tard dans la nuit que Farrokh Vakili et moi-même avons

simulé numériquement ce cas. Le résultat est illustré sur la Figure 4.1 , où j’ai représenté la

partie réelle de l’amplitude complexe associée à l’onde dans le plan image, et la distribution

d’intensité résultante dans un plan pupille conjugué (le passage de l’un à l’autre pouvant être

obtenu par transformée de Fourier).

(a) (b) (c) (d)

Figure 4.1. (a) Pupille d’entrée, (b) représentation de l’amplitude complexe de l’onde dans le plan image
déphasée de π selon un axe, (c) distribution d’intensité dans le plan pupille conjugué et (d)
image coronographique finale (plan image), après avoir appliqué un diaphragme de Lyot dans
la pupille figurée en (c). L’extinction n’est ici que de l’ordre de 10.

Lorsqu’on place un diaphragme de Lyot dans le plan pupille (Figure 4.1c ) et qu’on forme

l’image finale, on met en évidence l’effet destructif de l’interférence au centre de l’image se-

lon l’axe du déphasage initial (Figure 4.1d ). Cependant, le rapport d’intensité "pic-à-pic" par

rapport à la tache de diffraction sans coronographe n’est que de l’ordre de 10.

Dans ces circonstances, on peut penser qu’une succession de masques de phase linéaires

(que j’appellerai "couteaux de phase " par la suite) ne peuvent pas produire d’extinction plus

élevée qu’un facteur 10 à chaque fois. Il n’en est rien car tout dépend de la disposition des

couteaux de phases les uns par rapport aux autres. Une fois le premier déphasage effectué,

on s’aperçoit qu’en plaçant un second couteau de phase avec une orientation perpendiculaire

à celui de l’image de la Figure 4.1b , la distribution d’intensité dans la pupille conjuguée fait

apparaître un effet d’interférence extrêmement destructif exactement sur le support de cette

pupille. Quasiment toute l’énergie est concentrée dans les coins d’un carré circonscrit à la

forme de la pupille (Figure 4.2b ).
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(a) (a) (a)

Figure 4.2. (a) Représentation de la partie réelle de l’amplitude complexe dans le second plan image qui
illustre la manière dont l’onde est déphasée. (b) Distribution d’intensité dans le plan pupille
conjugué. (c) Image finale donnée par le coronographe après avoir placé un diaphragme de
Lyot en (b) (les dimensions de ces trois figures sont arbitraires)

4.3 Réjection & extinction

Afin d’évaluer les performances d’un coronographe, on pense souvent à un critère d’effi-

cacité énergétique qui est le taux de réjection. Mais la problématique de l’imagerie à haute

dynamique et en particulier de la coronographie met l’accent sur la notion de contraste lo-

cal, c’est-à-dire sur la manière dont l’énergie résiduelle transmise se répartit dans le plan de

l’image. Ceci est particulièrement vrai pour les tous coronographes qui modifient sensiblement

la forme de la fonction d’étalement de point, comme le PKC (ou encore le coronographe à

quatre quadrants), ou le coronographe de Lyot. Par exemple, on voit (Figure 4.2c ) comment le

PKC "éclate" la figure de diffraction en 4 lobes d’égale intensité : dans ce cas, le taux d’extinc-

tion est environ 4 fois plus élevé que le taux de réjection. Cet écart peut être encore plus élevé

pour d’autres configurations particulières au PKC, où l’on réussit à confiner l’énergie résiduelle

tout autour des limites du champ. Donc dans ces cas particuliers, le taux de réjection n’est

pas une indication pertinente, aussi est-il préférable de parler d’extinction locale, ou de facteur

d’atténuation (se référer aux définitions en début de chapitre). Cet aspect se retrouve dans la

technique du "Dark Hole" où l’on cherche à augmenter localement le contraste entre le fond de

diffusion résiduel et un éventuel pic d’intensité (Cf. La technique "Dark Hole" au §2.4.1).

4.4 Approche formelle et modèle numérique

4.4.1 Cas parfait monochromatique

Pour cette partie, je renvoie le lecteur à la publication "The Achromatic Phase Knife Coro-

nagraph" à la fin de ce chapitre, page page 49 .
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Je vais d’abord présenter le principe de fonctionnement du PKC en utilisant un formalisme

mathématique dans un espace uni-dimensionnel, ce qui donne une idée du phénomène en 2

dimensions. L’amplitude complexe de l’onde peut être représentée comme une fonction "porte".

Cette fonction correspond au support de la pupille d’entrée du système optique (télescope).

L’amplitude complexe associée à l’onde plane incidente ne présente aucun défaut de phase.

Par conséquent, l’amplitude complexe au foyer de l’instrument est représentée dans ce cas

comme un sinus cardinal (et une tache d’Airy en 2D).

Le déphasage de π en un point donné correspond à prendre son opposé (à la fois pour la

partie réelle et pour la partie imaginaire). Dans le cas du PKC, l’amplitude complexe dans le

plan image est représenté sur la Figure 4.1b : le déphasage s’opère sur la moitié de l’onde.

Dans le cas où le champ disponible dans ce plan image est infini, alors lorsqu’on reforme

l’image de la pupille conjuguée, on obtient la distribution d’intensité représentée sur la Figure

4.2b.

Elle résulte mathématiquement de la convolution de l’image de la pupille d’entrée (la fonc-

tion porte) par la transformée de Fourier de la fonction "Masque de Phase". Cette dernière

n’est autre que la fonction de Heaviside, dont la transformée de Fourier est la fonction i/u. Le

résultat de ce produit de convolution est la fonction TFPKC (u) = Log( (u-a) / (u+a) ), où a est

le rayon de la pupille. On est en présence d’une singularité aux bords de la pupille.

J’ai mentionné précédemment que ces calculs s’appliquent dans le cas où le champ dispo-

nible dans le plan image est infini. Si on restreint ce champ, alors on doit prendre en compte

une convolution supplémentaire dans le plan pupille conjugué par un sinus cardinal (toujours

dans le cas 1D). Dans ce cas, la transformée de Fourier TFPKC de la lame de phase 1D s’écrit

sous la forme, cos (a·u)/u - 1/u.

Le passage à l’écriture mathématique de ces relations en deux dimensions est plus com-

pliqué, et je ne donne ici que des résultats numériques. Néanmoins, je dois citer ici Jean Gay

(voir l’article page page 77 ) qui a su habilement résoudre le problème en 2 dimensions et pour

le cas où le champ au foyer est infini. Le résultat, assez surprenant, indique que l’intensité à

l’intérieur du support de la pupille est parfaitement nulle( !). Ce cas limite, malheureusement

physiquement irréalisable explique que les résidus qui limitent les performances du corono-

graphe sont dus à des effets de la diffraction.

J’ai, de mon côté, calculé l’expression formelle de la transformée de Fourier de la com-

binaison des deux lames de phase croisées à 90 degrés l’une de l’autre (voir article page

page 49 ), qui m’a servi plus tard à vérifier que la convolution de cette fonction par la pupille

d’entrée donnait effectivement la distribution d’intensité dans le plan pupille "coronographique".
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4.4.2 Cas polychromatique

Plusieurs approches ont été envisagées pour la version "bande large" du PKC. Dans un

premier temps, il est apparu naturel de disperser l’image de la tache de diffraction polychroma-

tique selon les directions respectives des couteaux de phase, et d’adapter le déphasage local

à une longueur d’onde du spectre ainsi formé. Cela revient à fabriquer des couteaux de phase

de forme prismatique (Figure 4.3 ).

Figure 4.3. Couteau de phase prismatique. Idéalement, la pente de la partie en prisme doit suivre la loi
de dispersion utilisée.

Malgré le fait que le déphasage soit exactement de π à un endroit du couteau de phase et

pour une longueur d’onde donnés, il n’en reste pas moins que plus on s’éloigne de ce point,

plus le déphasage s’écarte de π. Néanmoins, je montre (Abe et al. 2001 [4]) que l’influence de

la géométrie des couteaux de phase est négligeable tant que la pente (en terme de gradient de

phase) rapportée à la taille caractéristique de la tache de diffraction n’est pas trop importante.

Sur la Figure 4.4 , j’ai représenté les performances du PKC pour des lames à gradient de

phase linéaire, et pour différentes valeurs du gradient de phase (0,039, 0,150 et 0,190 radians

par unité de λ/D). Bien que ces valeurs du gradient ne soient pas très "parlantes", l’exemple de

la figure correspond à un cas où la longueur d’onde est 700 ± 100 nm. Ces valeurs de pentes

peuvent être interprétées, pour une bande passante spectrale donnée, comme la longueur L

du spectre (extensions de l’image dispersée) comparée à la dimension typique d de la figure

de diffraction (par exemple la taille équivalente à λ/D pour la longueur d ’onde centrale). On est

ainsi plus proche de l’aspect pratique pour la réalisation de ces lames. Pour les cas montrés

en exemple, la dégradation intervient pour L/d > 10.

Cette méthode implique qu’après chaque dispersion, l’image soit re-concentrée pour être

ensuite dispersée à nouveau dans la direction perpendiculaire comme le montre la Figure 4.5 .

Cette idée a été formulée dans l’article en fin de chapitre. Elle pose le problème du nombre

d’éléments dispersifs nécessaire qui affecte la transmission globale ou l’efficacité du corono-

graphe : que ce soient des réseaux, où une partie de l’énergie risque d’être perdue, ou alors
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des prismes pour lesquels les rétro-reflections peuvent devenir critiques aux niveau d’atténua-

tion recherché et doivent faire l’objet d’une étude approfondie.

Figure 4.4. Effet du chromatisme sur la performance du PKC pour différents paramètres géométriques
des couteaux de phase. Le trait continu représente le profil d’une tache d’Airy. Les courbes
en pointillés et tirets correspondent à des pentes différentes de couteaux de phase de forme
prismatique.

Figure 4.5. Schéma de principe du PKC dans sa version achromatique : l’image dispersée est utilisée
conjointement avec un couteau de forme prismatique ( Figure 4.3) dans deux plan successifs.
Une optique intermédiaire est nécessaire pour reformer l’image polychromatique avant la dis-
persion dans la direction perpendiculaire.
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4.4.3 Réalisation d’un composant PKC achromatique

Une autre approche consiste à réaliser des couteaux de phase achromatiques par transmis-

sion. Ils résultent d’un empilement de couches de matériaux d’indices de réfraction différents.

De cette manière on peut réaliser des couteaux de phase achromatiques sur plusieurs cen-

taines de nanomètres de bande spectrale. Un exemplaire de ce type de masque a été calculé

par Jean Gay (OCA) et réalisé par Gérard Greiss de la société SEOP. La combinaison de

lames de verre en BAF52 et BAF4 de 99 µm accolées deux à deux, croisées et superposées,

conduit à un masque déphaseur équivalent à un masque à 4 quadrants (voir le §4.7). Il permet

théoriquement d’atteindre des extinction de quelques milliers sur environ 200 nm de bande

passante (de 450 à 650 nm). Il présente en outre deux longueurs d’onde "optimisées" pour les-

quelles le déphasage devrait être quasi-parfait. L’originalité de ce montage réside dans le fait

qu’il n’est plus nécessaire de réaliser indépendamment les 4 quadrants déphaseurs, puisque

le croisement de deux paires de lames résout cette difficulté technique (et de fait, réduit son

coût de fabrication).

4.5 Performances en présence d’araignées et d’une obstruction

centrale

La présence d’une obstruction centrale est extrêmement néfaste pour le coronographe

PKC, de même que pour les autres coronographes à masque (Lyot, Roddier). L’effet de l’obs-

truction seule est représenté sur la Figure 4.6 et au premier ordre, l’énergie qu’elle ré-injecte

dans la pupille coronographique est proportionnelle au rapport de la surface de la pu-

pille à celle de l’obstruction. On voit en effet que l’intensité lumineuse maximale au

centre de la pupille (i.e. autour de l’obstruction) est la même que celle à l’extérieur du support

de la pupille. La présence des araignées du télescope dégrade du même ordre de grandeur

l’extinction coronographique. Il semble ne pas exister de symétrie particulière dans la disposi-

tion des araignées qui favorisent l’extinction coronographique.

Il est clair qu’un télescope doté d’une obstruction centrale, ou de tout autre élément qui

contribue à introduire des défauts d’amplitude dans la pupille pleine, va contribuer à dégrader

le pouvoir d’extinction du PKC, d’autant plus que les résidus de réjection se "répandent" sur

une grande surface. Cela nécessite d’optimiser la forme du diaphragme de Lyot.

La solution consisterait à utiliser un télescope hors-axe, c’est-à-dire une portion de parabo-

loïde désaxée comme miroir primaire. Ainsi, on peut disposer d’une pupille parfaitement pleine,

idéale pour les coronographes à masque. Des études relatives à la conception ce genre de té-

lescopes, notamment pour le télescope de 4 m SOAR (Southern Observatory for Astronomical

Research), sont arrivées à la conclusion qu’aujourd’hui, le coût de fabrication pourrait être

similaire à celui d’un télescope classique du même diamètre (Kuhn & Hawley 1999 [65]).
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Figure 4.6. Effet d’une obstruction centrale (sans araignées). On voit que l’obstruction injecte de l’énergie
exactement de la même manière que la pupille pleine sans obstruction (voir le texte pour plus
de détails). Ici, D obstruction = 0,25 Dpupille .
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4.6 Article paru dans Astronomy & Astrophysics

Cet article (Abe et al. 2001a [4]) paru en 2001 fait état des aspects théoriques de ce

coronographe, et de l’originalité de son implantation instrumentale qui m’a permis de réaliser

un prototype de laboratoire, lequel est présenté dans les chapitres suivants (chapitre 5 ).
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4.7 Comparaison au coronographe à 4 quarants

Le concept du coronographe à quatre quadrants (Four Quadrant Phase Mask Coronagraph,

FQPM en anglais (Rouan et al. 2000 [111], Riaud et al. 2001 [104])) est apparu a peu près

au même moment que celui du PKC, et également dans un tout autre contexte (je renvoie le

lecteur au début de ce chapitre).

D’un point de vue purement formel, il n’y a pas de différences notoires entre les deux ap-

proches, puisque les deux déphasages successifs du PKC, reviennent à utiliser un masque mo-

nolithique "à quatre quadrants". D’un point de vue instrumental, des différences apparaissent,

notamment pour ce qui est de l’achromatisation du masque. En effet, la solution proposée pour

le PKC en dispersant l’image, et en adaptant la forme des couteaux de phase à chaque lon-

gueur d’onde, ne peut pas être réalisée de la sorte avec le FQPM. L’achromatisation du FQPM

proposée utilise des empilement de couches de diélectrique (Riaud et al. 2001 [104]).

4.8 Performances en présence de turbulence atmosphérique

4.8.1 Comportements pour les polynômes de Zernike

Figure 4.7. Facteur d’extinction pour les 150 premiers polynômes de Zernike ayant chacun une amplitude
de 2π/10 radian. Le polynôme n ◦3 ("défocus") contribue à la perte la plus importante après
les polynômes de "tip-tilt". Le polynôme n ◦5 (astigmatisme 2) n’affecte pas les performances
du coronographe : il a la même symétrie que l’effet combiné des deux couteaux de phase.

Dans la mesure où les polynômes de Zernike sont souvent utilisés comme base vectorielle

pour décomposer les aberrations optiques, je présente ici le comportement du coronographe

pour 150 polynômes et dans deux cas de figure. Cependant, ces résultats dépendent énor-

mément de la taille du diaphragme de Lyot utilisé, et la manière dont l’énergie est redistribuée

dans la pupille coronographique (particulièrement visible pour les premiers polynômes). Dans

le cas des Figure 4.7 et Figure 4.8 , j’ai utilisé un diaphragme dont le diamètre est 92% de
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celui de la pupille. On remarque une périodicité de "mauvaise réjection" sur la Figure 4.8 qui

correspond à tous les polynômes radiaux (ordre azimutal égal à 0).

Figure 4.8. Taux de réjection calculé dans les mêmes conditions que pour la Figure 4.7.

4.8.2 Génération d’écrans de phase turbulents

En vue d’une exploitation sur le ciel, et notamment pour le projet VLT-PF de l’ESO, j’ai

effectué plusieurs simulations numériques du PKC en présence de turbulence atmosphérique

partiellement corrigée par optique adaptative. Le spectre spatial de la phase suit le modèle de

Von Karman, soit, ∣∣∣ϕ̃(~k)
∣∣∣2 = 0,0228×

(
k2 +

1

L2
0

)− 11
6

× r
− 5

3
0 (4.1)

où k est la fréquence spatiale (en m-1), L0 l’échelle externe (grande échelle) et r0 le paramètre

de Fried (Fried 1966 [51]). Pour ce modèle, la variance de la phase est donné par,

σ2
ϕ = 0,086×

(
L0

r0

) 5
3

(4.2)

Cette variance de la phase turbulente correspond à l’énergie totale dans le spectre de puis-

sance de l’écran de phase. Dans la pratique, on fait donc un tirage aléatoire uniforme de phase

de variance unitaire (bruit blanc), puis on calcule son spectre de puissance. On normalise en-

suite la puissance de ce spectre à l’unité, et on multiplie ce spectre par un modèle le spectre

turbulent souhaité (Kolmogorov, von Karman, etc.) L’écran de phase turbulent s’obtient donc en

effectuant la transformée de Fourier inverse de ce spectre.

4.8.3 Modèle de correction partielle d’optique adaptative

Pour simuler une correction partielle d’optique adaptative, on doit prendre en compte le

comportement global du système, c’est à dire ses paramètres spatiaux et temporels. Dans le
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cas présenté ici, on considèrera que la bande passante temporelle du système d’OA est infinie

et on ne prendra en compte que l’aspect spatial. Sans vouloir reconstituer fidèlement le compor-

tement complet du système d’OA, il est d’usage de considérer que le résidu de phase obtenu

après correction possède un spectre variant comme k-2 jusqu’à une fréquence de coupure don-

née, qui dépend du nombre d’actuateurs et des propriétés géométriques du miroir déformable.

Cela revient à modifier en conséquence le spectre de Von Karman dans la zone des basses

fréquences spatiales corrigées par l’OA. L’algorithme utilisé, développé en collaboration avec

Rémi Soummer et Armando Domiciano de Souza Jr. , ne dépend que d’un paramètre, qui

est le rapport de Strehl souhaité (les paramètres liés à la turbulence atmosphérique étant fixés

une fois pour toute).

En générant des écrans de phase de dimensions bien supérieures au diamètre du téles-

cope considéré, il est possible de produire des séquences d’images continues dans le temps

en faisant défiler le ou les écrans de phase devant la pupille.

4.8.4 Résultats de simulations et commentaires

Les simulations ont été effectuées avec les paramètres de suivants :

– Dtélescope = 8 m (avec obstruction centrale et araignées)

– λ = 2,2 µm (cas monochromatique)

– r0 = 0,6 m

– L0 = 20 m

– Vitesse de vent de 15 m.s-1

– Nombre d’actuateurs : 1000

La Figure 4.9 retrace l’évolution de l’extinction lors d’une séquence continue de 3 secondes

de temps. Comme on peut s’y attendre, les pics de très bonne extinction sont très rares, alors

que l’extinction moyenne est d’environ 300. La pose longue (somme de ces 1000 images) est

représentée sur la Figure 4.10 ainsi que sur la Figure 4.11 qui montre le profil radial moyen de

cette image. Dans ces conditions, au-delà de 2,5 λ/Dtel, la détection directe d’un compagnon à

10-3 devient possible.

On peut tirer deux enseignements de ces simulations. Il serait préférable d’utiliser un dé-

tecteur à court temps de pose pour pouvoir sélectionner les meilleures images. Ceci est envi-

sageable soit avec des détecteurs très rapides comme les caméras à comptage de photons,

ou d’utiliser des obturateurs mécaniques. Deuxièmement, on peut constater que l’obstruction

centrale dégrade très fortement le pouvoir d’extinction du coronographe.
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Figure 4.9. Evolution du rapport de Strehl pour une séquence de 1000 images (cf. ci-dessous le résultat
de cette simulation). Ici le rapport de Strehl moyen est 89%.

Figure 4.10. Simulation du PKC en présence de turbulence atmosphérique partiellement corrigée par
optique adaptative (simulation dans le cadre VLT-PF). Réalisation de 1000 poses de 3,3 ms
corrélées temporellement. Ici le rapport de Strehl moyen est 89 ± 1% et permet d’obtenir
une extinction directe de 10 3 au-delà de 2 λ/D.
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Figure 4.11. Profil radial moyenné de l’atténuation pour 1000 poses de 3,3 ms. Les lignes en tirets
marquent les distances à l’axe optique en nombre de λ/D.
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Chapitre 5

Prototypage de laboratoire du PKC :
version monochromatique

La relative simplicité des composants d’optique nécessaires à la réalisation d’une version

mono-chromatique du coronographe m’a permis d’entreprendre la réalisation d’un prototype de

laboratoire. Dans cette perspective, la question se posait de savoir comment réaliser les deux

couteaux de phase. Fallait-il travailler en transmission, ou en réflexion ?

5.1 Considérations préliminaires

L’objectif principal d’une telle réalisation était pour moi de vérifier le principe d’extinction

par couteau de phase, sans nécessairement viser des performances très importantes. Mon

but initial était d’atteindre une extinction de l’ordre de 500, et de vérifier la validité physique du

principe d’un tel dispositif. J’ai beaucoup réfléchi à une manière simple d’obtenir un déphasage

de π sur la moitié l’onde, dans un plan image. La solution la plus immédiate est de retarder une

partie de l’onde de manière géométrique. Ainsi, j’envisageais d’utiliser soit des miroirs indépen-

dants qui seraient collés l’un à l’autre en "marche d’escalier", soit de réaliser directement un

dépôt de matière réfléchissante sur des lames de verre. Dans la première solution, il y a deux

aspects critiques : la zone séparant les deux moitiés doit être parfaitement polie, et la différence

de hauteur de la marche d’escalier doit être précise à une fraction de λ. La seconde solution

permet de minimiser le premier problème, mais la seconde difficulté persiste. Après quelques

discussions avec des opticiens professionnels, dont ceux de l’Observatoire de la Côte d’Azur,

j’ai décidé de réaliser moi-même les lames ’déphasantes’, par dépôt d’une couche d’alumi-

nium sur une lame à faces parallèles, et également par paires, puisque le montage utilise deux

déphasages successifs. Avec l’aide et le soutien d’André Glintzlin, d’Yves Bresson, de Pierre

Assus et de Jean-Louis Schneider, j’ai pu disposer de quelques heures de "cloche à vide" à

l’Observatoire de Nice.

65
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5.2 Réalisation des composants optiques

5.2.1 Couteaux de phase

La solution des couteaux de phase en réflexion a abouti à l’utilisation d’une paire de lames

à faces parallèles sur lesquelles on a déposé une couche d’aluminium. Afin d’obtenir un re-

tard de phase de π sur l’onde, soit λ/2, chaque couteau doit présenter une forme "en marche

d’escalier", ou en palier, dont le décalage doit être λ/4. Afin de contrôler au mieux l’épaisseur

du dépôt, nous avons dû procéder à des séances d’étalonnage. Cette opération fut relative-

ment longue, puisque chaque dépôt nécessite environ 1h30 à 2h de pompage pour arriver à

un vide de bonne qualité (typiquement 10-6 Torr). Nous avons procédé par "essais et erreurs",

en mesurant à chaque dépôt, tantôt un défaut, tantôt un excès de matière déposée. Finalement

nous avons convergé vers des paramètres relativement bien définis. Cependant, même si l’in-

dicateur d’épaisseur a fini par être bien étalonné, le contrôle effectif de la quantité de matière

déposée est quant à lui beaucoup plus délicat : premièrement il est manuel, et secondement, il

y a toujours un phénomène d’inertie. Lorsqu’on ferme la source d’émission d’aluminium, de la

matière continue de se déposer pendant un bref instant. Une fois cet étalonnage fait, chaque

lame a tout d’abord été recouverte d’une couche d’aluminium uniforme d’épaisseur arbitraire.

Puis, on a masqué une partie de la lame et re-déposé une seconde couche, en essayant d’en

contrôler l’épaisseur comme expliqué dans le paragraphe précédent. Deux paires de lames ont

ainsi été réalisées, l’une devant produire un déphasage de p pour λ = 633 nm, et l’autre pour

λ = 487nm. Grâce à un microscope interférentiel, nous avons pu estimer si le déphasage était

correct (mais le spectre de la lampe utilisée et la transmission des filtres étaient mal connus).

En outre, il m’a permis de mesurer la qualité du bord de la marche d’escalier. Les aspérités

dans les pires endroits ne dépassent pas 20 microns.

5.2.2 Mesure du déphasage

Ensuite, le contrôle du déphasage correct a été obtenu de diverses manières. J’ai tout

d’abord utilisé un montage de type interféromètre de Michelson, en formant des franges d’in-

terférence sur un des couteaux de phase. Le résultats est illustré sur la Figure 5.1 . A première

vue, les franges sont bien décalées d’une demi-frange de part et d’autre de la séparation.

Afin de mesurer précisément le déphasage produit par le couteau j’ai utilisé plusieurs mé-

thodes. Ce travail a été effectué pour partie par Franck Desenfant (IUT Mesures Physiques de

Limoges) lors de son stage de deuxième année au printemps 2001. Ces différentes méthodes

ont mené à la conclusions que le déphasage des couteaux de phase n’était pas exactement de

π pour la longueur d’onde 633 nm de la source laser utilisée pour les simulations optiques en

laboratoire. Les mesures effectuées par cette méthode ont donné un déphasage à +5% près,

en considérant que ce déphasage était le même pour les deux lames. Une mesure effectuée

ultérieurement à mis en défaut cette supposition.
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Figure 5.1. Interférogramme de contrôle d’un des couteaux de phase. Les franges d’interférence ré-
sultent d’un montage de type Michelson et ont été acquises à la longueur d’onde laser HeNe
632,8 nm.

En utilisant un microscope interférentiel, nous avons éclairé les deux lames du montage

avec une source blanche, filtrée par un filtre centré sur la longueur d’onde Hα (656,3 nm), et

d’une largeur de 1 nm (Figure 5.2 ).

Figure 5.2. (haut) Couteau de phase vu au travers d’un microscope interférentiel et éclairé par une source
blanche filtrée autour de la longueur d’onde H α (bande passante 1 nm). Les franges sont
bien décalées de 1/2 période. (bas) Illustration du principe du microscope interférentiel : des
franges d’interférence sont projetées simultanément sur deux images (A et B) du même objet
mais légèrement décalées spatialement, faisant apparaître un éventuel effet de phase intro-
duit par l’objet.

Le microscope interférentiel permet de visualiser deux images du même objet, mais dé-

calées spatialement. On voit sur la Figure 5.2 que les franges de la zone centrale sont bien

décalées d’une demi période (flèches blanches). J’ai effectué des mesures plus précises en

corrélant le motif de franges de la zone centrale avec celui des deux zones adjacentes. Pour

la suite, je parlerai de couteau vertical et horizontal pour identifier les deux éléments optiques,



68 PKC de laboratoire

qui se sont avérés produire des déphasages différents :

Couteau vertical à π + 7%

Couteau horizontal à π - 1%

Cela se traduit naturellement par une baisse de performance par rapport aux conditions

optimales, que l’on peut reproduire par des simulations numériques. Cette comparaison avec

le modèle numérique sera abordé plus loin (§5.6).

5.3 Montage optique

Figure 5.3. Schéma optique de principe du prototype de laboratoire du PKC.

Les lames ainsi réalisées ont été introduites dans un montage optique que j’avais défini

avant leur réalisation. L’idée est de former une image de la tache de diffraction suffisamment

grande pour que les imperfections des lames déphasantes se répercutent au minimum sur

les performances du coronographe. Ensuite, il faut ré-imager ce plan, de préférence avec le

même grandissement, puis reprendre l’image de la pupille, ce que j’appelle la "pupille corono-

graphique". Arrivé à cette étape, on peut dire que le principal est fait, puisqu’il ne reste plus

qu’à introduire un diaphragme de Lyot dans le plan de cette pupille, et de former l’image co-

ronographique finale. La difficulté du montage est qu’il faut trouver le bon compromis entre la

taille de l’image initiale (tache d’Airy que l’on va déphaser), la taille de la pupille conjuguée

et l’encombrement de tout le dispositif. Pour ne pas être handicapé par les imperfections de

lames, la figure de diffraction mesure 1mm.
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Figure 5.4. Le montage optique du prototype du PKC lors de l’expérience au plateau de Calern (batiment
SOIRDETE).

5.4 Pupille coronographique

La première caractéristique de l’effet du déphasage est responsable de la distribution d’in-

tensité toute particulière du plan pupille coronographique. La Figure 5.5 permet de comparer

la théorie et le premier résultat significatif obtenu en laboratoire.

(a) (b) (c)

Figure 5.5. Aperçu de la distribution d’intensité dans le plan pupille coronographique. (a) Distribution
théorique et (b, c) obtenue en laboratoire. Les deux images n’ont pas la même dynamique
d’intensité. Les défauts visibles sur la figure (b) proviennent de la diffraction de poussières
sur les optiques, et les franges obliques sont dues à des phénomènes de réflexions multiples
sur la fenêtre du CCD.
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La dynamique de la Figure 5.5c a été volontairement renforcée pour mettre en évidence

la très forte extinction sur le support de la pupille. Ces données permettent d’évaluer le taux

de réjection qui est d’au moins 800 (Figure 5.5 ). Pour des raisons déjà mentionnées au début

de ce chapitre au sujet du taux réjection et de l’extinction, j’ai préféré me placer dans le plan

image coronographique.

5.5 Performances

Avant de former l’image finale coronographique, il est nécessaire de restreindre la quantité

d’énergie présente dans le plan pupille coronographique. L’application d’un diaphragme de

Lyot, ne laisse passer que la lumière présente au centre de la pupille. Dans le montage que

j’ai réalisé, le diaphragme de Lyot est une lamelle de laiton perforée d’un trou dont le diamètre

est 70% de celui de la pupille. Ainsi, les résidus de diffraction présents à l’intérieur du support

de la pupille coronographique ne sont pas ou peu transmis. Derrière ce diaphragme, j’ai placé

une lentille de focalisation pour former l’image coronographique sur le capteur CCD.

5.5.1 Estimations visuelles

Lors de mes premières expériences, je ne disposais pas encore de caméra CCD, et c’est

une estimation visuelle qui m’a permis d’évaluer le pouvoir d’extinction du coronographe. Pour

cela, j’ai eu recours à des filtres de densité que je plaçais devant l’image de la source non

"coronographiée" (i.e. hors de l’axe optique) et que je comparais avec l’image éteinte. Cette

première évaluation m’a permis d’estimer une extinction supérieure à 1000.

5.5.2 Simulation d’une étoile binaire

En réalisant une source binaire (écran percé de deux trous), on se rend compte de l’effet

du coronographe sur un objet multiple. La Figure 5.6 illustre les différents "modes" de fonction-

nement de l’instrument. J’utilise ici le terme de mode qui fait référence aux différents régimes

d’extinction du PKC. Sur ces images, la dynamique a été légèrement modifiée de manière

non linéaire pour permettre de faire ressortir les détails de faible intensité. En (a), les deux

composantes sont clairement visibles et aucune "étoile" n’est dans l’axe.
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(a) (b) (c)

Figure 5.6. Simulation en laboratoire d’un système d’étoile binaire. Bien que la composante binaire soit
parfaitement visible, cet exemple qualitatif illustre bien le principe du coronographe à couteau
de phase. ( a) Les deux objets hors de l’axe du coronographe. ( b) La composante brillante
subit l’effet d’un des couteaux de phase (le second en l’occurrence), et l’extinction est alors
de l’ordre de 10. ( c) Lorsque l’étoile est centrée sur l’axe du coronographe, l’extinction est
quasi totale comparée à la dynamique du capteur.

En (b) j’ai placé une lame de phase dans l’axe de l’objet le plus brillant et l’intensité chute

d’un facteur ∼10. Cette image illustre parfaitement le cas où par exemple l’image de l’un des

objets hors d’axe que l’on cherche à détecter subit l’effet d’une des lames de phase (horizontale

ou verticale). Bien que relativement fortement atténué (facteur ∼10), il reste détectable. Un

moyen de s’affranchir de cet effet d’extinction sur les 4 axes du PKC serait d’opérer une rotation

globale de l’instrument (télescope + coronographe) à 45◦, permettant ainsi de confirmer la

présence d’un compagnon dont l’intensité serait multipliée par 10 par rapport au cas précédent.

Sur l’image (c), l’objet central a été placé à l’intersection des deux lames de phase, produisant

alors une extinction dont les résidus sont au-delà de la dynamique du capteur CCD alors utilisé

(8 bits, soit 256 niveaux).

5.5.3 Mesures de l’extinction

L’utilisation d’une caméra CCD a permis de quantifier plus précisément le pouvoir d’extinc-

tion du coronographe. Les conditions de turbulence du laboratoire dans lequel j’ai opéré se sont

révélées avoir une influence non négligeable sur l’extinction du coronographe. L’effet dominant

est bien sûr l’effet de basculement global du front d’onde (effet de "tip-tilt"). Il est responsable

des déplacements de l’image, et donc des fluctuations de position autour de l’axe optique du

coronographe. J’ai montré dans le chapitre précédent (article page page 49 ) la dégradation

introduite par un mauvais alignement sur l’axe optique. La Figure 5.7b représente les fluc-

tuations des maxima d’intensité dans l’image coronographique lors d’une séquence continue

de 200 images alors que la figure Figure 5.7a est l’image coronographique correspondant à

l’addition de toute la séquence.
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(a) (b)

Figure 5.7. (a) Image résultant de l’addition de 100 images sélectionnées dans une séquence continue
(poses courtes individuelles de 20ms). ( b) Courbe de fluctuations des maxima d’intensité de
l’image donnée par le coronographe dans les conditions d’expérimentation lors de l’enregis-
trement continu d’une séquence de 2 secondes. Ces fluctuations sont essentiellement dues
aux turbulences dans le laboratoire, et ont pour effet des déplacements de l’image (effet de
"Tip-Tilt"). Ce diagramme est l’illustration parfaite de la nécessité d’utiliser des détecteurs à
temps de pose courts pour des observations au sol en présence d’optique adaptative (voir
commentaires dans le texte).

Cette courbe permet d’estimer la perte d’efficacité du coronographe que l’on peut supposer,

au premier ordre, être due aux effets de basculement cités plus haut. Les simulations numé-

riques montrent qu’un regain d’intensité d’un facteur ∼3 correspond à des basculements du

front d’onde de l’ordre de ∼ λ/50. Cet effet prédit par les simulations numériques est consistant

avec les observations expérimentales pour lesquelles j’ai pu évaluer ces déplacements sur le

capteur CCD :
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(a) (b)

(c)

Figure 5.8. (a) Tache de diffraction sans le coronographe (hors de l’axe). ( b) FEP du coronographe (objet
dans l’axe). ( c) Profils radiaux d’extinction comparés. (trait-point) Image de diffraction expé-
rimentale sans coronographe. (continue) FEP coronographique expérimentale. (tirets) FEP
calculée reproduisant les conditions d’expérimentation.

5.6 Comparaison au modèle numérique

Lors de la réduction des données, j’ai choisi un mode de représentation de l’extinction en

fonction du nombre d’images sélectionnées, elles-même sujettes à un critère de flux. Contrai-

rement à ce que l’on pourrait penser, il ne s’agit pas simplement d’additionner les N maxima

des N images coronographiques pour obtenir l’extinction de cet ensemble d’images car les

fluctuations de la répartition spatiale d’intensité sont très importantes.

5.6.1 Influence du tip-tilt

Le tip-tilt introduit a été estimé d’après l’enregistrement d’une séquence de l’étoile de réfé-

rence sans coronographe. Le sur-échantillonnage de la tache d’Airy (24 pixels/(λ/D)) a permis

d’estimer ces fluctuations à ∼ λ/100 (amplitude de basculement du front d’onde en unité de λ).
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La Figure 5.9 est une comparaison entre les données obtenues en laboratoire, et le modèle

numérique pour lequel j’ai introduit tous les paramètres du montage optique (déphasage des

lames, fluctuations de tip-tilt, taille du diaphragme de Lyot).

Figure 5.9. Comparaison entre l’image obtenue en laboratoire (gauche), et celle reproduite par simulation
numérique en introduisant les paramètres de l’expérience (défauts de phase, basculement
résiduel), et en incluant un léger décentrage de la position moyenne de l’étoile par rapport à
l’axe du coronographe (voir texte). La sur-brillance dans les deux images (en haut à droite)
est réelle et due à l’important écart à π du premier couteau de phase.

Dans cette simulation, je me suis efforcé de reproduire le maximum de contraintes aux-

quelles j’ai été confronté pendant l’expérience. En particulier ce résultat prend en compte un

léger défaut de centrage de l’étoile sur l’axe du coronographe (8% de λ/D dans le sens vertical).

5.6.2 Contributions relatives du tip-tilt et des défauts des couteaux

J’ai effectué plusieurs simulations numériques qui comprennent plusieurs amplitudes de

défauts de phase sur les couteaux, et plusieurs amplitudes de tip-tilt, afin de déterminer leur

influence relative. Les résultats de ces simulations sont illustrées de la Figure 5.10 à la Figure

5.15. Chaque graphique correspond à un défaut de phase différent (sur les couteaux), allant de

0% à 5% de π. Sur chacun d’eux, 3 courbes reproduisent l’extinction obtenue pour 3 amplitudes

de tip-tilt différents de 0,5, 1 et 1,5% de λ/D.

Figure 5.10. Fluctuation de l’extinction coronographique pour une séquence de 200 images simulées.
Les couteaux de phase sont supposés parfaits, le tip-tilt a une amplitude, en unité de λ/D,
de 0,5% (tirets), 1,0%(pointillés) et 1,5% (continu).
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Figure 5.11. Fluctuation de l’extinction coronographique pour une séquence de 200 images simulées.
Les couteaux de phase ont tous les deux un défaut de 1% de p, le tip-tilt a une amplitude, en
unité de λ/D, de 0,5% (tirets), 1,0%(pointillés) et 1,5% (continu).

Figure 5.12. Fluctuation de l’extinction coronographique pour une séquence de 200 images simulées.
Les couteaux de phase ont tous les deux un défaut de 2% de p, le tip-tilt a une amplitude, en
unité de λ/D, de 0,5% (tirets), 1,0%(pointillés) et 1,5% (continu).

Figure 5.13. Fluctuation de l’extinction coronographique pour une séquence de 200 images simulées.
Les couteaux de phase ont tous les deux un défaut de 3% de p, le tip-tilt a une amplitude, en
unité de λ/D, de 0,5% (tirets), 1,0%(pointillés) et 1,5% (continu).
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Figure 5.14. Fluctuation de l’extinction coronographique pour une séquence de 200 images simulées.
Les couteaux de phase ont tous les deux un défaut de 4% de p, le tip-tilt a une amplitude, en
unité de λ/D, de 0,5% (tirets), 1,0%(pointillés) et 1,5% (continu).

Figure 5.15. Fluctuation de l’extinction coronographique pour une séquence de 200 images simulées.
Les couteaux de phase ont tous les deux un défaut de 5% de p, le tip-tilt a une amplitude, en
unité de λ/D, de 0,5% (tirets), 1,0%(pointillés) et 1,5% (continu).

Figure 5.16. Intégrations des séquences d’images simulées avec diverses défauts de déphasage sur les
couteaux de phase (0%, 1%, 2%, 3%, 4% et 5%). L’amplitude du tip-tilt est de 1,5% de λ/D.

On voit très clairement que plus les défauts de phase augmentent, plus l’extinction moyenne

diminue et est moins sensible aux défauts de tip-tilt. Lorsque les couteaux de phase sont

parfaits, le nombre d’images présentant une très bonne extinction sont rares (de l’ordre du

pourcent). Ceci pèse donc en faveur de l’utilisation d’un détecteur rapide capable de figer l’état

de la turbulence (atmosphérique) et de procéder à la sélection d’images. Nous décrivons dans

l’article 5.7 la manière dont nous avons procédé au tri d’image en fonction de l’extinction.

Pour des commentaires complémentaires de ces résultats, je renvoie au chapitre suivant

qui est un article relatif à cette expérience de laboratoire, et qui a été accepté pour publication

dans le journal Astronomy & Astrophysics pour parution en 2003.
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5.7 Article accepté dans Astronomy & Astrophysics

Cet article est une synthèse des travaux de laboratoire sur le prototype du PKC. Il a permis

d’analyse en profondeur les dégradations de performance dues notamment aux imperfections

des éléments optiques.
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5.8 Perspectives instrumentales

Les difficultés rencontrées lors de cette expérience m’ont conduit à mener une réflexion

sur des solutions instrumentales réalistes pour améliorer l’efficacité d’extinction. Une première

solution pour le contrôle d’alignement est un miroir de "tip-tilt" qui devrait idéalement être as-

servi indépendamment de tout autre système de contrôle en boucle fermée, par exemple une

optique adaptative. Une seconde solution, faute de pouvoir bénéficier d’un miroir de tip-tilt très

précis, pourrait consister à monter les deux couteaux du PKC (horizontale et verticale) sur des

platines de translations simples. Ainsi il est concevable de pouvoir translater chaque couteau

indépendamment l’un de l’autre pour compenser (en non corriger) l’effet de "tilt" dans chaque

direction. L’amplitude du mouvement, de l’ordre de quelques microns en fonction de la taille de

la tache de diffraction, reste dans la pratique tout à fait réalisable.

L’achromatisation du PKC peut être combinée avec différentes autres techniques comme la

soustraction à échelle adaptée (Racine et al. 1999 [102]).

5.9 Conclusion

La réalisation pratique du prototype du coronographe à couteau de phase s’est heurté des

problèmes techniques, en l’occurrence pour la confection des lames de phase. Malgré cela, j’ai

pu montrer que même dans ces conditions imparfaites, il était tout à fait possible de bien mo-

déliser le comportement de l’instrument, ce qui permet d’extrapoler dans une certaine mesure

le cas où les composants optiques seraient optimisés. Dans une certaine mesure seulement,

puisque l’expérience fait apparaître plusieurs autres points qui devraient se révéler cruciaux,

voire limitatifs, dans le cadre d’un instrument plus définitif.

Même dans des conditions très favorables que sont celles d’un laboratoire, des précau-

tions sont à prendre pour bien qualifier les performances du coronographe, notamment aux

vues de la turbulence atmosphérique ambiante. Ce point est discuté dans (Ollivier et al. 2001

[91]) dans le cadre de l’expérience "nulling interferometer". Il est y notamment précisé que

pour obtenir des extinctions supérieures à plusieurs milliers, la stabilisation en température et

en pression est très importante afin de minimiser les effets de turbulence atmosphérique am-

biante. Ce résultats est confirmé par l’expérience que j’ai menée puisque ces effets se sont

effectivement révélés être la cause d’une dégradation sensible des performances.

Ce point fait apparaître la nécessité de très bien contrôler, ou du moins de bien estimer

l’alignement de la source sur l’axe du coronographe et ce, en quasi temps-réel (à l’échelle de

temps des fluctuations de la turbulence).



88 Caméras à comptage de photons



Partie 2 Caméras à Comptage de
Photons
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Avant Propos

Depuis peu, de nouvelles techniques commencent à émerger dans le domaine de l’imagerie

à très faible flux de photons. Que ce soient les LLLCCD (Low Light Level CCD) qui peuvent tra-

vailler dans des conditions de comptage de photons, les STJ (Superconducting Tunel Junction)

avec leur résolution spectrale intrinsèque, ou encore les SHBD (Spectral Hole-Burning Device)

capable d’enregistrer l’équivalent de centaines de tera octets de données spatio-spectrales sur

quelques millimètres carrés, ces technologies n’en sont pour l’instant qu’au stade expérimental

et sont encore en cours de développement. Malgré tout, on peut penser qu’elles vont continuer

à se développer dans les dix prochaines années pour le plus grand bénéfice de l’astronomie,

entre autres. En attendant, d’autres méthodes bien moins coûteuses et largement étudiées de-

puis plus de 15 ans continuent d’être améliorées grâce aux développements techniques dans

de nombreux secteurs.

La thématique directrice de mon travail de thèse a donné lieu à une réflexion plus générale

que l’étude d’une technique unique en particulier, mais elle s’est articulée autour d’une logique

de chaîne d’acquisition et de détection pour l’imagerie à haute dynamique. Bien que je me sois

particulièrement concentré sur des réalisation techniques en coronographie et sur les caméras

à comptage de photons, toutes deux s’inscrivent dans un contexte plus global dont l’objectif

scientifique est l’observation d’objets faibles grâce à la haute dynamique.

Dans cette partie, je fais un état des lieux des détecteurs à comptage de photons utilisés

en astronomie, en mettant à jour leurs principales limitations, et en particulier celles des détec-

teurs panoramiques. Afin de repousser ces limitations, je présente ensuite les divers choix que

nous avons adoptés pour les composants d’un prototype de détecteur à comptage de photons

à lecture rapide, réalisé et testé sur le ciel. Je mets en avant l’effort qui a été mis sur la sim-

plification de l’architecture du système d’acquisition qui désormais servira de base aux futurs

détecteurs.

91



92 Principes du comptage de photons



Chapitre 6

Principes du comptage de photons

6.1 L’effet photo-électrique

Observé en 1887 par Hertz, puis démontré en 1905 par Albert Einstein, l’effet photoélec-

trique démontre la quantification de l’énergie des niveaux d’excitation d’un atome. L’expérience

de Hertz utilisait une source lumineuse éclairant une plaque de zinc chargée négativement,

laquelle se déchargeait lorsqu’elle était éclairée par un rayonnement ultra-violet. On put alors

constater que l’énergie des photons de la source pouvait arracher des électrons à la matière

(ceux-ci étant alors accélérés par le champ électrique, produisant un courant électrique mesu-

rable).

Sans compter les électrons liés à des atomes isolés, les métaux et les semi-conducteurs,

possèdent des électrons libres qui peuvent circuler dans les limites du réseau cristallin. Un élec-

tron peut s’échapper de ce réseau s’il acquiert une énergie W0 suffisante, autrement appelée

travail d’extraction. Un électron peut acquérir de l’énergie de diverses manières, par exemple

s’il absorbe un quantum de lumière. Cette absorption se traduit par un gain en énergie poten-

tielle, qui, si elle est supérieure à W0, permet à l’électron de s’échapper de son milieu d’origine.

Ce phénomène est appelé effet photo-électrique externe ou émission photo-électronique. Bien

entendu, si les quanta d’énergie sont inférieurs à W0 alors aucun électron ne peut s’échapper.

Par contre, s’ils sont supérieurs à W0, tous ne produisent pas l’effet photo-électrique. En effet,

il existe un certain pourcentage de quanta qui permettent à un électron d’être chassé. C’est ce

que l’on appelle le rendement quantique. Il varie selon le matériau utilisé et en général, il est

inférieur à 50%.

Les métaux purs ont un travail d’extraction élevé, et ne conviennent donc pas pour des

photocathodes prévues pour travailler à des longueurs d’onde supérieures à 300nm (compre-

nant donc le spectre visible). On a donc conçu à cet effet des matériaux à structures physico-

chimiques complexes qui assurent un faible travail d’extraction. Les plus répandus à l’heure

actuelle sont le césium antimoine, les polyalcalins ou le césium oxydé, mais ils ont des rende-

ments quantiques relativement faibles (<10%). Récemment, l’utilisation de d’arséniure de gal-
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lium (AsGa) ou dopé au phosphore (AsGaP) permettent d’atteindre des rendement de l’ordre

de 40 voire 50%.

Si on désire réduire le travail d’extraction de certains matériaux pour pouvoir travailler à des

longueurs d’onde plus élevées, on devient de plus en plus sensible aux sources d’excitation

énergétiques faibles, comme par exemple l’échauffement thermique. Cet échauffement s’ac-

compagne alors de l’émission de thermo-électrons, qui constituent un bruit d’obscurité thermo-

ionique très important qui rend difficile la mesure des faibles courants photo-électriques.

6.2 Les tubes photo-multiplicateurs et les multiplicateurs d’élec-

trons

Pour pallier le faible gain énergétique des photo-cathodes simples, on a conçu des disposi-

tifs plus complexes qui permettent de démultiplier l’information générée par un photon incident.

Il s’agit des tubes photo-multiplicateurs et des multiplicateurs d’électrons, qui démultiplient les

photo-électrons dans un phénomène de cascade.

6.2.1 Tubes photo-multiplicateurs

Dans ce dispositif, imaginé dès 1918 avec la découverte de l’émission secondaire des élec-

trons, on utilise une photocathode couplée à une succession de dynodes en cascade. Chaque

électron venant frapper la paroi d’une dynode chasse à son tour plusieurs électrons. Le pro-

cessus répété n fois confère au système un gain en terme de démultiplication de l’information

de l’ordre de 108 à 109. Ce genre de tubes n’est plus utilisé de nos jours.

6.2.2 Les micro-canaux multiplicateurs

C’est en 1962 que Goodrich et Wiley fabriquent le premier micro-canal multiplicateur. Il

est basé sur le principe du photomultiplicateur magnétique qui utilisait un champ magnétique

pour orienter la trajectoire des photo-électrons dans un tube sous vide muni d’émetteur d’élec-

trons secondaires. Le micro-canal est un tube de verre dont les parois sont couvertes d’un

matériau à émission secondaire. En appliquant une différence de potentiel de quelques kV

entre les extrémités du tube on obtient la multiplication des électrons. Goodrich et Wiley remar-

quèrent que le taux de multiplication ne dépendait pas du diamètre du tube, mais du rapport

longueur/diamètre. Leur tube avait un diamètre de 0,56 mm et une longueur de 22 à 56 mm.

Ces dimensions permettaient alors d’envisager un assemblage de plusieurs de ces micro-

canaux à des fins d’intensification d’image.

Cette technologie est toujours utilisée actuellement dans ce que l’on appelle les galettes
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de micro-canaux (GMC) et permet des gains de l’ordre de 105 à 107, avec la possibilité d’em-

piler plusieurs GMC successivement dans le même tube intensificateur. Les canaux ont des

dimensions de l’ordre de 6 à 12 µm et permettent d’obtenir des images avec une résolution

(exprimée en paires de lignes par mm, noté lp/mm) compatible avec les matrices CCD qui ont

maintenant des résolutions typiques de 500×500 à 1000×1000 pixels. Aujourd’hui, les fabri-

cants proposent des GMC ayant une résolution supérieure à 60 lp/mm.

6.2.3 Les intensificateurs de lumière

Principe de fonctionnement

Un tube intensificateur est composé d’un tube en verre à l’intérieur duquel on fait le vide (ty-

piquement 10-4 Pa), muni en entrée d’une photocathode (protégée par une fenêtre de verre ou

de fibres optiques), et en sortie d’un écran de phosphore (lui aussi protégé en général par une

fenêtre de fibres optiques). En appliquant une tension entre la photocathode et l’autre extrémité

du tube, les photo-électrons issus de la photocathode sont accélérés et viennent heurter soit

l’écran de phosphore, soit une (ou plusieurs) GMC intermédiaire(s). Dans ce dernier cas, les

photo-électrons démultipliés impactent l’écran de phosphore produisant à son tour une gerbe

de photons, en fonction du type de phosphore utilisé (voir Tableau 7.4.1 et Figure 7.3, page

page 109 ).

Dans les tubes de première (couramment appelés Gen-I) et de deuxième génération (Gen-

II), des électrodes de focalisation électrostatique sont présentes et par conséquent la trajectoire

des photo-électrons à l’intérieur du tube n’est pas rectiligne. On leur associe donc en général

des fenêtres de fibres optiques (en entrée et en sortie du tube) avec une face interne concave,

qui transportent l’image sans aberrations de focalisation. Cependant, les images issues de

ces intensificateurs présentent typiquement de la distorsion en "coussinet" (Figure 6.1 ) dont

les caractéristiques géométriques peuvent fluctuer en fonction de la stabilité des tensions des

électrodes de focalisation. Les tubes Gen-II se caractérisent par la présence de une ou plu-

sieurs GMC, ce qui augmente significativement leur gain par rapport aux tubes Gen-I (le gain

est multiplié par ∼1 000, mais varie selon le nombre de GMC utilisées).
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Figure 6.1. Illustration de la distorsion en "coussinet" dans les intensificateur à focalisation électrosta-
tique (image représentant des raies du spectre de la source de calibration de GI2T/REGAIN,
caméra CP20).

Nouvelles générations d’intensificateurs

Plus récemment, les tubes Gen-III et Gen-IV ont fait leur apparition. Ils se caractérisent

par une augmentation significative de l’efficacité quantique de la photocathode qui atteint 40

à 50% dans tout le spectre visible (400 à 900 nm), par le biais l’arséniure de gallium (AsGa)

ou dopé au Phosphore (AsGaP). La focalisation de proximité (également présente dans les

tubes Gen-II les plus récents, Figure 6.2 ) a contribué à faire disparaître les problèmes liés à

la distorsion. Elle a en outre participé à la réduction de leurs dimensions, passant typiquement

d’une profondeur de plus de 100 mm pour un Gen-II, à moins de 20 mm pour un tube Gen-III/IV.

L’amélioration de la résolution des GMC permet de réduire le diamètre de ces tubes (de 25 à

18 mm) et par conséquent leur volume en est considérablement réduit.

Ces tubes sont équipés d’une barrière anti-ions qui prend la forme d’une grille, empêchant

les ions1 de remonter vers la photocathode et contribuent à détruire sa structure cristalline,

réduisant ainsi sa durée de vie. Cependant la section efficace de transmission de cette barrière

réduit aussi le passage des photo-électrons en aval. Cette perte est de l’ordre de 25 a 40%

par rapport à l’efficacité primaire de la photocathode. Il existe des tubes qui ne présentent

pas de barrière anti-ionique, mais ils ne sont pas actuellement disponibles au commerce, et

sont utilisés pour les applications militaires : ce sont les tubes Gen-IV, bien que la technologie

d’ensemble reste identique à celle des Gen-III. La différence réside dans la qualité du vide à

l’intérieur des tubes qui sont alors quasiment exempts de résidus gazeux et ne produisent que

très peu d’ions.

1Les ions ont pour origine les molécules de gaz qui ont subsistées à l’opération de mise sous vide et qui finissent

par s’ioniser au contact des photo-électrons issus de la photocathode.
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Figure 6.2. Structure et fonctionnement d’un intensificateur de lumière à double focalisation de proximité
(les électrons ont des trajectoires rectilignes).

6.3 Vers les CCD à comptage de photons

6.3.1 EBCCD

La technologie EBCCD (Electron Bombardement CCD) s’applique effectivement aux condi-

tions de faible éclairement. Elle consiste à éclairer directement un CCD aminci2 par l’arrière

(Back Illuminated CCD) avec les photo-électrons émis par une photocathode. Les électrons

sont accélérés entre la face de sortie de la photocathode et le CCD, et remplissent directement

ses puits de potentiels. Un des problèmes majeurs de cette technique est que la durée de vie

du capteur CCD est très réduite, à cause du bombardement direct des électrons. Des progrès

récents dans la technologie ont permis d’améliorer les performances et la durée de vie de ces

capteurs, mais leur coût et leur encombrement constitue encore un frein à leur diffusion.

6.3.2 LLLCCD

L’énergie véhiculée par un unique photon visible ou infra-rouge n’est en général pas suffi-

sante pour être détectée par des récepteurs CCD ou CMOS conventionnels avec des rapports

signal à bruit significatifs. La cause principale, déjà évoquée dans les paragraphes précédents,

est l’émission thermo-ionique des matériaux photo-sensibles qui requiert une cryogénie très

lourde pour s’en affranchir.

2Le terme "aminci" désigne une opération qui vise effectivement à rendre plus fin (jusqu’à∼10-20 µm) le substrat

en silicium d’un capteur CCD, pour pouvoir l’éclairer directement par l’arrière. L’efficacité quantique est améliorée

comparée à l’éclairement de face (surtout pour les courtes longueurs d’onde), dont la structure et les matériaux

absorbent les photons. Cependant l’amincissement crée des franges d’interférence indésirables pour les longueurs

d’onde du proche infrarouge.
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Un moyen d’obtenir un signal suffisamment amplifié dans des conditions moins contrai-

gnantes a récemment vu le jour (2000). Il s’agit des CCD à démultiplication de charge, les

LLLCCD (Low Light Level CCD ou L3CCD, Jerram et al. 2000 [60], Mackey & Tubbs 2001

[78]), autrement dit, les CCD pour faibles niveaux de luminosité, développées principalement

par Marconi Applied Technologies3.

Ces CCD ont l’avantage de pouvoir fonctionner dans différents modes, selon le gain ap-

pliqué dans un registre de multiplication de charges électroniques. Sans aucun gain, le CCD

opère en mode normal, et se comporte comme un CCD conventionnel.

Lorsqu’on augmente le gain, les charges électroniques sont démultipliées de manière à

augmenter significativement le signal électronique avant son passage dans l’amplificateur

de sortie , réduisant de fait la contribution du bruit relatif à ce dernier. Cependant dans ce mode,

la statistique de la multiplication de charge est telle que la "détectivité" des photo-électrons

primaires (i.e. avant multiplication) est réduite par un facteur
√

2. On peut traduire cette perte

de détectivité par une baisse d’efficacité quantique globale du CCD par le facteur mentionné.

Enfin, dans un troisième mode, dit "à gain élevé" le bruit de lecture de l’amplificateur de

sortie devient presque complètement négligeable comparé au signal issu de la démultiplica-

tion. Ce dernier mode est particulièrement bien adapté aux faibles flux lumineux, puisque la

perte d’efficacité mentionnée pour le second mode de fonctionnement et alors complètement

restituée. Par contre, il n’est pas possible de discriminer si plusieurs photons sont tombés sur

un même pixel pendant une pose élémentaire, car la statistique de multiplication des charges

ne permet pas de remonter au flux incident. Ce problème devient significatif lorsque le flux de

photons devient trop important, c’est-à-dire lorsque en moyenne plus d’un photo-électron par

pixel et par pose est créé.

Dans ce mode dit en comptage de photons, la cryogénie devient capitale si on veut es-

pérer se débarrasser du bruit thermique engendré lui aussi au niveau des pixels. La Figure

6.4 montre la courbe du nombre d’électrons par pixel et par seconde en fonction de la tempé-

rature. Pour atteindre un niveau de bruit comparable aux détecteurs à comptage de photons

développé actuellement (∼10-4 photons/pix/s à -20◦C), il est nécessaire de refroidir le L3CCD

à une température inférieure à -100◦C, tout comme les CCD plus traditionnels.

Les caractéristiques de fonctionnement de ces CCD sont très clairement décrites dans les

deux articles mentionnés plus haut. Ces détecteurs promettent donc un développement radical

dans les prochaines années et on peut penser que l’instrumentation astronomique pourra en

tirer un très grand profit notamment pour les senseurs des Optiques Adaptatives, sans parler

bien sûr de leur utilisation comme capteurs scientifiques dont un exemplaire a déjà fait la dé-

monstration de son potentiel (Baldwin et al. 2001 [14]) avec un L3CCD de 512×512 pixels (de

15 µm). On peut également espérer que les développements des L3CCD s’orientent vers des

capteurs de grande dimension de plus en plus rapides (on évoque actuellement des capteurs

à 1000 images par seconde).

3http://www.marconitech.com/lllccd/
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Figure 6.3. Courbe d’efficacité quantique du CCD65 de Marconi Applied Technologies qui utilise la tech-
nologie L3CCDL 3CCD.

Figure 6.4. Illustration de l’importance de la cryogénie pour les L 3CCD (cas du CCD65 de Marconi Applied
Technologies).

6.4 Détecteurs Spatio-Spectraux

6.4.1 Les STJ

Une des voies les plus prometteuses dans le domaine des capteurs à comptage de photons

conservant la linéarité photométrique, sont les matrices utilisant la technologie STJ (Superconducting

Tunnel Junction, Perryman et al. 1993 [96], Peacock et al. 1997 [93]). Les matériaux supra-

conducteurs utilisés ont la propriété de pouvoir démultiplier les électrons au sein même du

matériau tout en conservant une linéarité photo-électronique qui en fait le détecteur quasi idéal

pour le comptage de photons. Pour un quantum d’énergie E = h ν donné incident, le STJ va
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produire une quantité d’électrons proportionnelle N×h ν. De fait, les STJ ont une résolution

spectrale intrinsèque (faible, de l’ordre de quelques dizaines dans le spectre visible) qui dé-

pend de l’épaisseur de la jonction. Cependant, du fait de la large sensibilité spectrale de ces

matériaux (de l’UV à 1,0 µm), si deux photons de même énergie tombent en même temps sur

le détecteur, il peut y avoir confusion avec un photon véhiculant une énergie deux fois supé-

rieure. Autrement dit, pour conserver la linéarité photométrique, il convient de travailler sur des

canaux spectraux bien adaptés pour lesquels la confusion est impossible, ou également en

lumière "suffisamment" dispersée.

L’utilisation de matériaux supra-conducteurs impose une température de fonctionnement

proche du zéro absolu (typiquement ∼0,3 K), et nécessitent un refroidissement à l’hélium li-

quide. Actuellement, les matrices STJ ne dépassent pas 6×6 pixels (8×12 au stade expéri-

mental) principalement à cause de l’encombrement spatial de chaque élément, puisque chacun

est un détecteur indépendant à part entière, et chaque pixel doit donc disposer de sa propre

électronique. Il n’existe toujours pas de solution technique à ce jour pour augmenter significa-

tivement la taille de ces matrices. Tout comme les L3CCD, des tests sur le ciel ont démontrés

la pertinence de développer ce genre de détecteur pour l’avenir (de Bruijne et al. 2002 [32],

Perryman 1999 [97], Rando et al. 2000 [103]), et en particulier pour les applications spatiales

(développements ESA/ESTEC).

6.4.2 Les SHBD

Sous cet acronyme (Spectral Hole-Burning Device, Keller et al. 1995 [62], Keller et al.

1994 [61]) se cache là encore une technologie qui permet d’enregistrer l’information spatiale

(pixels de l’ordre de 1 µm) et spectrale (résolution spectrale de 0,001 nm) sur le même support

et simultanément. Elle est, à l’origine, utilisée dans le cadre du développement des mémoires

de masse optiques, puisque la quantité d’information stockée dans ce support est de l’ordre

de la centaine de tera octets par cm2. Il ne s’agit cependant pas d’un procédé électronique

en ce sens que l’information est enregistrée sur le support sensible (comme un négatif photo-

graphique), et que la lecture s’effectue a posteriori. Je ne développerai pas plus ces aspects

puisque pour le moment ce type de détecteur n’offre pas la possibilité de restituer la dimension

temporelle d’arrivée des photons, et que la largeur spectrale reste limitée (10 nm). Ce type de

technique est donc particulièrement bien adapté à la spectro-imagerie.

6.5 Détection spatio-temporelle des photons

Les choix dans la manière de détecter les photons dans le temps et dans l’espace dé-

pendent énormément d’un compromis entre complexité générale du système (électronique,

optique, opto-électronique) et des contraintes imposées par l’application que l’on désire en

faire. Il va de soi qu’une complexité accrue génère d’autant plus de postes d’erreurs potentiels.
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Les principales architectures que je décris ici peuvent être classées en 2 catégories : les

systèmes panoramiques synchrones et les systèmes asynchrones par codage optique. Ces

derniers bénéficient en générale d’une résolution temporelle théorique très élevée, mais qui

reste malgré tout limitée par la chaîne d’intensification. La détection des photons utilise des

photo-diodes à avalanche, ce qui en fait des caméras asynchrones. Les principales limitations

de ces détecteurs sont intimement liées au processus de localisation spatiale de l’information

et on rencontre des difficultés lorsque le flux de photons augmente.

Les détecteurs panoramiques, s’ils sont moins pénalisés quant à la coïncidence tempo-

relle des événements, ont en général une résolution temporelle moins élevée (à cause de la

technologie des composants CCD ou CMOS à haute fréquence de lecture). Cependant, les

améliorations techniques de ces dernières années, notamment en terme de tubes intensifica-

teurs de lumière (efficacité quantique et focalisation de proximité) et de capteurs CCD à lecture

rapide et avec un grand nombre de pixels (supérieur à 512×512 pixels à plus de 100 im/s), ont

justifié que je développe des caméras basées sur ce principe. Mais, cette stratégie de dévelop-

pement ne peut pas aboutir sans être accompagnée par une réflexion autour d’une nouvelle

architecture d’ensemble qui comprend : la caméra proprement dite, mais aussi la transmission

du signal brut, l’acquisition, le traitement (localisation des photo-événements) et l’enregistre-

ment des données.

6.5.1 Diverses architectures

Caméra à anode résistive (RANICON)

Ce type de caméra utilise une anode résistive que vient frapper le nuage d’électrons pro-

duite par un empilement de galettes à micro-canaux. L’anode est en général une plaque d’un

matériau résistif dont on mesure les tensions à ses quatre extrémités pour en déduire la posi-

tion de l’impact. Les dernières versions de ces caméras utilisent un empilement de 5 galettes

à micro-canaux disposées en chevron et en "Z" (Clampin & Paresce 1989 [39]) de sorte de

bénéficier d’un gain élevé, puisque la précision de la localisation de l’événement est propor-

tionnelle au gain photo-électronique, et inversement proportionnelle à la distance qui sépare

l’anode résisitive de la face de la dernière galette à micro-canaux. La résolution spatiale et

temporelle théorique de la caméra sont respectivement de 1024×1024 points et de 10 µs. En

outre, elle ne devrait pas introduire de distorsion dans l’image. Cependant dans la pratique, ces

spécificités ne sont pas complètement vérifiées et elle présente des limitations importantes sur

plusieurs points :

– une sensibilité plus faible qu’une architecture à base de tube intensificateur (à cause du

manque d’un accélérateur électrostatique en entrée)

– un flux maximal relativement faible dû à l’électronique de lecture (< 25 000 photons/s)

– des artefacts apparaissent lorsque le flux devient supérieur à ∼10 000 photons/s causés

par un effet de rémanence de l’anode, ce qui dans certaines conditions, nécessite de
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réduire le flux.

Certains utilisateurs (Prieur et al. 1997 [101]) observent même d’autres effets indésirables

attribués à un mauvais réglage, mais qui limitent d’autant plus les possibilité de cette caméra

(présence de distorsion et dimension de l’image variable dans le temps, imputables à la GMC).

Codage optique

L’approche qui consiste à ne détecter qu’un seul photon à la fois, mais avec une résolution

temporelle très élevée a été mise en oeuvre avec la caméra PAPA (Precision Analog Photon

Address, Papaliolios et al. 1985 [92], Lawson 1994a [70], Lawson 1994b [71]). Le principe

consiste à projeter l’image de l’événement sur des masques qui codent la position de l’événe-

ment et derrière lesquels se trouvent des photodiodes à avalanche. Plus précisément, l’image

du photo-événement lumineux est collimatée en un faisceau parallèle. Derrière le collimateur

on place N lentilles qui vont reformer l’image de l’événement sur les N masques. Enfin, un

dernier jeu de lentilles collimatrices injectent les N faisceaux vers autant de photodiodes à ava-

lanche qui seront ou non éclairées en fonction du code de position déterminé par les masques.

Chaque masque a une géométrie différente et représente un bit décrivant la position x ou

y de l’événement. En augmentant le nombre de masques, on augmente la résolution de la

caméra. Les masques utilisent le code binaire Gray (à chaque incrément, seul un bit change

d’état) de sorte que les erreurs de codage introduisent le minimum d’erreur sur la position (en

l’occurrence ici, l’erreur de position dans les cas les moins favorables n’est que d’un seul pixel).

Les modèles de caméra PAPA les plus avancés ont une résolution théorique de 1024×1024

pixels, fonction du nombre de photodiodes, mais les résultats les plus convaincants ont été

obtenus avec des caméras de 256×256 pixels (Papaliolios et al. 1985 [92]).

Les difficultés de mise en oeuvre de ce dispositif (opto-électronique) réside dans l’aligne-

ment et le positionnement correct de tous ses éléments (optiques, masques), dans le réglage

de l’électronique derrière chaque photodiode, en ajoutant des problèmes liés intrinsèquement

au concept, comme le vignettage des optiques. Ces défauts et leur symptômes sont bien

connus (Lawson 1994a [70]), mais la nécessité de nombreux réglages en rendent l’utilisation

peu pratique. Ce concept a l’avantage de produire des images avec une résolution temporelle

élevée et avec bonne linéarité photométrique (jusqu’à 100 000 photons/s), mais ses artefacts

(motif quadrillé très important) dégradent considérablement la qualité des images.

Le concept DELTA

La caméra DELTA (Detector Enhancement by Linear projection on Three Axes, Morel

1999) est inspirée du concept de la MAMA. Elle utilise également un système de codage

mais moins complexe dans son architecture opto-électronique. De la même manière, un étage

d’intensification primaire est utilisé en entrée de la caméra. Ensuite, un triplet d’optiques cylin-
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driques produit trois images anamorphosées de la face de sortie de l’intensificateur, qui sont

projetées sur trois barrettes CCD linéaire de 1024 pixels lues à très haute fréquence (400

kHz) sur 16 sorties, et disposées selon trois axes à 120◦ les uns des autres. Chaque photo-

événement produit un spot lumineux sur chaque barrette (coordonnées [a,b,c]) et leur localisa-

tion bi-dimensionnelle est alors déterminée de manière unique (Figure 6.5), car on démontre

que ce triplet doit vérifier la relation a+b+c = 0.

Figure 6.5. Principe des projections de la caméra DELTA. La coordonnée (a,b,c) sur chaque CCD linéaire
localise le photo-événement.

Lorsque plusieurs photons arrivent simultanément, la condition de la somme nulle est tou-

jours vérifiée ce qui implique de retrouver dans la liste de coordonnées projetées, celles qui

vérifient la relation. Cependant, des erreurs peuvent survenir qui sont soit liées à la discréti-

sation induite par l’utilisation des CCD (la condition de somme nulle doit être modifiée en une

condition de seuil), soit à l’augmentation trop importante du nombre de photons (plus de trois

par image) qui introduit une confusion dans la détermination des coordonnées. Le traitement a

posteriori de ces coordonnées permet de "nettoyer" les coordonnées douteuses, mais au prix

d’une perte de l’efficacité de comptage. La mise en oeuvre du concept est en cours, avec un

prototype utilisant deux axes de projection : la caméra Descartes .

6.5.2 Les capteurs panoramiques

ICCD avec enregistrement analogique

Plusieurs caméras de type "CCD intensifiés" sont utilisés en astronomie, et ont donné de

nombreux résultats surtout en interférométrie des tavelures. En général le signal vidéo est en-

registré sur bande vidéo (McAlister et al. 1987 [83], Aristidi et al. 1997 [11]), ou sur un support

numérique (Baier & Weigelt 1983 [13], van Elst et al. 1992 [45]), et traité numériquement à

posteriori. Certains systèmes de traitement autorisent une analyse des images (centrage de
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photon par exemple) juste après l’acquisition, et les données compressées sont stockées sur

des mémoires de masse pour une analyse plus fine ultérieure. Ce système montre son utilité

pour les observations où la méthode et le type d’analyse des images est très répétitif (cas par

exemple des observations d’étoiles binaires par interférométrie des tavelures).

CP40 et centrage de photon électronique

Développée par Alain Blazit (Blazit 1988 [23]) au début des années 80, la caméra CP40

est du type CCD intensifié, mais avec un système de détection et de centrage de photon élec-

tronique en temps réel. C’est une caméra synchrone, puisque sa cadence d’image est définie

par le signal vidéo issu de quatre CCD (384×288 pixels) au standard CCIR (durée d’image de

20 ms). Deux intensificateurs, respectivement de 1ère (40 mm) et de 2ième (50 à 40 mm) géné-

ration, sont directement couplés en cascade (gain de l’ordre de 106), qui confère à la caméra

une efficacité quantique inférieure à 10%. L’intensificateur de tête est muni d’une photocathode

S20 étendue au rouge (sensibilité de 400 à 850 nm). L’image intensifiée est alors transportée

vers les 4 CCD par un entonnoir à fibres optiques sur lequel 4 barreaux de fibres optiques sont

assemblé. Les horloges des capteurs sont synchronisées, de sorte à former une image équi-

valente à un capteur de 768×576 pixels. Le signal vidéo est transmis vers un rack électronique

qui numérise les images et sélectionne les événements par seuillage et détection de fronts

montants et descendants. Lorsqu’un événement est validé, un "centreur de photon" calcule la

coordonnée [x,y] du photo-événement avec une précision théorique du quart de pixel (Blazit

1988 [23]).

Cette caméra à largement été utilisée en interférométrie des tavelures, si bien que deux

versions ont été réalisées. Jusque très récemment, ces caméras ont équipé le GI2T, les tavélo-

graphes SPID (Tallon et al. 2000 [114]), occasionnellement PISCO (Prieur et al. 1997 [101])

et également le tavélographe différentiel (Petrov et al. 1992 [98]).

Aujourd’hui, le vieillissement des composants électroniques s’est accéléré, au point de

constituer un véritable frein à l’exploitation de la CP40. Celle utilisée au GI2T a tout récem-

ment été enlevée suite à des pannes répétitives qui ne pouvaient plus permettre son utilisation

dans des conditions raisonnables (réponse des CCD instable et non homogène entre les 4

canaux, problème dans la génération des coordonnées de photons).



Chapitre 7

Vers une nouvelle architecture pour
les caméras à comptage de photon

7.1 Introduction

Dans le cadre de mes recherches en imagerie à haute dynamique, et au vu de l’expérience

des chercheurs dans le développement de caméras à comptage de photons panoramiques

à l’OCA et plus particulièrement au sein du GI2T (Alain Blazit , Farrokh Vakili , Daniel Bon-

neau ), il était opportun de considérer de manière concrète la réalisation d’un détecteur à comp-

tage de photons rapide. Mon implication dans le développement de ces techniques d’imagerie,

entre autres dans une expérience des "Dark Speckles" (Boccaletti et al. 2000a [26]) et la co-

ronographie par couteau de phase (Abe et al. 2001a [4], Abe et al. 2002 [7]) ont été également

des facteurs décisifs dans la mise en œuvre de ce projet.

D’autre part, la communauté astronomique française a exprimé à plusieurs reprises son

soutien pour ces développements sur les détecteurs (menés à l’OCA, mais aussi à l’Observa-

toire de Lyon et à l’Observatoire Midi-Pyrénée), car elle y trouve bien entendu son intérêt au

niveau des résultats scientifiques qu’elles peut en tirer. L’interféromètre GI2T/REGAIN est éga-

lement demandeur de nouveaux détecteurs à comptage de photons et a de fait pu bénéficier

directement du résultat de mes travaux. Ce fut pour moi un test "grandeur nature" et qui s’est

révélé très positif puisque deux détecteurs issus de ce projet sont désormais installés au foyer

de l’instrument.

D’un point de vue plus technique, ce développement était déjà amorcé au début des an-

nées 1990, avec la réalisation d’une première version inachevée de la caméra Algol, laquelle

m’a servi de base pour le prototypage de la caméra rapide. J’ai moi-même pu utiliser à plusieurs

reprises la caméra CP20, jumelle d’Algol, mais les limitations intrinsèques du système d’acqui-

sition m’ont conduit à élaborer une réflexion en vue de l’améliorer. C’est surtout au vu des

performances technologiques actuelles en matière d’imagerie (caméras CCD) et de capacité
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de traitement de donnée (ordinateurs PC) qu’il a été possible de concrétiser un détecteur dont

les performances sont au moins dix fois supérieures à celles auxquelles nous avions affaire.

Ces possibilités avait déjà été envisagées notamment par Isabelle Percheron (Percheron

1992 [95]), mais les possibilités techniques n’étaient pas encore tout à fait suffisantes.

7.2 La caméra CP20

7.2.1 Bref Historique

Cette caméra a été construite par Farrokh Vakili à la fin des années 1980, au départ conçue

pour l’Interféromètre à 2 Télescopes (I2T) du plateau de Calern, et ensuite dans le but de pou-

voir être utilisée de façon relativement autonome pour des missions d’observations nécessitant

un détecteur sensible. Elle a été construite sur le modèle de la caméra CP40, mais avec un

champ réduit de 22,5 mm et équipée d’une matrice CCD unique de 384×288 pixels, identique

à ceux de la caméra CP40. Tout comme cette dernière, elle est constituée de deux étages d’in-

tensification respectivement de 40 mm, mais de 25 mm, couplés directement en cascade, d’où

un champ effectif de 25 mm (Figure 7.1 ). Un entonnoir à fibres optiques de 22,5 mm réalise le

transport de l’image de l’écran de phosphore vers le CCD, lui aussi doté d’une fenêtre de fibres

optiques.

La photocathode de tête est refroidie par le biais d’un doigt métallique plongé dans un ré-

servoir d’azote liquide. La température de fonctionnement de -20◦ C garantit un bruit thermique

de 5 10-4 événements/pixel/s.

Figure 7.1. Schéma de la caméra CP20.

Avant que ne soient entreprises les diverses améliorations de ce système (Abe et al. 1998

[1]), les données de la caméra CP20 était gérées par ordinateur Commodore Amiga équipé

d’une carte d’acquisition dédiée. Elle était en charge de l’acquisition des photons centrés issus

du "centreur de photons" câblé (réplique de celui de la CP40), et de leur stockage.

La dernière mission d’observation avec cette configuration se déroula en octobre 1997
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à l’Observatoire de Haute Provence lors de l’exploitation de l’optique adaptative BOA (Banc

d’Optique Adaptative) de l’ONERA1. Malgré de mauvaises conditions d’observation, quelques

nuits ont néanmoins donné des résultats significatifs (Boccaletti et al. 1998b [25], Chesneau

et al. 2000 [37]), mais la principale limitation liée au système d’acquisition de la caméra CP20

fut l’enregistrement des données. D’autres restrictions liées à l’électronique câblée dite de "cen-

trage de photon" sont décrites dans les paragraphes suivants.

Cette caméra a également donné lieu à une publication (Boccaletti et al. 2000a [26]) lors

d’une mission à l’ONERA en 1998, sur leur banc de test atmosphérique de BOA, pendant

laquelle j’ai pris en charge la caméra et son système d’acquisition que j’avais déjà amélioré

(voir §7.5).

7.2.2 Centreur de photons électronique

Conçu pour la caméra CP40, ce "centreur de photons" électronique a été répliqué pour

la CP20, et se charge de générer les coordonnées des photo-événements arrivant sur les 4

CCD de la caméra. Ce système, conçu par A. Blazit (Blazit 1988 [23], Foy 1988 [50]) a subi

plusieurs modifications pour pallier notamment les limitations en flux de photons. L’électronique

vieillissante de ce système complexe à entretenir et à améliorer a très vite orienté mon effort

vers son amélioration et finalement à son remplacement.

7.3 Les défauts des centreurs de photons

7.3.1 Les artefacts du centrage de photon

Le "trou du centreur"

Le processus de centrage de photons, ou plus exactement l’extraction des photo-événements,

engendre des biais lors de la restitution de l’information photonique. Le plus important d’entre

eux est le biais de photons, qui résulte d’une part de la non linéarité photométrique du détecteur

(voir plus loin) mais aussi du processus de sélection des événements.

Ce processus élimine toute information relative aux fréquences spatiales très élevées. Dans

notre cas, l’extraction consiste à détecter un maximum local au sens strict du terme (ce qui

permet, dans une certaine mesure d’éliminer les événements causés par les ions, ceux-ci

étant largement plus intenses et étendus spatialement). Cette méthode utilise au minimum

une zone de 3×3 pixels. Dans ce cas le pixel central de coordonnée [i,j] sera compté comme

événement, mais tous les pixels adjacents (ou au moins ceux situés en [i-1,j], [i+1,j], [i,j-1] et

[i,j+1]) ne peuvent pas être pris en compte (ils ne sont jamais des maxima locaux).

1Office National d’Etude et de Recherche Aérospatiales.
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L’élimination de cette fréquence spatiale correspondant à un 1 pixel dans au moins deux

directions produit un déficit de fréquences dans le spectre de puissance des images. Ce phéno-

mène est plus couramment appelé "le trou du centreur" (Foy 1988 [50], Thiébaut 1994 [116],

Hoffman 1993 [58]). Plusieurs méthodes ont été proposées pour corriger ce trou (Hoffman

1993 [58], Berio et al. 1998 [20]), mais la difficulté réside dans le fait que la forme du trou

dépend énormément des conditions de flux, et son comportement à certaines positions clés

du spectre de puissance est mal connu. Ce problème est très délicat en particulier pour le

traitement des données en interférométrie (e.g. tavélographie, interférométrie à longue base),

comme le montre la Figure 7.2 où j’ai simulé plusieurs poses en comptage de photons au foyer

du spectromètre de l’interféromètre GI2T.

Figure 7.2. Le "trou du centreur" se manifeste par un déficit de fréquences spatiales élevées (1 pixel),
particulièrement bien visible ici dans l’auto-corrélation moyenne de 420 interférogrammes si-
mulés (gauche) et son effet dans le spectre de puissance moyen (image de droite, transformée
de Fourier de l’image de gauche). Le flux de moyen est ici de 2000 photons par pose.

Les photons doubles

Dans les centreurs utilisés pour les caméras CPxx, l’électronique câblée produit des ef-

fets indésirables. Le plus courant est la génération d’événements dédoublés, qui ne devraient

théoriquement pas exister. Les fréquences spatiales affectées sont variables et il est difficile

de corriger parfaitement ses effets dans les séquences d’images. Cependant, les événements

séparés d’un seul pixel peuvent être traités plus facilement puisque le centreur de photons uti-

lise un algorithme de détection d’événement basé sur l’identification des maxima locaux. L’effet

déterministe qui produit le "trou du centreur" n’est alors plus vérifié. Il existe diverses solutions

à ce problème, comme par exemple d’éliminer systématiquement le second photon dans une

paire adjacente, et toujours dans la même direction, ou encore de remplacer la paire de photons

par un seul photon occupant le barycentre du couple. Des améliorations dans l’électronique de

centrage ont permis de réduire ces effets, mais sans les supprimer totalement.

Pour le centreur électronique de la caméra CP20, les effets étaient encore pires, puisqu’il

n’y avait pas de marqueur d’image.



Développement d’une nouvelle architecture 109

7.4 Les biais inhérents à l’architecture du détecteur

7.4.1 Les photons rémanents

La gerbe d’électrons multipliée dans la galette de micro-canaux provoque une excitation

durable du phosphore en sortie du tube intensificateur. La rémanence des phosphore est gé-

néralement fonction de l’exposition à une source lumineuse et pendant un laps de temps donné.

Les caractéristiques des écrans de phosphore les plus couramment utilisés sont donnés dans

le Tableau 7.4.1 et leur sensibilité spectrale représentée sur la Figure 7.3 .

Dénomination Temps de Rémanence

Typique → 10%

P20 2 ms

P43 1 ms

P46 0,3 µs

P47 0,11 µs

Tableau 7.1. Caractéristiques temporelles de quelques phosphores les plus courant.

Dans notre application, pour pouvoir tenir compte de la rémanence, il faut considérer la

brillance moyenne des événements et sa statistique. Le détecteur sera d’autant plus sensible

à la rémanence que l’écart type des fluctuations de gain des tubes intensificateurs (donc de

brillance des événements) sera important.

Figure 7.3. Emission spectrale de différents phosphores utilisés dans les tubes intensificateurs.
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7.4.2 Non linéarité photométrique & coïncidence spatio-temporelle

Le gain des intensificateurs de lumière peut fluctuer en raison soit du processus de multi-

plication des charges électroniques dans les galettes de micro-canaux (lorsqu’il y en a), soit

des instabilités des hautes tensions ou des deux à la fois. Le processus de démultiplication

par cascades collisionnelles dans les micro-canaux a une statistique qui dépend du nombre de

galettes présentes.

Lorsqu’il n’y a aucune ou une seule GMC, la statistique de la brillance des événements ne

permet pas de remonter au flux incident réel. Dans ce cas, on est confronté au problème de

coïncidence spatio-temporelle non perceptible, qui a pour effet d’induire une perte d’informa-

tion. En particulier pour les caméras à comptage panoramiques de type CCD intensifié comme

les CPxx, la détection des photons est de type tout ou rien, c’est-à-dire qu’un photo-événement

détecté est compté comme un photon unique, ce qui a priori est incorrect.

7.5 Amélioration du système d’acquisition : la caméra CP20++

Un premier pas a été franchi à l’occasion de mon stage de D.E.A. en 1998. On m’avait confié

la tâche de remplacer l’Amiga par un PC plus puissant (équipé d’un processeur AMD K6 à 233

MHz) et équipé d’une carte d’acquisition de données National Instrument qui était chargée de

lire les mémoires FIFO du centreur de photons (Figure 7.4 et 7.5 ). De toute évidence, cet

ensemble était surdimensionné pour la simple tâche d’acquérir des coordonnées de photons à

la cadence de 100 000 photons par seconde, c’est-à-dire un débit équivalent à 400 kilo octets

(Ko) par seconde (alors que la carte NI-DAQ DIO-32HS supporte jusqu’à 20 méga octets par

seconde). Pour exploiter au maximum les capacités de ce nouvel ordinateur, j’ai non seulement

réalisé une interface graphique utilisateur complète, mais j’ai également ajouté plusieurs outils

de traitement et de diagnostic en temps réel. Ce système d’acquisition a notamment été utilisé

à l’ONERA lors de tests en laboratoire de la technique de "Dark Speckles" (Labeyrie 1995

[68]), qui a donné lieu à un article (Boccaletti et al. 2000a [26]).
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Figure 7.4. La caméra CP20+ avec son système d’acquisition et de traitement de données en temps réel.
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Figure 7.5. Architecture du système d’acquisition de la caméra CP20 améliorée. Les seules améliorations
furent le remplacement du PC d’acquisition et l’ajout d’une transmission du signal vidéo par
fibres optiques.

7.5.1 Mission d’observation par tavélographie et tavélographie différentielle au
Brésil

Ce même système a été utilisé en juin 1999 lors d’une mission d’observation au Brésil à

l’observatoire national du Pico dos Dias (télescope de 1m60). Cette mission de tavélographie

(Labeyrie 1970 [66], [29]) utilisait un tavélographe bi-canal couplé à la caméra CP20 dans

sa version améliorée (transmission des signaux vidéo par fibre optique). J’avais également

amélioré le programme d’acquisition (baptisé PHOCUS (PHOton CoUnting System) pour qu’il

soit capable de calculer en temps réel des auto ou inter-corrélations entre les deux canaux du

tavélographe.
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7.6 Développement d’un système de centrage de photons à base

de DSP

L’avancement du développement des nouvelles caméras devait passer par un système ca-

pable d’effectuer le centrage de photons de manière rapide et fiable. Parmi les choix possibles

de capteurs CCD qui pourraient convenir à nos besoins, le CCD17 de EEV était l’un d’eux,

au même titre que la caméra numérique DALSA CA-D6 (voir §4.3.2). Ne désirant pas ralentir

l’avancement du projet, une solution retenue pour traiter les données provenant d’une de ces

caméra fut d’adopter une carte du commerce à base de processeurs DSP2 Texas Instrument

C6201. En effet, un tel système pourrait fonctionner de manière relativement autonome par

rapport aux processeurs d’un ordinateur PC, et recevrait les données numérisées provenant

de l’électronique de la caméra, ou d’une carte de numérisation.

Afin d’interfacer cette carte au CCD, la solution proposée par Alain Blazit était de trans-

mettre les données via une liaison fibre optique à haut débit, et d’utiliser un microcontrôleur

de type FPGA (Frame Programmable Gate Array ) qui ferait l’interface entre le récepteur de

données par fibres optiques et la carte DSP. Pour développer le code qui gère la détection

et le centrage de photons je me suis basé sur les spécifications suivantes : format d’image

de 512×512 pixels, cadence de lecture de 140 images par seconde, soit un flot de données

équivalent à 37 Mo/s.

7.6.1 Description de l’architecture à base de DSP

Pour soutenir le traitement ce débit de données important, notre choix s’est porté sur une

carte du commerce (Blue Wave Systems) comportant 2 processeurs DSP Texas Instrument,

de la gamme C6x (le C6201). Chacun est cadencé à 200 MHz et est capable d’exécuter 8

instructions simultanément. Le constructeur annonce donc la puissance de calcul théorique

de 1600 MIPS (Million d’Instruction Par Seconde) par processeur. Bien entendu, ces perfor-

mances ne peuvent être atteintes que ponctuellement et si l’on réussit à tirer partie de l’exécu-

tion simultanée des 8 instructions. Hormis les performances du processeur et les difficultés de

programmation en parallèle que j’aborderai plus loin, chaque processeur est équipé en interne

de 64 Ko de RAM programme et de 64 Ko de RAM données, le tout accessible par 4 canaux

DMA. La carte bi-processeurs dote chacun d’entre eux de 16 Mo de mémoire SDRAM, de 512

Ko de mémoire DRAM partagée et de divers ports d’entrée/sortie et de communication (port

série). Le choix de cette carte a également été motivé par la présence du port PMC (PCI Mez-

zanine Card) qui, comme son nom le laisse suggérer, adopte le standard PCI et par lequel il

était prévu de faire transiter les données vers les processeurs. L’architecture de cette carte est

représentée sur la Figure 7.6 , ainsi que celle de l’ensemble du système d’acquisition (Figure

7.7) baptisé CP20++.

2Les DSP (Digital Signal Processors) ont été principalement développés pour les applications qui nécessitent un

traitement en temps réel de données numériques. On retrouve ces processeurs par exemple dans les applications

de reconnaissance vocale ou de traitement vidéo.
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Figure 7.6. Architecture de la carte bi-DSP C6600 (Blue Wave Systems), équipée des processeurs TMS-
C6201 fonctionnant à 200 MHz.
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Figure 7.7. Architecture du système d’acquisition de la caméra CP20 à base de processeur DSP. Le PC
hôte est un bi-processeur (Pentium II 300 MHz, 512 Mo de mémoire).
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7.6.2 Optimisation du code

Il y a deux aspects à considérer pour cette application et qui sont tous les deux du ressort

du parallélisme : les processeurs eux-même ont des architectures parallèles, et il y en a deux,

qu’il faut faire travailler en même temps, d’où le problème supplémentaire de la synchronisation

des tâches à effectuer.

La solution que j’ai décidé d’adopter consiste à faire travailler les deux processeurs in-

dépendamment sur deux zones distinctes de l’image, ce afin de me soulager d’une possible

synchronisation inter-processeur plus élaborée. Chaque processeur exécute 4 "passes" pour

traiter la totalité de l’image, en raison de la taille limitée de la zone mémoire interne à chaque

processeur qui est de 64 Ko.

Les étapes de déroulement de l’algorithme à partir de la réception d’une image par la carte

de numérisation sont regroupées ci-après. J’ai figuré en gras le niveau matériel où se déroule

l’opération.

Carte de numérisation

� 1 Acquisition d’une image à interruption logicielle vers la fonction de rappel (callback) Carte

de numérisation à PC

� 2 Exécution de la fonction de rappel

PC I CarteDSP

� 3 Chargement des données numérisées dans une zone mémoire tampon sur la

carte DSP

� 4 Lancement d’une interruption matérielle vers la carte DSP Carte DSP

� 5 Détection de l’interruption et branchement vers la fonction de rappel sur les

DSP

� 6 Déclenchement de la tâche de centrage de photons

Carte DSP I Processeur DSP

� 7 Un des processeur prend la main pour accéder à la mémoire tam-

pon

� 8 Chargement d’une zone de mémoire dans la mémoire interne du

processeur DSP

� 9 A la fin de ce transfert, le second processeur DSP prend a son tour

la main pour accéder à la zone mémoire tampon et effectue la même opération

� 10 Pendant ce temps le processeur 1 centre les photons, i.e. il gé-

nère les coordonnées et les stocke provisoirement dans sa propre mémoire de données...

Ce cycle se répète jusqu’à avoir analysé toutes les zones de l’image

� 11 Quand un processeur en a terminé avec la génération de toutes

les coordonnées, il les transfère en bloc vers la zone de mémoire tampon

Processeur DSP I Carte DSP I PC

� 12 Il envoie une interruption matérielle à l’ordinateur hôte pour signaler qu’il a

terminé avec sa tâche

� 13 L’interruption déclenche un branchement logicielle vers une fonction de retour
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spécifique à la carte DSP

PC J Carte DSP

� 14 Les coordonnées sont alors chargées de la zone de mémoire de la carte DSP vers celle

du PC

� 15 Le PC attend que le second processeur DSP signale la fin de sa tâche (même cycle qu’en

11)

Une fois ce processus terminé, les coordonnées de tous les photons de l’image se re-

trouvent dans la mémoire du PC et sont prêtes pour être traitées et/ou enregistrées.

Le principal écueil à éviter lors du traitement des images numérisées est la perte de temps

due à un mauvais algorithme de détection des zones où se trouve un signal pertinent, en

l’occurrence, les photo-événements. Avec un débit de données de 36 méga pixels par seconde,

la tâche d’extraction des photo-événements ne doit pas dépasser les 7 ms fatidiques (durée

d’une trame). En fait, cette durée de détection doit être bien inférieure à 7 ms puisqu’une fois

détecté, l’événement doit être traité plus ou moins finement (extraction de la coordonnée, ou

centrage plus élaboré, stockage en mémoire, etc.) et consomme plus de temps que la tâche

de détection.

Autrement dit, la tâche de détection s’exécute en un temps incompressible (puisque qu’elle

traite aussi les images sans photons), et fixe donc la taille maximale du code de centrage de

photons, exprimée en cycles de processeur, et par conséquent le flux maximal de photons.

L’algorithme de détection, réduit à sa plus simple expression, consiste en un seuillage puis en

une comparaison de chaque pixel avec ses plus proches voisins pour valider ou non s’il s’agit

d’un maximum local. Une fois validée, la coordonnée de ce maximum est générée et stockée

dans une mémoire tampon avant d’être transférée vers le PC hôte.

La tache d’extraction de l’événement est donc cruciale et m’a demandé un effort considé-

rable de programmation. De plus l’outil de programmation en C fourni avec les processeurs

DSP (Code Composer) était sensé optimiser le code en assembleur afin d’exploiter au maxi-

mum le parallélisme des processeurs. Cependant il n’en fut rien, et je me suis alors consacré

à l’optimisation du code directement en langage assembleur sans passer par le compilateur

C. J’ai donc réussi à réduire le temps de détection à 12 cycles d’horloge pour traiter 4 pixels

de l’image simultanément, soit 15 ns par pixel. Pour une image complète de 512×512 pixels,

il y a donc environ 3,8 ms de temps incompressible (ou ∼1,9 ms par processeur). L’implé-

mentation subséquente de l’algorithme d’extraction du maximum local d’un photo-événement

détecté occupe environ 18 cycles supplémentaires. Donc, si on considère un flux moyen de

10 000 événements par image, le temps supplémentaire d’exécution de l’algorithme sera de

0,9 ms, soit au total 4,8 ms (ou 2,4 ms par processeur). Cette estimation du temps d’exécution

ne prend pas en compte les interactions avec les autres composants du système, c’est-à-dire

les communications avec l’ordinateur hôte, les interruptions éventuelles indiquant le début ou

la fin d’une image ou les temps de transfert de la mémoire de la carte vers la mémoire du PC

une fois les coordonnées de photons calculées.
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Au départ, il avait été prévu que les données arrivent directement sur un port (le port PMC)

de la carte DSP, et qu’un signal de départ soit communiqué aux processeurs par le biais d’une

interruption matérielle. Une fois une image traitée, la carte DSP devrait se charger, soit de

stocker des coordonnées dans sa mémoire propre (chaque processeur dispose de 16 Mo de

mémoire), soit de les transférer directement au PC via une zone de mémoire tampon, sachant

que le débit de données "centrées" représente, pour 10 000 événements 140 fois par seconde,

ne représente que 5,6 Mo/s de données (les coordonnées étant codées sur 4 octets), alors que

le bus PCI est censé supporter un débit de 66 Mo/s.

L’algorithme et des explications supplémentaires sur la programmation figurent dans l’Annexe

B (page B ). Dans cette version de base, le code génère une coordonnée du maximum du

photo-événement sans effectuer de centrage plus élaboré.

7.6.3 Tests des algorithmes

Les algorithmes développés en assembleur ont été d’abord testés sur des données simu-

lées, tel que le montre la Figure 7.8 . Ces images (512×512 pixel) ont été générées en utilisant

différents taux de photons, et avec des zones plus ou moins denses.

Figure 7.8. Image simulée de 512 ×512 pixels, comportant ∼1000 photo-événements (FWHM de 1,5
pixels), qui a servi de test au développement des programmes de la carte DSP. Ces images
m’ont permis d’évaluer le temps total de traitement d’une image entière, y compris les temps
de transfert entre les différentes zones de mémoire.

Lors de l’avancement du projet et en particulier à la suite de mon travail sur le code DSP

nous avons acquis la caméra MICAM VHR-2000 sur laquelle j’ai décidé de tester mes algo-

rithmes, et également tenter de tester la possibilité de centraliser le maximum de fonctions

dans un ordinateur PC. Cette solution nécessitait également le numériseur d’image ’frame

grabber’ chargé de transférer l’image dans la mémoire du PC, faute de ne pouvoir directement

la transférer dans la mémoire de la carte DSP par l’intermédiaire du bus PCI.
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Une fois validés, les algorithmes peuvent traiter n’importe quelle dimension d’image, du

moment qu’on ne dépasse pas la taille maximale des différentes zones de mémoire de la carte

DSP. On peut aussi envisager d’utiliser les zones de mémoires externes (de type SDRAM) à

chaque processeur pour augmenter la capacité de traitement.
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7.7 Article paru dans SPIE Proceedings

Cet article fait suite à une communication orale présentée au colloque SPIE, "Astronomical

instrumentation and Telescopes" qui s’est déroulé en juin 2000. Sur la base de mon travail

pour le développement des caméras rapides (surtout relatif au chapitre 9), il fait un état des

lieux du projet, et présente les perspectives pour le futur. Ma contribution au GI2T transparaît

également dans l’article.
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Chapitre 8

La caméra ALGOL

Construite sur la même base mécanique que les CPxx, ce modèle m’a servi tout au long

de mon travail de développement comme support pour le prototypage d’une nouvelle caméra

à lecture rapide. Historiquement, elle avait été conçue par Farrokh Vakili et Li Xin comme

réplique de la CP20. Elle utilisait un CCD (EEV fibré) du commerce dont l’électronique était

directement intégrée. En outre, sa cryogénie ne devait plus utiliser d’azote liquide, et le refroi-

dissement s’effectuait par circulation de glycol dans une gaine directement enroulée autour

de la photocathode d’entrée. Baptisée Algol , cette caméra n’a jamais vraiment pu être testée,

faute de moyens financiers et humains. Néanmoins, son concepteur avait déjà eu le souci d’al-

léger le système (électronique, cryogénie) pour en faire une caméra la plus compacte possible.

C’est précisément dans cette voie que j’ai entrepris le développement d’un nouveau détec-

teur plus rapide et plus compact. Pour des raisons évidentes d’économie de temps, et aussi

pour conserver une compatibilité avec les caméras précédentes (CPxx) utilisées au GI2T, j’ai

conservé toute la partie mécanique, qui a fait l’objet de quelques modifications et adaptations,

suite aux diverses étapes de prototypage.

Avant de rentrer dans les détails concernant ces améliorations, je voudrais souligner le rôle

qu’ont joués les trois stagiaires qui ont travaillés avec moi sur ce projet, à savoir Gwendal

Baucher (2000), Karl Zimmermann (2001 - BTS Optique et Photonique du Lycée de Lannion)

et Arnaud Guillaume (2001 - IUT d’Aix en Provence), à l’occasion de leur stage en entreprise.

Lors de leur séjour, ils m’ont à chaque fois aidé à franchir une étape décisive dans l’avancement

des tests de la nouvelle caméra (leur rapport de stage est disponible sur demande).

8.1 Considérations générales sur l’architecture

Il faut garder à l’esprit que cette nouvelle génération de caméras a pour but non seulement

d’être utilisée à demeure sur des instruments existants, et je citerai par exemple le GI2T, mais

elle doit également pouvoir s’utiliser dans un maximum de situations. Pour cela, j’ai envisagé

les solutions les plus directes, en conciliant performance et allègement global du système.
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Il faut bien comprendre que depuis quelques années, les développements techniques dans

certains secteurs ont littéralement explosé, et je pense notamment à la puissance des or-

dinateurs personnels dont les performances sont toujours en pleine expansion. En matière

d’imagerie, de nombreux produits destinés à l’industrie robotique ou au milieu médical sont

susceptibles de trouver une utilisation en astronomie : capteurs d’image rapides analogiques

ou numériques, optique de précision, transmission de données, stockage de données, et bien

sûr ordinateurs. Si la grande partie de ces produits à base d’électronique orientent leur stan-

dard vers celui des ordinateurs personnels grand public, la qualité et la fiabilité n’en sont pas

pour le moins mises de côté et ces matériels trouvent aujourd’hui leur place dans les milieux

industriels et médicaux.

C’est dans une approche pas à pas, mais toujours contrôlée, et en observant le dévelop-

pement des produits cités plus hauts, que nous avons pu aboutir à expérimenter et renouveler

l’architecture des nouvelles caméras à comptage de photons utilisant des capteurs panora-

miques. Dans un premier temps, il s’est agi de trouver une solution au développement d’élec-

tronique spécifique, qui pose en général le problème de l’évolutivité et/ou de l’amélioration des

performances. Ce fut le cas pour cette application de toute l’électronique dite de ’centrage de

photons’. Elle consistait en un rack électronique intermédiaire, entre le détecteur lui-même et

la station d’enregistrement de données. Cette solution, utilisée depuis des années, répondait à

un besoin inévitable à l’époque mais ces dernières années, l’électronique vieillissante montrant

des signes de faiblesse chroniques est vite apparue comme un obstacle à l’amélioration des

performances et à la fiabilité de tels systèmes pour l’avenir.

La première solution adoptée en 1998 et que j’ai décrite précédemment, avait mené au

constat que déjà à l’époque un ordinateur PC était sur-dimensionné pour acquérir quelques

50 000 photons par seconde provenant de l’électronique de centrage. Par ailleurs, l’utilisation

de la transmission des signaux vidéo et d’horloge pixel du CCD par un faisceau de fibres

optiques de 100 mètres avait grandement amélioré la possibilité de déport de l’ensemble du

système. Dans l’optique de multiplier par un facteur 10 le volume de données enregistrable

pour les caméras nouvelles, Il est alors apparu clair qu’il fallait essayer d’inclure la fonction de

détection de photons dans l’ordinateur lui-même, en tablant sur l’augmentation rapide, mais

réelle, des performances des ordinateurs PC.

La suppression d’une électronique intermédiaire complexe fait apparaître un double avan-

tage : premièrement, la présence d’une compétence en électronique analogique pour la main-

tenance d’une partie du système n’est plus indispensable, et secondement, la possibilité d’ac-

céder et de modifier directement l’algorithmique de détection par programmation apporte une

souplesse de mise au point et un gain de temps incomparables. De manière plus générale, ce

genre d’architecture offre la possibilité d’améliorer un à un les composants du système d’ac-

quisition sans devoir tout re-développer.

Il reste néanmoins quelques critiques que l’on peut imputer à cette solution "tout PC". La

première, et non des moindres, est la question du temps-réel. Un PC est-il un outil qui peut être

utilisé pour des applications en temps-réel ? La réponse semble avoir été donnée dans l’argu-
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mentation sur le choix de la solution des numériseurs d’image. Comme je l’ai déjà mentionné,

ces produits au standard PC équipent des ordinateurs qui sont par exemple utilisés pour le

contrôle rapide sur les chaînes de production, là où les exigences de stabilité et de fiabilité

sont extrêmes. De plus, la vitesse croissante des temps de transfert (mémoire) et des bus de

communication en général sur ces ordinateurs dépasse maintenant largement les exigences

dans la majorité des cas, de sorte qu’on peut affirmer aujourd’hui qu’elles sont conformes à

des critères de temps de traitement garanti.

Figure 8.1. Schéma du montage de la caméra Algol-P.

Nous avons finalement opté pour la réalisation d’un système à base de double intensifica-

tion et couplage optique (Figure 8.1 ), auquel vient s’ajouter une caméra CCD (SONY HR-300)

à 100 images par seconde.

8.1.1 Intensification

La caméra Algol dans sa version prototype est composée de deux étages d’intensification,

respectivement de première et seconde génération. Le premier étage, VARO de 40mm de dia-

mètre, a un gain de l’ordre de 100, et son efficacité quantique définit l’efficacité de l’ensemble

de la caméra puisque la probabilité de non détection par le second étage est très faible. Son

rendement quantique atteint un maximum de 10 à 12% autour de 560 nm mais il chute rapide-

ment dans les longueurs d’onde plus rouge, autour de 720 nm et au-delà. La Figure 8.2 montre

les caractéristiques typiques de la photocathode S20 (sensibilité) associée à un phosphore de

type P20 (temps de rémanence).
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Figure 8.2. (gauche) Courbe de sensibilité radiante et d’efficacité quantique typique d’une photocathode
S20 qui équipe l’intensificateurs tête de la caméra Algol-P. La présence d’une fenêtre de fibres
optiques à l’entrée du tube limite le domaine de longueurs d’onde à environ 400nm. (droite)
Temps de rémanence de l’écran de phosphore.

8.1.2 Distorsion

Dans le cas des intensificateurs de 1re et 2ième générations, la focalisation électrostatique

des électrons produit une déformation de l’image, surtout visible aux bords du champ (Figure

8.3). On peut également noter l’influence de la tension de focalisation qui, si elle est mal sta-

bilisée, peut être la cause de variations de la distorsion. Pour cette raison, il est essentiel de

toujours appliquer les tensions nominales lors de l’enregistrement de données en comptage de

photons. Cette distorsion géométrique affecte naturellement l’information spatiale causant une

baisse de la fréquence de coupure effective de l’ensemble optique/détecteur. Elle est donc la

cause d’incertitudes sur la mesure des fréquences spatiales dans l’image, et par conséquent

d’une dégradation du signal à bruit. Cette distorsion est également accentuée par l’utilisation

de réducteurs à fibres optiques (entonnoirs), ou d’autres systèmes optiques de couplage. Ce-

pendant, les réducteurs à fibres introduisent davantage de défauts ’non linéaires’, comme des

micro-dislocations, des cisaillements ou des zones mortes (fibres cassées ou écrasées), bien

que les procédés de fabrication récents aient notablement réduit ces défauts.

La conception des nouvelles caméra s’oriente bien entendu vers l’absence de distorsion,

qui est rendue possible grâce aux tubes intensificateurs à double focalisation de proximité

(voir §6.2.3) où les électrons, une fois émis par la photocathode ou les micro-canaux vont être

accélérés selon une trajectoire rectiligne, éliminant de ce fait toute distorsion.

La caméra Algol, dans sa version prototype, utilise deux intensificateurs à focalisation élec-

trostatique et par conséquent il est capital d’en corriger la distorsion. Les algorithmes utilisés

nécessitent l’acquisition d’une image de référence qui consiste en une grille de points projetée

sur l’entrée de la caméra. Le pas de la grille sert à mesurer exactement le grandissement du

système, et permet la correction de la distorsion.

Les caractéristiques de la distorsion à la périphérie du champ sont ici (en prenant comme
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paramètres de référence ceux déduits des points du centre du champ) peuvent être exprimés

en termes de dilatation (6,0 ± 1) % et de courbure (2,5 ± 0,5) %, laquelle correspond au défaut

d’alignement des points. Cette distorsion est plus souvent appelée distorsion en coussinet.

Figure 8.3. Grille de calibration enregistrée sur la caméra Algol-P (intégration des poses courtes en
comptage de photons). Comme on peut le constater, la distorsion aux bords du champ est
relativement faible. Ceci est principalement dû au fait que l’on n’utilise que 25mm au centre
de la photocathode primaire (dont la surface efficace est 40mm). L’image est écornée (coins
"manquant") car le diamètre de l’écran de phosphore reporté sur le capteur CCD est légère-
ment plus petit que la diagonale de celui-ci.

La correction de la distorsion (Thiébaut 1994 [116]) utilise un ajustement polynomial bi-

dimensionnel pour chaque coordonnée. La grille de points est enregistrée sur la caméra et on

interpole leur position [xi,yi] en calculant le barycentre photométrique des images des trous

affectés de la diffraction (Figure 8.3 ). On fait correspondre à chaque point source une coor-

donnée "cible" arbitraire, mais ici, elle doit refléter la géométrie réelle de la grille en entrée. Les

points cibles sont donc répartis de manière régulière (selon deux directions perpendiculaires

et avec un espacement constant).

L’algorithme utilisé effectue un ajustement aux moindres carrés pour le système sur-déterminé

comprenant l’ensemble des paires de point source et cible (critère de distance minimale entre

ces points). Pour affiner la correction, il peut être nécessaire d’effectuer plusieurs aller-retour

entre l’espace des pointscorrigés et non corrigés, car le calcul de la position des centres des

images des points de la grille est également biaisée par la distorsion (étirement des images

des points de la grille).
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Paramètre Hamamatsu V8070-64 ITT-GenIII ITT UltraBlue GenIII

Sensibilité spectrale (nm) 360-720 500-900 480-880

Photocathode AsGaP AsGa AsGa

Diamètre (photocathode) 18 mm 18 mm 25 mm

Résolution 45 lp/mm 64 lp/mm 51 lp/mm

Phosphore P-43

Gain ∼ 1 104 ∼ 4 104 ∼ 4 104

Dimensions (Dia./Prof.) 45 mm/23 mm 43 mm/31 mm 54 mm/24 mm

Tableau 8.1. Caractéristiques principales de trois intensificateurs d’image envisagés pour les caméras
de nouvelle génération (voir également la Figure 8.4 pour l’efficacité quantique.

8.1.3 Futurs intensificateurs pour Algol

Pour les version futures d’Algol, i.e. Algol-B et Algol-R, il est prévu de les munir d’intensi-

ficateurs de 3ième génération à double focalisation de proximité, dont le rendement quantique

brut avoisine les 50% pour certains domaines de longueurs d’onde.

Les choix se sont portés sur deux modèles proposés par Hamamatsu et ITT. Les courbes

de la Figure 8.4 montrent pour quels domaines de longueur d’onde ces tubes sont le mieux

adaptés, Hamamatsu pour le rouge, ITT-GenIII pour le bleu, et ITT UltraBlue GenIII plus poly-

valent, mais avec un rendement quantique inférieur à 35 %.

Figure 8.4. Courbes d’efficacité quantique de trois tubes intensificateurs utilisant des photocathode
AsGa envisagées pour les futurs modèles de caméra. Ces efficacités quantiques corres-
pondent au rendement de la photocathode seule. La présence d’une barrière anti-ions devrait
réduire ces rendements d’environ 25%.

Les caractéristiques de ces trois tubes sont regroupés dans le tableau ci-dessous :



La caméra Algol 137

8.2 Couplage intensificateur-CCD

Dans sa version prototype, les deux intensificateurs (VARO 40 mm et VARO 25 mm, photo-

cathodes S20 et phosphore P20) sont au contact l’un de l’autre via un film d’huile d’immersion,

sachant que la photocathode et l’écran de phosphore sont chacun associés à une fenêtre de

fibres optiques qui assure le transport correct de l’image dans les conditions de la focalisation

électrostatique (leur face interne est concave, alors que la face externe est plane). La résolu-

tion effective obtenue pour chaque faisceau de fibres est typiquement de 50 lp/mm (qui dépend

du diamètre des fibres) avec une transmission de l’ordre de 50% (voir chapitre suivant). Dans

la mesure où le choix d’un capteur CCD n’était pas fixé, nous nous sommes posé la question

d’un couplage optique par lentilles, ou par "fibrage" du CCD, c’est-à-dire coller une fenêtre de

fibres optiques sur le composant CCD lui-même (Figure 8.5 ). Il faut noter que l’opération de

fibrage est délicate, et peut risquer d’endommager le CCD.

8.2.1 Les entonnoirs à fibre optique

Dans la littérature technique, on peut trouver certains critères qui favorisent le couplage par

fibres optiques. L’efficacité de transmission d’un entonnoir à fibres optique est proportionnelle

à son rapport de réduction, et à l’ouverture numérique des fibres utilisées.

Figure 8.5. Exemple de CCD "fibrés" (en bas) et avec entonnoir à fibres optiques (en haut).

On appelle ouverture numérique (ou numerical aperture , notée NA) d’une fibre, l’angle

d’incidence maximal pour lequel la lumière est transmise jusqu’à la sortie de la fibre par le

phénomène de réflexion totale. L’ouverture numérique dépend des matériaux constitutifs de

la fibre, à savoir ceux de son cœur et de sa gaine . Plus précisément les lois de l’optique

géométrique permettent d’écrire que,

sin (θmax) = NA =
√

n2
coeur − n2

gaine

où ncoeur et ngaine sont les indices de réfraction du cœur de la fibre et de sa gaine. Typiquement,

ncoeur = 1,81 et ngaine = 1,51, ce qui donne NA ≈ 0,99 (c’est-à-dire θmax proche de 87◦, Figure

8.6).
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Figure 8.6. Réflexion totale dans une fibre optique et angle d’incidence critique.

Les faisceaux de lumière parcourent les fibres en étant réfléchies par réflexion totale. Dans

le cas des entonnoirs, l’angle d’incidence peut fortement varier d’un endroit à un autre puisque

la courbure des fibre change (Figure 8.5 ). Après de multiples réflexions l’angle d’incidence

ne respecte plus l’angle critique de réflexion totale, et alors les photons quittent la fibre pour

se propager dans la gaine, ou sortir de l’entonnoir. Afin de minimiser la contribution de cette

lumière ’perdue’ diffusée, les fabricants entourent l’entonnoir par un matériau absorbant appelé

EMA (ExtraMural Absorber ). C’est pour cette raison que la face de plus grand diamètre de

l’entonnoir est noir lorsqu’elle est observée avec un angle supérieur à l’angle de transmission

maximal. On peut donc écrire que l’ouverture numérique effective NA eff est proportionnelle

au rapport de réduction de l’entonnoir :

NAeff = NAmax ×
Dsortie

Dentrée

ou, en posant Rréduction = Dsortie/Dentrée

NAeff = NAmax × Rréduction

où Dentrée et Dsortie sont respectivement le diamètre d’entrée et de sortie de l’entonnoir.

D’autres facteurs entrent en jeu pour déterminer la transmission globale de l’entonnoir. On

peut citer entre autres la transmittance du cœur de la fibre (perte en ligne exprimée en pourcent

par unité de longueur), sa section efficace (le rapport de surface entre le cœur et la gaine) et le

coefficient de réflexion à la sortie de la fibre (qui dépend du matériau de la fibre et du traitement

anti-reflets éventuellement appliqué sur la face de sortie). On écrit alors que pour un faisceau

de lumière collimaté, la transmission Tcollimaté vaut

Tcollimaté ≈ Tcoeur × Sefficace × (1 - Créflexion)
2

avec

Tcoeur , la transmittance du cœur de la fibre (exprimée en pourcent par centimètre)

Sefficace , section efficace de la fibre (rapport de surface du cœur par rapport à la gaine)

Créflexion, coefficient de réflexion sur la face de sortie

Des valeurs typiques pour ces paramètres sont
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Tcoeur600 nm = 0,99 par cm

Tcoeur400 nm = 0,79 par cm

Sefficace = 0,50 à 0,75

Créflexion = 0,04 à 0,09 selon l’indice de réfraction.

Pour une source diffuse qui suit la loi de Lambert (cas des écrans de phosphore), la trans-

mission TLambert s’écrit comme,

TLambert ≈ Tcollimaté × NA2
eff

c’est-à-dire,

TLambert ≈ Tcollimaté × (n2
coeur − n2

gaine)× R2
réduction

Pour en revenir au cas d’Algol-P, il s’agit de réduire l’image à la sortie du phosphore d’un

facteur 3,1 (de 25 mm à 8 mm, diagonale du capteur CCD de la SONY HR-300). En utilisant

un entonnoir et ce facteur de réduction, la transmission serait au mieux de 5%. Cette valeur est

à comparer aux systèmes de couplage par lentilles (voir §8.2.2 ci-après).

Ces considérations n’avaient pas lieu pour les caméras précédentes, puisque par exemple

pour la CP40, le champ est réparti sur 4 capteurs CCD, ce qui représente au total un facteur de

réduction d’environ 2 par rapport à la taille de l’écran de phosphore en sortie (les pixels de ces

CCD font 23 µm au lieu de 8,3 pour le composant SONY). La perte due au rapport de réduction

est par conséquent beaucoup moins prononcée.

Dans le cas qui nous concerne, il semblait que la solution optique pure présentait plusieurs

avantages non négligeables, d’autant qu’après une discussion avec Gerd Weigelt (de l’Institut

Max Planck de Bonn) à ce sujet, il nous prêta deux objectifs Rodenstock d’excellente qualité

optique, ouverts à F/D=1,6. Ceci allait pouvoir relaxer plusieurs contraintes liées au concept

même du prototypage.

8.2.2 Couplage optique pur

Premièrement, le CCD pourrait conserver son intégrité, sans devoir risquer d’être endom-

magé lors d’une opération de ’fibrage’, d’autant plus qu’à l’époque, le choix définitif de la ca-

méra CCD n’était pas encore fixé, l’objectif initial étant d’augmenter la cadence de lecture de

50 à au moins 100 images/s. Ensuite, avec ce couplage optique le CCD et l’intensificateur ne

sont plus en contact l’un de l’autre, ce qui évite les délicates opérations de mise en contact des

deux faces "fibrées" de l’entonnoir et du CCD, ce qui, à terme facilitera la maintenance.

Cette alternative séduisante présente néanmoins quelques inconvénients ou difficultés de

mise en œuvre. Le premier est que ce couplage occupe un plus grand volume, à la fois en

diamètre, et en profondeur, ce qui est particulièrement vrai pour la solution où les deux ob-

jectifs mentionnés plus haut qui ont chacun une profondeur de 150 mm seraient utilisés en
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configuration tandem (Figure 8.7 ), soit une profondeur totale de 300 mm, contre les quelques

25 mm d’un entonnoir à fibres optiques. Ce problème d’encombrement a quasiment été résolu

pour part grâce à un système de réduction optique que je décrirai plus loin. Le deuxième in-

convénient est que la mise au point admet une marge de manœuvre très faible, en rapport à

la profondeur de champ optique qui n’est ici que de quelques microns. Elle peut notamment

varier selon les conditions d’utilisation lors de la dilatation ou de la contraction de la mécanique

en fonction de la température ambiante. Autrement dit, elle doit demander une attention toute

particulière, et une procédure de mise au point rigoureuse doit être appliquée. Pour ce point

délicat, la souplesse du traitement des images par logiciel a permis de résoudre ce problème

(voir §8.9.2).

Montage en tandem des objectifs Rodenstock - Heligon

Ces objectifs provenant des essais de prototypage par l’équipe de G. Weigelt pour l’utilisa-

tion dans une caméra à comptage par la tavélographie. Ils sont montés de manière symétrique

(Figure 8.7 ). L ’efficacité du couplage optique pour ce système peut être déterminée par la re-

lation qui relie l’exitance M(θ) d’une ouverture circulaire de diamètre D, à la luminance L d’une

source située à la distance d. Si on appelle θmax l’angle maximal sous lequel l’ouverture D "voit"

la source, alors il vient,

M (θmax) =

2π∫
ϕ=0

θmax∫
θ=0

L× cos (θ)× sin (θ) dθ dϕ = L× π × sin2(θmax) (8.1)

On peut donc définir l’efficacité de couplage optique par,

Q =
M (θmax)

L× π
= sin2(θmax) (8.2)

où l’on obtient une efficacité de 100% pour sin2(θmax), i.e. θmax = π/2.

Dans le montage que nous avons réalisé pour les essais, le grandissement était de 1:1 et

consistait à reprendre l’image de la face de sortie d’un entonnoir à fibres optiques (avec des

rapports de 3:1 et 2,1:1) sur le capteur CCD. L’efficacité de ce couplage optique est ∼35 %

(les objectifs ont un rapport d’ouverture de 1,25), mais la présence des entonnoirs derrière le

phosphore de l’intensificateur réduit considérablement cette efficacité (proportionnellement au

carré du rapport de réduction - Cf. §8.2.1).

Figure 8.7. Montage "en tandem" (afocal) de deux objectifs Rodenstock identiques. L’image sur la face
de sortie de l’entonnoir est reportée sur le CCD.
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L’optique de couplage Rodenstock - Heligaron

Développé spécialement pour l’imagerie médicale, cet assemblage de 12 dioptres de pré-

cision permet un couplage optique par réduction jusqu’à un facteur 3,2 (Figure 8.8 ). Il est

d’ailleurs utilisé derrière un intensificateur de lumière qui doit permettre le contrôle de la dose

de rayons X envoyée au patient lors d’un passage au scanner. Le design optique a été opti-

misé pour assurer une transmission et une sensibilité maximale, qui dans ce domaine est une

priorité absolue (risques médicaux des rayons X).

Figure 8.8. Le coupleur Heligaron de Rodenstock. Il est constitué d’un jeu de 12 optiques. Sur ce mo-
dèle, un moteur pas à pas contrôle l’ouverture d’un iris. Cette mécanique peut également
être équipée d’un moteur qui permet d’effectuer une rotation de 0 à 360 ◦ de l’ensemble, en
garantissant l’alignement optique.

La grande souplesse d’utilisation de ce coupleur réside dans la possibilité de régler indé-

pendamment la focalisation et le facteur de réduction de 2,8 à 3,2 fois. Il permet donc d’adapter

l’image à la taille du capteur CCD. En outre, il est doté d’une monture C, compatible avec tous

les boîtiers mécaniques des caméras CCD du commerce.

La mécanique qui accompagne ce montage peut être motorisée pour permettre une rotation

jusqu’à 360◦ de l’ensemble, en garantissant la perpendicularité à l’axe optique nécessaire,

compte tenu des tolérances de l’optique. La fonction de transfert de modulation du montage

optique offre un contraste d’au moins 60% sur tout le champ linéaire maximal de 9,2 mm avec

une résolution supérieure à 65 paires de lignes par millimètre (lp/mm), c’est-à-dire pour des

éléments de résolution de 7,7 µm, compatible avec la taille physique des pixels de 8,3 µm de

la caméra SONY HR300.

8.3 Capteurs d’image

La Figure 8.9 illustre les progrès de la miniaturisation parallèlement à la sensibilité des cap-

teurs CCD jusqu’à ces dernières années. Des améliorations techniques, comme la présence de
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micro-lentilles devant chaque élément photo-sensible, la lecture simultanée de tous les pixels

dans un mode interligne (progressive scan) et d’autres améliorations permettent aujourd’hui

d’envisager des capteurs (numériques ou analogiques) avec un grand nombre de pixels (>

512x512) avec une sensibilité accrue, compatible avec l’instrumentation scientifique, comme

c’est le cas ici.

Figure 8.9. Evolution de la taille des pixels et de leur sensibilité depuis 15 ans (document SONY).

8.3.1 Modes de lecture

Le transfert interligne (’ Interline Transfer ’)

Communément utilisés en vidéo grand public, les CCD à transfert interligne sont consti-

tués en rangées de pixels où cohabitent l’élément photo-sensible et le registre de transfert de

charge. Ainsi, le temps de transfert des charges du pixel vers le registre vertical est court,

mais au prix d’une couverture spatiale incomplète. En effet, la plupart de ces capteurs ont

l’inconvénient d’avoir un facteur de remplissage inférieur à 50%. Des technologies à base de

micro-lentilles permettent d’augmenter ce facteur de remplissage en concentrant la lumière

d’une surface plus grande que celle de la cellule photo-sensible sur celle-ci. Cependant, dans

la plupart des cas il est inférieur à 70%, d’où une perte de sensibilité et une mauvaise couver-

ture de l’information spatiale de l’image.
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Figure 8.10. (gauche) Micro-lentilles des capteurs CCD qui permettent de focaliser les photons sur l’élé-
ment photo-sensible. L’amélioration de cette technique (droite) permet de bénéficier d’un
facteur de remplissage quasi-total, comme c’est le cas de la caméra SONY HR-300 utilisée
pour notre prototype. (Document SONY).

Le transfert d’image entière (’ Full Frame Transfer ’)

Les capteurs CCD à transfert de trame ont une surface qui comporte le double du nombre

de pixels effectivement utilisés pour acquérir l’image. Le facteur de remplissage est proche de

100% puisque lors du transfert les charges passent d’un pixel à un autre et ne nécessite pas

la présence d’un registre de transfert local. L’image entière alors est transférée dans une zone

masquée du CCD (réplique de la partie sensible) où la lecture des charges peut alors s’ef-

fectuer, pendant qu’une nouvelle image est captée sur la zone photo-sensible. L’inconvénient

de cette technique est que le capteur a une surface double, et que le temps de transfert de

l’image entière doit être très court, ce qui le rend difficilement utilisable pour de l’imagerie à

très haute vitesse. De plus, cette technique nécessite la présence d’un obturateur pour éviter

que les pixels en cours de transfert (d’une ligne à la suivante) ne soient exposés à la lumière

de la scène (effet de traînage, ou smearing).

La lecture progressive (’ Progressive Scan ’)

Cette technologie développée par SONY permet d’accumuler les charges de chacun des

éléments de résolution du capteur en même temps et indépendamment avec un facteur de

remplissage proche lui aussi de 100% grâce à une optimisation de la forme des micro-lentilles

(illustré sur la Figure 8.10 , à droite). L’amélioration principale de ces CCD réside dans la tech-

nologie Super HAD (Hole Accumulation Diode).

En associant ce mode de lecture du CCD et la technologie Super HAD, il permet de restituer

une image pleine résolution acquise en une seule exposition, et donc permet une cadence

d’image plus élevée que dans le cas du transfert de trame. Pour mes travaux, j’ai d’abord utilisé

une caméra HR2000 à transfert interligne pour finalement aboutir à la caméra progressive scan

XC-HR300 de SONY qui permet une cadence d’image de 764×574 pixels à 100 Hz.
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8.3.2 Les caméras CCD utilisées

Je décris ici rapidement les caméras avec lesquelles j’ai travaillé, que ce soit pour des tests

ou pour la version plus définitive du prototype d’Algol. D’autres caméras à lecture rapide sont

à envisager pour notre application, comme les caméras numériques DALSA et en particulier

la caméra CA-D6 comportant 512x512 pixels à 262 images/s, et qui est actuellement testée à

l’Observatoire de Lyon (CRAL).

MICAM VHR-2000

Cette caméra a été utilisée lors de mes premiers essais pour tester le montage en tandem

des objectifs Rodenstock et pour évaluer mes algorithmes de traitement en temps réel. Elle

utilise la technologie HAD mais ne permet pas une cadence d’image élevée. Elle ne fonctionne

en pleine résolution 768×576 pixels qu’à 25 images par seconde. Par contre elle peut être

utilisée à 50 image/s mais au prix d’une perte en résolution verticale 768×288.

Sony XC-HR300

Cette caméra fonctionne à pleine résolution 764×574 pixels, mais à une cadence de 100

im/s. Elle dispose de deux sorties vidéo sur lesquelles sont distribués les signaux analogiques

dans un format entrelacé. A sa vitesse de lecture maximale, deux images de 764×287 pixels,

représentant les lignes paires (sortie 1) et impaires (sortie 2), sont générées toutes les 10 ms.

Ainsi, en exploitant les deux sorties simultanément, on atteint la vitesse de lecture de 100 im/s.

Figure 8.11. La caméra SONY HR300 et sa courbe de sensibilité relative.

8.4 Sources de bruit et rapport signal à bruit

Un capteur d’image (CCD ou CMOS) se caractérise entre autres par son bruit intrinsèque,

dont les sources sont multiples. Le bruit global s’exprime comme leur somme quadratique.
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8.4.1 Courant d’obscurité et bruit d’obscurité

Cette source de bruit est d’origine thermique et provient de l’agitation des atomes de silicium

à l’intérieur du CCD. Des électrons sont piégés de manière aléatoire dans les puits de potentiels

du CCD. Ce signal supplémentaire se confond donc avec la contribution des électrons issus

du signal lumineux. En outre, ce bruit thermique fluctue et contribue à ce que l’on appelle

généralement le bruit du courant d’obscurité. La création d’électrons d’origine thermique suit

une statistique de Poisson, et pour un nombre N d’électrons créés, l’écart quadratique moyen

sera donc
√

N, qui est la contribution du bruit d’obscurité au bruit total.

Ce bruit thermique peut être largement réduit par refroidissement du capteur. Depuis son in-

vention voilà une dizaine d’années, le MPP (Multi-Pinned-Phase) permet également de réduire

considérablement le bruit d’origine thermique, qui est principalement généré aux interfaces

silicium-dioxide de silicium.

8.4.2 Bruit de lecture

Exprimé en électrons par pixels, il est généré par l’amplificateur de sortie du CCD lors de

la pré-amplification du signal électrique contenu dans les pixels. Ce bruit résulte du processus

de quantification du signal électronique.

8.4.3 Rapport Signal à Bruit

De manière générale, le rapport signal à bruit d’un capteur d’image (CCD ou CMOS) peut

être exprimé comme,

RSB =(P×Qe× t)/
√

(P×Qe× t + D× t + N2
r )

avec P signal lumineux (photons/pixel/seconde) Qe efficacité quantique du CCD (0 ≤ Qe ≤ 1) t

Temps d’intégration (secondes) D bruit d’obscurité (électrons/pixel/seconde) Nr bruit de lecture

où l’on retrouve les contributions des sources de bruit décrites plus haut : les fluctuations

statistiques du signal lumineux (bruit de photon), le bruit d’obscurité et le bruit de lecture. Pour

une analyse plus détaillée sur ces sources de bruit et les comparatifs entre CCD et CMOS, je

renvoie à l’article de J. Janesick (Janesick 2002 [59]) qui aborde de manière très complète le

fonctionnement et les bruits de ces capteurs.
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8.5 Acquisition des images et détection des photons

L’architecture que nous avons mise au point utilise des cartes de numérisation au standard

PCI (Euresys). Pour Algol-P, le modèle autorise jusqu’à 6 signaux d’entrée analogiques, dont

3 peuvent avoir une synchronisation indépendante. Elle est tout particulièrement adaptée à la

caméra SONY HR300 puisque cette dernière utilise 2 sorties vidéo.

La carte de numérisation est synchronisée sur le signal vidéo analogique d’entrée (synchro-

nisation interne de la caméra). A chaque numérisation, l’image est temporairement stockée

dans une mémoire propre à la carte, éventuellement désentrelacée et recomposée (cas pour

la caméra SONY HR-300) avant d’être transférée dans la mémoire du PC par un transfert DMA

(Direct Memory Access, ce qui décharge le processeur d’effectuer ce transfert).

A partir de ce moment, une interruption est générée, qui se traduit au niveau logiciel par

l’exécution d’une fonction dite "de rappel" (callback), et qui est le point de départ de la chaîne

de détection des photo-événements.

Figure 8.12. Photo-événements numérisés. Chacun d’entre eux présente un maximum local qui déter-
mine sa "détectabilité" par l’algorithme.

La Figure 8.12 montre que l’impact des photo-événements sur le capteur CCD s’étend sur

plusieurs pixels (de manière optimale avec une largeur à mi-hauteur de 1 pixel) et présente

donc un maximum local. L’algorithme de détection parcourt l’image ligne par ligne, et teste si le

pixel courant est au dessus d’un certain seuil (qui dépend des paramètres de réglage du gain

du CCD, et de l’offset et du gain de numérisation) et s’il est un maximum local. Si l’événement

est validé, on peut exécuter une tache de centrage de photons.
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Figure 8.13. Cette figure, qui est à comparer avec la Figure 7.5, (page page 112), montre l’architecture
de la caméra Algol-P. Le nombre de composants du système est quasiment réduit à son
minimum.
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8.6 Algorithmes de centrage de photons

Les caméras utilisant des CCD panoramiques ou linéaires, qui génèrent des coordonnées

de photons sont confrontées au problème du défaut spatio-temporel de photons, introduit par la

résolution temporelle limitée des détecteurs, et par la compression de l’information spatiale du

photo-événement. Jusqu’ici, les dimensions des capteurs CCD à lecture rapide étant limitées,

on a compté sur des méthodes de centrage de photons capables d’atteindre une résolution

inférieure au pixel physique. C’est le cas par exemple des caméras CPxx ou de la caméra

Delta, qui échantillonnent les photo-événements sur plusieurs éléments de résolution afin de

permettre à un algorithme (calcul analytique et/ou correction statistique) de restituer la position

de l’événement avec la plus grande résolution spatiale possible, qui elle-même dépend de

la résolution des éléments en amont (essentiellement celle de la photocathode détectrice).

Cette précision est également limitée par le rapport signal à bruit des événements (nombre de

photons par photo-événement).

8.6.1 Précision du centrage

On trouve dans la littérature (Michel et al. 1997 [84]) la comparaison entre différents al-

gorithmes qui permettent de localiser le point d’impact d’un photo-événement. Cela revient à

corréler un modèle a priori de la forme sur celle du photo-événement. Le modèle le plus simple,

utilise le barycentre photométrique, qui s’écrit de manière générale comme,

−→rC =

n∑
k=1

−→rk × I(−→rC)

n∑
k=1

I(−→rC)
(8.3)

Pour simplifier, je me place dans le cas où le barycentre est calculé sur un bloc de 3times3

pixels (figure ci-dessous), dont j’extrais les coordonnées du barycentre xc et yc.

Dans la suite, je noterai ax,y, bx,y et cx,y les intensités selon les deux axes x ou y du détec-

teur, b étant l’intensité du pixel d’intensité maximale.

xC =
cx − ax

ax + bx + cx
(8.4)

avec

σxC =
σpix ×

√
6x2

C + 2

ax + bx + cx
(8.5)
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où σxC est l’erreur commise au premier ordre en présence d’un bruit par pixel s. Aussi la pré-

cision du centrage dépendra-t-elle directement du bruit du capteur CCD utilisé. Dans le cas

d’Algol-P, des images numérisées du "fond" permettent de quantifier le bruit global en chaque

pixel (incluant les sources de bruit liées au CCD, et ceux liés à la numérisation). Le bruit

constaté avec les paramètres de numérisation définis est de ∼2 ADU/pixel, avec un rapport

signal à bruit moyen des événements de 40. On peut donc espérer atteindre au mieux une

précision de centrage de 1/10ième de pixel d’après la relation (Equation 8.5 ).

8.6.2 Erreurs systématiques

On peut utiliser diverses autres corrélations (parabole, courbe de Gauss), mais elles pro-

duisent toutes des défauts de répartition spatiale. En effet, le "fenêtrage" utilisé pour centrer

les photons a pour conséquence de générer des artefacts systématiques. Par exemple, un

calcul de barycentre photométrique aura tendance à concentrer les photons vers le centre des

pixels, faisant apparaître un motif de grille dans l’image. Ce motif systématique (Fixed Pattern

Noise dans la littérature) a fait l’objet de diverses études (Fordham & Hook 1989 [48], Michel

et al. 1997 [84]) et peut notamment être corrigé de manière statistique. Le principe (Carter

et al. 1990 [35], Bergamini et al. 1998 [19]) repose sur l’hypothèse qu’un photo-événement

n’est pas détecté à une position privilégiée par rapport à une autre, autrement dit que si on

éclaire de manière uniforme la photo-cathode, alors la distribution des photo-événements est

elle aussi uniforme. Ainsi, les erreurs systématiques dues au processus de centrage (cf. ci-

dessus) peuvent être compensées de manière à ce que la probabilité d’arrivée d’un photon à

un sous-pixel donné soit la même partout sur le pixel considéré.

Tous ces algorithmes font l’hypothèse qu’un seul événement est présent à un instant donné,

ce qui est approximativement le cas à très faible flux de photons, mais reste incorrect de ma-

nière globale, et devient faux lorsque le flux augmente.

8.7 Discrimination des photons proches spatialement et tempo-

rellement

Ces calculs font intervenir les contributions des pixels adjacents, et dans l’hypothèse où les

événements ont une étendue supérieure à 1 pixel, ils ne permettent pas de dissocier deux évé-

nements distants d’un pixel ou moins. Ce phénomène du trou du centreur est bien connu des

utilisateurs de caméras à comptage de photons panoramiques (voir explications §7.3.1), car

pour les raisons expliquées plus haut, la méthode de centrage supprime l’accès à l’information

de haute fréquence spatiale (vecteur distance de 1 pixel).

Même pour les événements multiples localisés sur le même élément de résolution spatio-

temporel du détecteur, il est difficilement possible de restituer la linéarité photométrique en sor-
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tie des étages d’intensification. En effet, la réponse impulsionnelle photométrique (Pulse Height

Distribution) des intensificateurs qui n’utilisent aucune, ou une seule galette de micro-canaux

est une fonction monotone strictement décroissante, et de ce fait ne permet pas de dissocier

les événements multiples en fonction de leur brillance. Si l’on dispose de plusieurs étages de

galettes à micro-canaux, cette réponse impulsionnelle peut renseigner sur la probabilité que

des événements multiples se soient effectivement produits (Germain 1999 [53]). Cependant,

cela implique des contraintes assez fortes sur le flux de photons incidents par pixel et par trame

et sans oublier par ailleurs que l’augmentation du nombre de galettes de micro-canaux réduit la

résolution spatiale de l’intensificateurs, et par conséquent, la résolution effective de la caméra.

Pour résumer, ces deux problèmes sont étroitement liés mais les solutions pour l’un ne sont

pas nécessairement des solutions pour l’autre, car liés à la taille finie des éléments du capteur.

Une alternative au problème des événements proches pour le domaine de l’imagerie à bas ni-

veau de lumière, est la division en amplitude du front d’onde incident. On enregistre alors deux

images simultanément sur le même détecteur (par exemple en utilisant une lame séparatrice).

La distribution des photo-événements centrés sur l’une et l’autre des images permet ensuite,

en les recombinant correctement, de restituer des fréquences spatiales élevées qui n’auraient

pas pu exister si tous les photons avaient été concentrés dans la même image. L’inconvénient

de cette méthode est qu’elle demande une taille de capteur deux fois plus importante que celle

de l’image, une complexification de l’optique en entrée du détecteur et un traitement qui doit

tenir compte très précisément de la géométrie des images que l’on doit intercorréler (Tallon et

al. 2000 [114], Thiébaut 1994 [116]).

Une deuxième solution consiste à adapter la taille des photo-événements à la taille des élé-

ments photo-sensibles du capteur utilisé. Si l’impact d’un photon produit un événement d’une

taille inférieure à un pixel, on peut se contenter de détecter les intensités par simple seuillage.

Cependant, il faut augmenter le nombre de pixels dans le rapport de la résolution souhaitée, et

cela ne résout pas le problème d’un événement dont l’intensité se répartirait sur 2 ou 4 pixels

(qui seraient alors soit non détectés, soit comptabilisés comme 2 ou 4 photons) et alors des

algorithmes de centrage de photons (tels ceux décrits précédemment) deviennent indispen-

sables.

Figure 8.14. Exemple de deux photons (FWHM ∼1,5 pixels) tombés à une distance de 1,98 unités de
pixel et ne présentant qu’un seul maximum local. Un algorithme classique de centrage de
photons ne pourra distinguer qu’un seul événement, alors qu’une analyse morphologique
permettrait d’estimer la présence de plusieurs photons.
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Une troisième solution consiste à enregistrer l’information du photo-événement en conser-

vant les intensités des pixels voisins, ce que j’appellerai par la suite les pavés ou blocs de

photon. Ainsi, on peut non seulement exploiter l’information au premier ordre du maximum

d’intensité de l’événement (puisque ce critère minimal sert à l’extraction du photo-événement)

pour des traitements en temps réel (corrélations, transformées de Fourier, etc.), et également

conserver un maximum d’information sur les photo-événements pour un centrage ultérieur

plus précis. Cette restitution des photo-événements peut conduire à dissocier plusieurs pho-

tons tombés à proximité les uns des autres. Si on prévoit de déconvoluer l’image par la FEP

moyenne des photons, ou bien d’appliquer des méthodes de reconnaissance de forme, alors il

est presque impératif que les photons soient enregistrés sur des zones plus étendues que le

support du photo-événement lui-même. La raison est que deux photons tombant à proximité

l’un de l’autre ne laissent paraître qu’un seul maximum d’intensité local, mais la somme des

deux événements n’a plus une distribution d’intensité à symétrie de révolution. La Figure 8.14

illustre ce phénomène avec deux photo-événements centro-symétriques.

8.8 Solution aux problèmes des algorithmes de centrage de pho-

tons

8.8.1 Sauvegarde des pavés de photon

Le système d’acquisition de la caméra Algol que j’ai mis au point autorise un mode de sau-

vegarde des pavés de photon sur 3x3 pixels, mais il est possible d’enregistrer une plus grande

surface (par exemple 5x5 pixels). Compte tenu des commentaires précédents, cette informa-

tion peut permettre d’appliquer un algorithme de centrage de photon précis post-acquisition.

Dans le cas de la Figure 8.14 , deux événements sont tombés l’un à côté de l’autre mais un

système d’extraction ne "voit" qu’un seul photon.

8.9 Exemples d’application

8.9.1 Correction du trou de centreur

La méthode proposée consiste à traiter les données à partir des interférogrammes bruts,

contenant l’information spatiale sur les photo-événements. En fonction de la largeur à mi-

hauteur des photo-événements, il est possible de restituer la quasi totalité de l’information

photonique contenue dans l’image analogique de départ. Pour l’exemple de la Figure 8.14 , une

fenêtre de 5×5 pixels serait nécessaire pour restituer l’information des 2 photo-événements. En

modélisation le profil d’un photo-événement par une courbe de Gauss de largeur à mi-hauteur

σ, un calcul simple permet de trouver la séparation 2a pour laquelle il devient impossible de
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discriminer les 2 événements par détection de maximum local.

f(x) = e
-(x-a)2

2σ2 + e
-(x+a)2

2σ2

On cherche à annuler la dérivée seconde en zéro

f′′(0) =
4e

-(x-a)2

2σ2

4σ4 × (2a2 − 2σ2)

c’est à dire pour a=σ.

Figure 8.15. (haut) Autocorrélation de 42 poses sur le simulateur optique du GI2T avec centrage de pho-
tons. (bas) La même séquence d’images autocorrélée avec les pavés de photons 3 ×3 pixels.

La taille optimale des événements doit prendre en compte l’échantillonnage correct de

l’image en entrée d’une part, et d’autre part elle doit imposer le nombre de pixels n × n ("pavés

de photon") à sauvegarder, qui dépend uniquement des performances du système d’acquisi-

tion.

Figure 8.16. Spectre de puissance moyen des images (gauche) avec centrage de photons, (milieu) avec
pavés de photons et (droite) avec pavé, redressé du spectre de la moyenne des pavés de
photons (transformée de Fourier des autocorrélation de la Figure 8.15).

Pour la caméra Algol-P, la sauvegarde des pavés de photons sur 3x3 pixels a été tes-

tée avec succès jusqu’à des flux de 10 000 événements par image (soit 106 événements
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par seconde), c’est-à-dire qu’aucun ralentissement de la cadence de lecture n’a été constaté.

D’autres tests plus précis que je n’ai pas eu la possibilité de mener à terme devront être effec-

tués pour bien quantifier les capacités de traitement dans ce mode.

Figure 8.17. Profile du pic haute fréquence avec centrage de photons (en haut à droite et en pointillés en
bas), et en utilisant les pavés de photons (en haut à gauche et en continu en bas).

Pour illustrer cette possibilité, la Figure 8.15 montre l’auto-corrélation de 42 poses effec-

tuées sur lesquelles on distingue des franges d’interférence dont les images ont été enregis-

trées en sauvegardant les pavés de photons 3×3 pixels. Les figures Figure 8.16 et Figure

8.17 montrent les spectres de puissance et les coupes obtenues avec les deux méthodes

(centrage, et pavés de photons/déconvolution). Malgré le faible flux de photons et le nombre

d’images réduit (42), les pics haute fréquence sont tout de même visibles. La comparaison des

coupes Figure 8.17 en bas révèle que la méthode utilisant les pavés de photon peut être ex-

ploitée sans modification notable de l’information, voire même améliorée puisque le processus

est moins destructif que le centrage direct. Cette méthode mérite donc d’être étudiée plus en

profondeur, et plus particulièrement dans le contexte du phénomène de "trou du centreur".
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8.9.2 Application au réglage fin de la focalisation de l’optique

Le couplage optique entre la face externe du hublot de fibre optique du second intensifica-

teur et le capteur CCD a un rapport d’ouverture de 1,25. La profondeur de champ n’est que

de quelques microns et donc la mise au point en est d’autant plus compliquée. Pour pallier à

cette difficulté, j’ai conçu un outil de visualisation qui permet de calculer la FEP moyenne des

photo-événements en fonction de leur position dans le champ. Il permet de trouver le réglage

qui maximise l’intensité des photo-événements, et par conséquent le meilleur réglage possible.

Figure 8.18. Outil pour le réglage de la focalisation des photo-événements sur le capteur CCD. En agis-
sant en temps-réel sur l’objectif du coupleur optique, on visualise la FEP moyenne des évé-
nements sur tout le champ et pour 25 images (nombre réglable). Ici les événements ont
une taille de 3 ×3 pixels, mais la fenêtre de sauvegarde peut être arbitrairement grande et
dépend uniquement de la vitesse du système d’acquisition. On constate ici le phénomène
de traînage horizontal sur les lignes du CCD qui déforme l’événement dans cette direction
(intensités plus fortes).

L’outil (Figure 8.18 ) donne pour N images successives, la FEP moyenne des événements

en unités de niveau de gris. Lors des réglages, on peut constater (Figure 8.19) la sensibilité

du dispositif. Des tests de focalisation ont révélé que la précision, moyennant un réglage ma-

nuel du coupleur optique, est de ±3 microns et s’est donc révélée suffisante pour ajuster la

focalisation optimale.

Figure 8.19. Pour illustrer la très forte dispersion dans l’intensité des événements, ce tableau donne
l’intensité moyenne et l’écart type (pourcentage de l’intensité moyenne) pour les 9 points
des événements.
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8.10 Cryogénie

Afin de travailler à un régime de comptage de photons, le bruit de la caméra doit atteindre

un seuil que on peut considérer comme négligeable. La principale source de bruit est la pho-

tocathode d’entrée, dont le bruit thermique produit de "faux" événements. Dans le montage

opto-électronique de la caméra, le problème du bruit pourrait être accentué si le gain de la

photocathode de tête était trop faible. Cela impliquerait qu’il faille augmenter le gain du second

étage pour atteindre le gain d’intensification nominal. Or, si ce second gain est trop élevé, ce

sont alors les événements du bruit thermique du second étage qui seraient la principale source

de bruit. Dans notre cas, le gain du second étage est tout juste insuffisant pour dominer le bruit

thermique de l’ensemble de la caméra. Le nombre moyen de photons détectés issus du second

étage dans les conditions d’opération est inférieur à un événement par image, c’est-à-dire que

ce bruit est inférieur à 2 10-4 événements par pixel et par seconde.

Dès lors, le bruit thermique de la photocathode de tête doit être réduit par le biais d’un

refroidissement. Dans le cas d’Algol-P, au lieu d’utiliser une cryogénie à azote liquide, comme

pour les CPxx, nous avons utilisé un circuit de glycol refroidi par un cryostat. Le liquide refroidi

circule dans un anneau en cuivre, au plus proche de la fenêtre d’entrée de l’intensificateur

de type VARO/S20 de 40 mm. Cet anneau repose sur le moule en silicone de l’intensificateur

et le tout est isolé de son support mécanique par un empilement de couches de feuilles de

mylar et de mousse isolante. Un hublot de verre (traité anti-reflets) est maintenu en contact

par pression sur le moule en silicone. Un joint torique assure la bonne étanchéité du contact

afin d’éviter que de l’air humide ne pénètre dans le volume entre la photocathode et le hublot.

Deux tuyaux souples ont été coulés dans le moule au niveau de la face de la photocathode, et

servent à injecter de l’air comprimé sec en continu lors de l’utilisation de la caméra refroidie.

Pour éviter la condensation sur la face externe du hublot, nous avons utilisé des résistances

chauffantes (6, disposées sur le pourtour du hublot) sous forme de pastilles adhésives.

Avec ce dispositif, les premiers essais ont permis d’atteindre la température de -14◦ C

(Figure 8.20 ), qui réduit l’émission thermique à environ 5 photons par image de 10 ms, soit un

bruit de 1,1 10-3 événements par pixel et par seconde.

8.11 Tests sur le ciel

Le test de la caméra sur le ciel a permis de concrétiser l’objectif que nous nous étions fixé

au début de mon travail de recherche.
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8.11.1 Première lumière

Afin de valider tout le travail accompli sur la caméra prototype Algol-P, j’ai installé ce proto-

type au foyer du spectromètre de GI2T/REGAIN lors d’une nuit technique. Le but était d’enregis-

trer des "photons stellaires", et si possible, acquérir des franges d’interférence. Cette tentative

a eu lieu le samedi 3 novembre 2001 et a immédiatement rencontré un succès démontrant

la souplesse de l’architecture d’Algol-P. L’utilisation simultanée de deux caméras à comptage

(CP20 et Algol-P) allait permettre de détecter les franges dans la "voie rouge" (temps de cohé-

rence de l’atmosphère et visibilité plus favorables), et d’enregistrer les données sur la caméra

de la "voie bleue". Ainsi, nous avons placé la caméra CP20 au foyer de la chambre rouge, et

Algol-P dans la chambre bleue. Dans la mesure où je ne recherchais pas nécessairement des

données exploitables scientifiquement, nous avons choisi une base de l’interféromètre courte

(12 m) pour nous assurer de la bonne détectabilité des franges à 656 nm dans la voie rouge (la

visibilité de la plupart des étoiles passant à cette époque est proche de l’unité). La température

relevée au niveau de la photocathode de la caméra indiquait -14◦C. Durant cette nuit, j’ai enre-

gistré des données contenant des franges d’interférence détectées par CP20. Le spectromètre

utilisait le réseau de diffraction à 300 traits/mm (résolution 5000). Dans cette configuration la

couverture spectrale de Algol-P est de 17,8 nm. Le Tableau 9.3.1 résume les objets qui ont été

observés.

Figure 8.20. Courbes de température mesurées au niveau du polycryostat (carrés) et de la tête de la
caméra (diamants). Au terme de 2 heures, on a atteint un ∆T=32◦. Le bruit thermique moyen
alors constaté est de 5 photons/image (soit 1.1 10 -3 ph/pix/s).

Les flux de photons indiquent que l’efficacité quantique d’Algol-P est identique à celle de

CP20. L’étoile γCas observée un mois plus tôt avec CP20 à la même longueur d’onde donnait

un flux de ∼590 ph/image, mais avec le réseau à 100 tr/mm (dispersion 3 fois inférieure), et

avec une cadence d’image deux fois plus faible, ce qui donne une efficacité tout à fait compa-
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Etoile λ (nm) Flux (ph/image)

αCep 525 ∼135

βPer 525 ∼190

486 ∼100

γCas 486 ∼110

Tableau 8.2. Liste des étoiles observées lors de la première lumière de la caméra Algol-P sur l’interféro-
mètre GI2T/REGAIN le samedi 3 novembre 2001 (Observateurs : A. Domiciano, F. Vakili et L.
Abe).

rable, d’autant que les intensificateurs primaires des deux caméras sont identiques (VARO/S20

de 40 mm).

Figure 8.21. Auto-corrélation des images courte-pose brutes de 10ms (gauche) qui font apparaître les
franges d’interférence sur l’étoile Algol ( βPer) à 12 mètre de base. A droite, le spectre de
puissance moyenné sur 24717 poses élémentaires (les "pics frange" ont été encerclés). V 2

= 0,95 ± 0,10.

Afin de déterminer la qualité des données, j’ai calculé la somme des auto-corrélations des

poses courtes élémentaires, puis le spectre de puissance moyen. Le résultat (Figure 8.21a ) fait

effectivement apparaître les franges d’interférence dont le contraste est usuellement mesuré

dans le spectre de puissance (voir le formalisme au chapitre 5.2). Les pics "haute fréquence",

pendant des franges dans l’autocorrélation, sont visibles sur la Figure 8.21b .
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Figure 8.22. Spectres bruts redressés des étoiles βPer (Algol, à gauche) et γCas (à droite) autour de la
longueur d’onde H β (λ=487,8 nm).

J’ai estimé (en utilisant une méthode de réduction de donnée adaptée à ces données) le

contraste des franges sur ces données de manière assez brutale, puisque aucune donnée

relative à la configuration de l’interféromètre pendant l’acquisition n’a été enregistrée (Algol

n’était pas "interfacée" avec le programme de contrôle du GI2T). Cette mesure donne V2 =

0,95 ± 0,10 %, où l’erreur englobe ces données inconnues tout en restant réaliste. Ceci tend

à confirmer la conformité de la caméra Algol-P avec les spécifications de départ, mais des

observations supplémentaires et plus systématiques doivent confirmer ce résultat.

8.12 Commentaires et perspectives

Ce travail de développement a finalement abouti à la conception d’un prototype entièrement

fonctionnel dont l’utilisation permet aujourd’hui d’acquérir des données scientifiques. C’est au

travers de cette approche par avancées successives que je suis arrivé à ce résultat, chaque

étape ayant prouvé l’intérêt de nos orientations. Ce fut le cas pour la caméra CP20 qui a litté-

ralement été transformée au niveau de son système d’acquisition de données, et bien sûr pour

la caméra Algol-P. Bien que ces deux caméras soient partiellement construites autour de com-

posants mécaniques et opto-électroniques relativement anciens (intensificateurs, mécanique),

il n’en reste pas moins que la souplesse de l’architecture que j’ai développée l’a été dans le

but précis de pouvoir s’adapter à d’éventuelles améliorations ou modifications (et elle l’a déjà

prouvé en plusieurs occasions).

Précisément en ce qui concerne l’amélioration de la partie d’intensification que je n’ai mal-

heureusement pas eu le temps d’approfondir, il est prévu dans un avenir proche d’utiliser de

nouveaux intensificateur de type Gen-III voire Gen-IV avec des rendements quantiques au

moins 5 fois meilleurs que ceux actuellement utilisés (en moyenne). Pour tirer partie de ce

gain en sensibilité, il convient de continuer à améliorer la résolution temporelle des capteurs

d’image, comme on peut l’envisager dès maintenant avec des caméra fonctionnant à plus de

200 par seconde (par exemple avec les caméras numériques DALSA a 266 images par se-

conde).



Chapitre 9

Exploitation sur le GI2T/REGAIN

Mon travail de développement a toujours reposé sur la motivation d’exploiter ces caméras

à des fins scientifiques. En particulier, le contexte du GI2T se prêtait particulièrement bien à

cette motivation, puisque comme je vais l’expliquer dans les chapitres qui suivent, ces nou-

veaux détecteurs ont été testés et sont aujourd’hui utilisés pour l’enregistrement des données

d’observation sur l’interféromètre.

Il ne faut pas perdre de vue que ce développement instrumental s’inscrit dans le contexte

de l’imagerie à très haute dynamique pour lequel ils sont particulièrement bien adaptés. Je

rappelle ici qu’une des premières utilisations de la caméra CP20 s’est faite pour une expérience

de coronographie stellaire avec optique adaptative (Boccaletti et al. 2000a [26]). Faute de

n’avoir pu être utilisée pour mes propres expériences de coronographie avec le coronographe

à couteau de phase, il a été extrêmement instructif pour moi de valider mon travail au travers

de l’exploitation scientifique de l’interféromètre GI2T.

9.1 Contexte et Objectifs scientifiques

Afin de qualifier mon développement des caméras à comptage de photon j’ai proposé d’im-

planter la caméra CP20 au foyer de la "voie bleue" du spectromètre de GI2T dès l’automne

1999. L’une des originalités de la table de recombinaison REGAIN et de son spectromètre est

de pouvoir utiliser simultanément deux voies spectrales distinctes. Les avantages sont mul-

tiples :

– premièrement, il est possible d’enregistrer les franges d’interférence de manière simul-

tanée, c’est à dire pour la même réalisation de la turbulence (aux effets chromatiques

près)

– cette spécificité permet dans quelques cas d’enregistrer les franges "en aveugle" sur une

des voies, lorsque par exemple le contraste des franges est extrêmement faible

159
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Je dois préciser que mon travail ne s’est pas inscrit dans un seul but technique qui au-

rait été de fournir un détecteur d’appoint au GI2T, mais qu’il avait bel et bien comme objectif

pour moi, de produire des résultats scientifiquement exploitables. Cependant, cette période a

coïncidé avec l’apparition de problèmes sur la caméra CP40, située dans la "voie rouge" du

spectromètre, qui ont empêché l’enregistrement simultané des franges dans les deux voies.

Non seulement le fonctionnement de l’interféromètre GI2T/REGAIN est complexe en lui-

même, mais il doit également faire face à toute les difficultés techniques qui y sont rattachées,

et que l’ensemble de l’équipe doit savoir identifier et résoudre. Pour cette raison, son exploita-

tion scientifique doit être le résultats d’une maîtrise de la chaîne instrumentale complète, des

télescopes jusqu’au détecteurs, et des manière ultime, du traitement de données avant leur in-

terprétation astrophysique. J’ai largement contribué à cet effort à divers niveaux, en interaction

avec l’ensemble des personnels travaillant sur l’instrument. Ce travail d’équipe permet aujour-

d’hui au GI2T de pouvoir être utilisé par tous de manière régulière par équipe de 2 personnes.

Le système de contrôle automatique de l’instrument (automate, développé par Jean-Michel

Clausse et Denis Mourard) rendrait même possible l’observation à une seule personne, mais

pour des raisons évidentes de sécurité, cela n’est jamais le cas.

La somme de tous ces ajustements a pris du temps pour être complètement opérationnelle

(plus d’un an et demi après le début de ma thèse), ce qui explique que mon travail sur la partie

instrumentale a été prépondérant, mais il a toujours été motivé par la volonté d’obtenir des

résultats astrophysiques.

Par conséquent les difficultés d’observations pour les programmes scientifiques auxquels

je me suis intéressé, ont été largement accrues. Ceci nous a incité à mettre au point de nou-

velles stratégies d’observation, notamment pour le programme sur αLyr (Véga). J’ai également

proposé un programme d’observation de la super géante bleue PCyg, qui avait fait l’objet de

campagnes précédentes au GI2T (Vakili et al. 1997 [122]) et plus récemment par optique

adaptative (Chesneau et al. 2000 [37]).

9.1.1 Bref historique : de l’I2T au GI2T

Le Grand Interféromètre à 2 Télescopes est la suite logique du premier interféromètre à

pupille diluée, I2T (Interféromètre à 2 Télescopes), construit par Antoine Labeyrie en 1974. Ce

premier instrument, muni de deux télescopes de type Alt-Az de 25 cm de diamètre, a permis

d’étudier et de valider les concepts d’interférométrie à pupilles indépendantes. D’abord testé

à l’Observatoire de Nice sur le Mont Gros, il est ensuite déplacé au plateau de Calern (à

Caussols) où il est exploité jusqu’en 1992.
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9.1.2 Description générale de GI2T/REGAIN

L’interféromètre GI2T (Figure 9.1 ) utilise le principe de la recombinaison cohérente de deux

faisceaux issus de télescopes indépendants. Il utilise le mode de recombinaison que Albert

Michelson avait initié en 1919 sur le télescope du Mont Wilson (Michelson 1920 [85]), qui

est une variante du mode de recombinaison proposé par Hyppolite Fizeau en 1868 (Fizeau

1868 [47]). La différence réside dans le fait que la recombinaison des faisceaux est issue d’un

réarrangement des pupilles collectrices : Fizeau utilise une pupille homothétique de la pupille

collectrice, alors que Michelson ne respecte pas cette homothétie.

Figure 9.1. Schéma fonctionnel de l’interféromètre GI2T/REGAIN et de son spectromètre.
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9.2 Ce que "voit" un interféromètre

9.2.1 Relation objet-image

L’image (I) d’un objet (O) observé avec un instrument d’observation (T) suit la relation :

I(~r) = O(~r)⊗ T(~r) (9.1)

où ⊗ représente le produit de convolution, et où toutes ces fonctions dépendent de coordon-

nées d’espace, de temps et de longueur d’onde. On notera également que I, O et T sont des

distributions d’intensité, et donc sont des grandeurs strictement réelles et positives. La fonction

T correspond de manière formelle à l’image élémentaire que donne l’instrument d’un objet non

résolu, situé à l’infini, de sorte que son onde est parfaitement plane.

Cette relation est valable quel que soit l’instrument d’optique utilisé (par exemple un téles-

cope aussi bien que l’œil humain). En utilisant le formalisme mathématique, on peut transcrire

ce produit de convolution dans l’espace des fréquences comme le produit de leur transformée

de Fourier (leur spectre , noté ∼), soit,

Ĩ(~u) = Õ(~u)× T̃(~u) (9.2)

Dès lors, si on a accès précisément à T, et donc à sa transformée de Fourier, on pourrait

idéalement retrouver directement la distribution d’intensité O de l’objet par la relation,

O(~r) = TF -1

(
Ĩ

T̃

)
(~r) (9.3)

où TF -1 dénote l’opération de transformation de Fourier inverse.

9.2.2 Cas d’un télescope unique

En utilisant le formalisme de l’optique de Fourier, la fonction T de l’équation 9.1 peut être

décrite comme le module au carré de la transformée de Fourier de l’ouverture du télescope qui

collecte les photons de l’objet (pupille d’entrée). Pour une pupille circulaire de diamètre D sans

obstruction centrale, T est plus couramment appelée la figure d’Airy (Figure 9.2 ), et a pour

expression,

T = 2

∣∣∣∣J1(z)
z

∣∣∣∣2 (9.4)
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Figure 9.2. (gauche) Figure de diffraction d’un télescope à pupille circulaire et (droite) une coupe radiale
(unités arbitraires). Où J 1 est la fonction de Bessel de premier ordre. En terme de dimension
angulaire, cette figure de diffraction s’annule pour (premier anneau sombre de la figure de
gauche).

z = 1,22
λ

D
(9.5)

exprimé en radians (ou en secondes d’arc), que l’on définit comme étant le pouvoir de

résolution angulaire de l’instrument à la longueur d’onde λ.

On remarquera que si T est le module au carré de la transformée de Fourier de la pupille

(figure d’Airy), alors dans la relation 9.2 , T̃ est identique à l’autocorrélation de la pupille. Cette

fonction TF(T) est appelée la fonction de transfert de modulation (FTM) de l’instrument. Donc

la relation 9.2 indique que le spectre de l’image obtenue au foyer de l’instrument n’est

autre que le spectre de l’objet (transformée de Fourier de la distribution d’intensité de

l’objet O) modulé par le spectre de transmission de l’instrument (la FTM) . Ceci est vrai de

manière générale et peut s’appliquer au cas des pupilles diluées utilisées en interférométrie à

longue base.

9.2.3 Cas des pupilles diluées

Dans le cas d’un télescope unique (hors de l’atmosphère pour le moment), on a accès

simultanément à toutes les fréquences spatiales de l’objet TF(O)(u) (TF étant l’opérateur de

transformation de Fourier) et on peut donc reconstituer la distribution d’intensité de l’objet par

transformée de Fourier inverse (équation 9.3 ). Les fréquences maximales accessibles sont

bien sûr limitées par la taille de la pupille.

Pour avoir accès à des fréquences spatiales plus élevées, il est donc nécessaire d’augmen-

ter les dimensions de la pupille. L’interférométrie à deux télescopes est le moyen le plus simple

pour y parvenir, faute de pouvoir construire des télescopes monolithiques de très grand dia-

mètre (limité pour le moment au maximum entre 8 et 10 mètres (VLT, Keck, Subaru, Gemini)).
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En plaçant les 2 ouvertures à des distances arbitrairement grandes (base B), et sous la condi-

tion de pouvoir recombiner les faisceaux issus de ces télescopes de manière cohérente, on

peut alors avoir accès à n’importe quelle fréquence spatiale de l’objet, mais de manière indé-

pendante. La résolution angulaire maximale accessible est alors 1,22 λ/(B+D) ou ∼ 1,22 λ/B

si D � B.

La formulation "de manière indépendante" signifie que l’information sur la phase absolue

des ondes collectées de l’objet est perdue, car les contraintes de pointage (en absolu) et de

positionnement des ouvertures à des instants différents et pour des bases différentes devraient

être d’une fraction de longueur d’onde, ce qui, dans la pratique, est infaisable.

D’autre part, les turbulences atmosphériques qui provoquent des fluctuations d’indice de ré-

fraction font également fluctuer la phase des fronts d’onde issus de l’objet observé de manière

aléatoire. L’interférométrie des tavelures offre une solution à cette dégradation apparente des

images et permet de restituer une grande partie de l’information en conservant la résolution

angulaire de l’instrument.

9.2.4 Interférométrie des tavelures

L’image formée au foyer d’un télescope de grand diamètre (à partir de 1m et dans les lon-

gueurs d’onde visibles et proche IR) en présence de turbulence atmosphérique n’est plus une

figure d’Airy, mais un ensemble de taches lumineuses, les tavelures, réparties aléatoirement

dans l’image. Les dimensions caractéristiques des tavelures sont λ/D, alors que la zone sur

laquelle elles se répartissent a une taille typique de λ/r0. Ce dernier paramètre, r0, introduit par

Fried (Fried 1966 [51]), est assimilé à des zones de la pupille où la phase de l’onde lumineuse

est à peu près constante et ne varie pas plus que 2π. Ce paramètre est fonction de la longueur

d’onde et varie comme λ6/5. En l’absence de turbulence, r0 est infini et on retrouve la figure

de diffraction d’Airy. Il est à noter que les valeurs typiques de r0 sont de l’ordre de 10 cm dans

le visible (500 nm), mais dépendent énormément des conditions climatiques du lieu (vents aux

différentes couches en altitude, densité des couches, etc).

Ainsi l’imagerie les turbulences atmosphériques provoque une perte considérable du pou-

voir de résolution théorique des télescopes, passant de λ/D à λ/r0. Pour pallier au carac-

tère aléatoire des images tavelées, Labeyrie fait remarquer que chaque tavelure individuelle

conserve la résolution angulaire du télescope (λ/D), et propose un moyen de restituer son

pouvoir de résolution théorique. Il s’agit d’extraire le spectre de puissance moyen des images

tavelées, au fur et à mesure des fluctuations aléatoires de l’image provoquées par la turbu-

lence. La contrainte instrumentale est de pouvoir enregistrer les images tavelées suffisamment

rapidement pour "figer" la turbulence (voir §9.6.4).

Dans ces conditions, l’équation 9.2 peut être réécrite en remplaçant T par S, qui est la

fonction de transfert regroupant le télescope et l’atmosphère. Il vient,

TF(I) = TF(O)× TF(S) (9.6)



Exploitation sur GI2T/REGAIN 165

qui est définie à un instant t donné, vu le caractère fluctuant et aléatoire de S, mais dont la

moyenne est supposée stable. On en déduit le spectre de puissance,

|TF(I)|2 = |TF(O)|2 × |TF(S)|2 (9.7)

Pour un grand nombre de poses, dont chacune "fige" l’état de la turbulence, l’équation Eq.9.2

peut s’écrire ∑
|TF(I)|2 =

∑(
|TF(O)|2 × |TF(S)|2

)
(9.8)

et en supposant que le spectre de puissance de O ne varie pas dans le lapse de temps de

l’enregistrement des images, il vient,∑
|TF(I)|2 = |TF(O)|2 ×

∑(
|TF(S)|2

)
(9.9)

soit en moyenne,

< |TF(I)|2 >= |TF(O)|2× < |TF(S)|2 > (9.10)

où < • > désigne la moyenne d’ensemble. Pour remonter au spectre de puissance de O, il

reste à estimer le spectre de puissance de S, en faisant l’hypothèse que sa moyenne restera

stable. Dans la pratique, S est déterminée en observant une étoile simple non résolue dans les

conditions les plus proches possibles de celles de l’observation de l’objet de science. On voit ici

que l’information de phase absolue est perdue, et qu’on ne peut donc remonter qu’au module

du spectre de l’objet O, sa phase étant perdue. Des techniques plus élaborées permettent de

retrouver la phase de l’objet.

Cette technique est également utilisée en interférométrie optique à longue base et dans le

cas de plusieurs ouvertures séparées.

9.2.5 Formalisme & Visibilité

En se plaçant dans le cas de 2 télescopes de diamètre D séparés par la base B, on montre

que la recombinaison cohérente des deux ondes Ψ1 et Ψ2 d’intensité I1 et I2 issues des 2

télescopes et provenant du même objet forment une image dont l’intensité est,

I(~x) = I1 + I2 + 2
√

I1I2
< Ψ1Ψ2

∗ >√
< |Ψ1|2 >< |Ψ2|2 >

cos

(
2 π

~B ·~x
λ F

− Φ

)
(9.11)

F, focale du télescope, Φ la phase regroupant les différents termes de phase provenant de

l’objet et de l’instrument.

On note,

γ12 =
| < Ψ1Ψ∗

2 > |√
< |Ψ1|2 >< |Ψ2|2 >

(9.12)

la quantité qui est appelée le degré complexe de cohérence mutuel et il représente l’ap-

titude des deux ondes (1 et 2) à interférer. Il est relié au spectre de l’objet par la relation

(théorème de Van-Cittert - Zernike),
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γ12 =
| < Ψ1Ψ∗

2 > |√
< |Ψ1|2 >< |Ψ2|2 >

=
TF(O)(B/λ)

TF(O)(0)
= V = |V|eiϕ (9.13)

V est aussi appelée la visibilité complexe. En pratique, on déduit du module de V le contraste

des franges d’interférence, et de sa phase, leur déplacement . Donc la visibilité mesurée avec

une base B est proportionnelle au spectre de l’objet à la fréquence spatiale B/λ.

En pratique, l’interférométrie à longue base se prête particulièrement bien aux mesures

de diamètre stellaires. Pour caractériser leurs dimensions dans différentes directions, il est

commun de comparer les mesures de visibilité de ces objets, à un modèle d’étoile représenté

comme un disque uniformément lumineux (disque uniforme, dont le spectre est une fonction

d’Airy (Figure 9.3 ). Tout comme en optique classique, on dit que l’objet observé est résolu

lorsque l’on a identifié l’endroit où sa visibilité chute proche de zéro. Cependant, il est possible

d’estimer une dimension moyenne des diamètres stellaires sans nécessairement atteindre ce

premier zéro de la fonction de visibilité.

Figure 9.3. (gauche) Fonction de visibilité d’un objet (modèle simplifié d’un disque uniformément lumi-
neux) de 3 mas en fonction de la base de l’interféromètre. L’interféromètre permet de mesurer
directement le carré de la fonction de visibilité (droite).

9.2.6 Fonction de transfert

Le formalisme de l’interférométrie (Labeyrie 1975 [67], Roddier & Lena 1984 [108], Tallon

& Tallon-Bosc 1992 [113], Mourard et al. 1994 [87], Berio et al. 1999 [21]) permet de préciser

la relation entre la nature de l’objet observé et le signal détecté au foyer de l’instrument. La

fonction de transfert d’un interféromètre à 2 télescopes (cas du GI2T) peut être décrite selon 3

composantes (Figure 9.4 ) :

– une contribution à hautes fréquences correspondant aux franges d’interférences dans

les tavelures,

– une composante basse fréquence (pic tavelure) relative à chaque ouverture individuelle,

et qui correspond aux structures de tavelures de dimension λ/D

– une composante dominante en présence de turbulence atmosphérique appelée "pic

seeing", qui correspond à l’étalement des images, dont la dimension caractéristique est

λ/r0
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Figure 9.4. (gauche) Allure de la coupe de la fonction de transfert longue pose de l’interféromètre à 2
ouvertures sans atmosphère (coupe). Dans ce cas il s’agit du carré de l’autocorrélation de la
fonction pupille de sortie de l’interféromètre. Les théories d’optique atmosphérique montrent
que pour le cas des grandes ouvertures suffisamment éloignées l’une de l’autre (qui évite les
corrélations spatiales et temporelles des fronts d’onde) et en présence de turbulence, cette
fonction de transfert longue pose se comporte comme l’autocorrélation simple de la pupille
de sortie à laquelle vient s’ajouter la fonction de transfert de l’atmosphère (unités arbitraires).

Lorsqu’on peut considérer qu’il n’y a pas de corrélation entre les fronts d’onde devant les

pupilles des deux télescopes (cas où la base B est supérieure à l’échelle de turbulence externe

L0), les pics frange et tavelure moyens peuvent être décrits comme l’autocorrélation simple de

la pupille de sortie de l’interféromètre (Roddier & Lena 1984 [108]).

On peut remarquer que sans atmosphère, il n’y a plus que 2 composantes qui sont données

par le carré de l’autocorrélation de sa pupille (le pic tavelure et le pic frange).

La composante haute fréquence de la fonction de transfert module le spectre de puissance

de l’objet observé à la fréquence spatiale moyenne B/λ. Comme je l’ai évoqué ci-dessus et

d’après le théorème de van Cittert-Zernike (Equation 9.13 ), l’information sur le module de la

visibilité complexe de l’objet est contenue dans le contraste des franges d’interférence. Denis

Mourard montre (Mourard et al. 1994 [87]) qu’un estimateur du contraste des franges indé-

pendant du temps de pose est donné par,

C = |V |2 =

∫
FrangeLP

| Õ(z)|2FTM(z) dz∫
TavelureLP

FTM(z) dz
(9.14)

La difficulté réside ici dans l’estimation du dénominateur, qui doit s’affranchir de la contribution

basse fréquence inhérente à l’étalement de l’image au foyer des télescopes (la tache "seeing"),

dont la contribution dans le spectre de puissance est le pic seeing (Figure 9.4 à droite ). La

méthode aujourd’hui utilisée consiste à ajuster dans le spectre de puissance la composante

basse fréquence de la FTM déduite des images réelles de la pupille enregistrées durant l’ob-

servation (Figure 9.5 ). Cette méthode s’applique de manière générale, indépendamment du

mode de fonctionnement (mode Courtès ou "franges dispersées").
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Désignation Champ Largeur

Fente bleue 1 4,8" 1 tavelure à 500nm

Fente bleue 2 2,4" 1 tavelure à 500nm

Fente rouge 1 4,8" 2 tavelures à 650nm

Fente rouge 2 2,4" 2 tavelures à 650nm

Tableau 9.1. Hauteur (champ) et largeur des fentes disponibles sur le spectromètre GI2T/REGAIN.

Figure 9.5. Image intégrée des pupilles nord et sud pendant une observation. Ces images sont utilisées
lors de la réduction des données pour calculer la fonction de transfert de modulation de
l’interféromètre.

9.3 Le mode "franges dispersées" du spectromètre

Le spectromètre associé à la table de recombinaison REGAIN autorise deux modes de

fonctionnements distincts : le mode imageur multi-bandes spectrales, autrement appelé mode

Courtès, et le mode "franges dispersées". A ce jour le mode Courtès, n’est pas encore exploité

au GI2T. Dans les paragraphes qui suivent, je m’attacherai donc à décrire plus précisément le

mode franges dispersées.

9.3.1 Principe

On disperse l’image d’une fente qui filtre spatialement l’image tavelée recombinée (Figure

9.6). On dispose d’un jeu de 4 fentes :

Les largeurs différentes sont à choisir en fonction de la longueur d’onde d’observation, et

sont un compromis entre le flux transmis par la fente, et la baisse de contraste des franges cau-

sée par la superposition possible de tavelures différentes présentes sur la largeur de la fente.

Les fentes ’bleues’ sont moins larges du fait de la variation linéaire de la taille caractéristique

des tavelures en fonction de la longueur d’onde.
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Figure 9.6. Simulations numériques. (gauche) Images issues des deux télescopes recombinées au foyer
de la table REGAIN : autour de la différence de marche nulle, des franges d’interférence sont
bien visibles (ici la visibilité est proche de 1). (centre) Une fente de largeur ∼2 tavelures
filtre spatialement l’image à l’entrée du spectromètre. (droite) Après avoir été anamorpho-
sée, l’image de la fente est dispersée permettant en particulier d’accroître la longueur de
cohérence dans chaque canal spectral. Ici, la différence de marche entre les deux bras de
l’interféromètre n’est pas nulle, provoquant un effet d’inclinaison des franges. Echelles d’in-
tensités non linéaires.

Les images provenant des deux télescopes sont formées sur une des fentes à l’entrée

du spectromètre. Cette image est ensuite anamorphosée perpendiculairement à l’orientation

de la fente de manière à concentrer le flux des tavelures frangées. L’image de la pupille est

reprise sur un réseau de diffraction concave qui finit par former le spectre frangé sur le ou les

détecteurs. Les différentes étapes sont résumées sur la Figure 9.1 et illustrées sur la Figure

9.6.

9.3.2 Formalisme

Le formalisme développé par Philippe Bério (Berio et al. 1999 [21]) décrit de manière quasi

exhaustive le fonctionnement en mode franges dispersées. Le principe de fonctionnement dé-

crit plus haut de manière qualitative s’exprime de la manière formelle par les relations que je

vais reproduire ici, en ajoutant un développement qui nous sera utile pour le traitement des

données.

Soit Image l’image tavelée recombinée à l’entrée du spectromètre. L’image est formée sur

une fente qui agit comme un filtre spatial noté Fente ,

Image′(x,z,λ) = Image (x,z,λ).Fente (x,z) (9.15)

On anamorphose l’image de la fente dans le sens de sa largeur, d’un facteur k,

Image′′(x,z,λ) = Image (x,kz,λ).Fente (x,k z) (9.16)

avec k �1. La fonction Fente est identique à la fonction "porte" dans la direction x.

Cette image monochromatique est ensuite dispersée. Pour représenter la totalité de l’inter-
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férogramme dispersé à toutes les longueurs d’onde, on utilise

Interférogramme (x,z) =
∫
λ

Image′′(x,z,λ).Réseau (x,z,λ) dλ (9.17)

où la fonction Réseau(z,λ) décrit la loi de dispersion du réseau dans la direction z, soit,

Réseau (x,z,λ) ∝ 1x(z).δ (z - arcsin (nλ/a− θ)) (9.18)

que je noterai

Réseau (x,z,λ) ∝ 1x(z) · δ (z - f (λ)) (9.19)

où f caractérise le réseau utilisé, et les paramètres qui les définissent sont supposés fixes

(nombre de traits par mm, angle d’incidence, ordre de dispersion). La fonction δ (z) est la

pseudo-fonction de Dirac et 1x représente la fonction égale à 1 quel que soit x, et seulement

pour la coordonnée y. La relation 9.16 se réécrit alors comme la convolution de l’image ana-

morphosée par la fonction Réseau,

Interférogramme (x,z,λ) =
[
Image′′(x,z,λ) ⊗ Réseau (x,z,λ)

]
×Πx1,x2

z1,z1

(x,z) (9.20)

Π est la fonction "porte" bi-dimensionnelle qui est égale à 1 si x ∈ {x1, x2} et z ∈ {z1, z2} et à

zéro sinon. Le spectre de puissance de cet interférogramme est donné par le module au carré

de sa transformée de Fourier :

Spectre (u,v,λ) =

∣∣∣∣∣∣∣
∫
ξ

∫
η

Interférogramme (η,ξ,λ)× e - 2 i π(uη + vξ)dη dξ

∣∣∣∣∣∣∣
2

(9.21)

Spectre (u,v,λ) =

∣∣∣∣∣∣∣
∫
ξ

∫
η

[
Image′′(η,ξ,λ)⊗ Réseau (η,ξ,λ)

]
×Πx1,x2

z1,z1

(η,ξ)× e - 2 i π(uη + vξ)dη dξ

∣∣∣∣∣∣∣
2

(9.22)

Spectre (u,v,λ) =

∣∣∣∣∣∣∣
∫

η

∫
ξ

Image′′(η,ξ,λ)× e- 2 i π(uη + vξ)dη dξ ×

∫
η

∫
ξ

Réseau (η,ξ,λ)× e - 2 i π(uη + vξ)dη dξ

⊗
∫
η

∫
ξ

Πx1,x2
z1,z1

(η,ξ)× e- 2 i π(uη + vξ)dη dξ

∣∣∣∣∣∣∣
2

(9.23)
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que l’on simplifie en écrivant,

Spectre (u,v,λ) = |[A (u,v,λ)× B (u,v,λ)]⊗ C (u,v)|2 (9.24)

Dans le terme A, on reconnaît la transformée de Fourier de la fonction Image ′′ et on déduit de

l’équation 9.16 que,

A (u,v,λ) = TF (Image)′′(u,v,λ) = TF (Image)(u,kv,λ)⊗ TF (Fente)(u,kv) (9.25)

Dans cette dernière expression, le premier terme correspond à la fonction de transfert de mo-

dulation (MTF) définie au paragraphe 5.2.6 et qui est l’autocorrélation de la pupille de sortie de

l’interféromètre. Le second terme est la transformée de Fourier de la fente, soit, le produit de

deux sinus cardinaux dans les deux direction u et v. On retrouve ici le facteur d’anamorphose

k, qui "aplatit" ces deux fonctions dans la direction v de dispersion.

On obtient donc pour A,

A (u,v,λ) = MTF (u,kv,λ)⊗ sinc (u,kv) (9.26)

Le terme B s’écrit

B (u,v,λ) =
∫
η

∫
ξ

1x(η)× δ (ξ − f(λ))× e - 2 i π (ηu + ξv)dηdξ

= e - 2 i π v f(λ)

(9.27)

Et enfin pour C,

C (u,v) =
∆x
2

sinc (π.∆x.u) e - 2 i π fm(λ) ∆f (λ)
2

sinc (π.∆f (λ).v) (9.28)

Les termes complexes vont disparaître lors du passage au module. Finalement, en regroupant

les expressions 9.26 , 9.27 et 9.28 le spectre de puissance a pour expression,

Spectre (u,v,λ) =
∣∣∣[(MTF (u,kv,λ)⊗ sinc (u,kv)) e - 2 i π v f (λ)

]
⊗[

∆x
2

sinc (π.∆x.u)
∆f (λ)

2
sinc(π.∆f (λ).v)

]
|2

(9.29)

Le spectre de puissance polychromatique est donc,

Spectre (u,v) =

λ2∫
λ1

∣∣∣[(MTF (u,kv,λ) ⊗ sinc (u,kv)) e - 2 i π v f(λ)
]
⊗

[
∆x
2

sinc (π.∆x.u)
∆f (λ)

2
sinc (π.∆f (λ).v)

]∣∣∣∣2 dλ

(9.30)

où l’on fait bien apparaître dans cette égalité, la convolution du terme de MTF par le

sinus cardinal bi-dimensionnel .
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Lorsqu’on se trouve à une DDM non nulle, on fait apparaître un terme de phase des franges

qui a pour effet de les translater proportionnellement à la DDM dans la direction de la fente, et

ce à chaque longueur d’onde (∝ DDM/λ).

L’expression analytique de ce cas est très complexe, mais on peut faire quelques approxi-

mation qui facilitent le calcul. Dans la fenêtre spatio-spectrale (Figure 9.7 ), en général la largeur

spectrale permet de faire l’approximation qu’à une DDM donnée, le déphasage des franges au

voisinage de la longueur d’onde centrale est proportionnel à cette longueur d’onde. De même

on peut considérer que le réseau se comporte comme un élément dispersif linéaire, c’est-à-dire

que chaque élément spectral se trouve à une position z ∝ λ. Ces deux hypothèses permettent

d’écrire le terme de phase ϕ chromatique relatif à la DDM comme,

ϕ(λ) = DDM
2π z(λ)
λmF

(9.31)

Ce terme correspond au déphasage Φ de la relation 9.11 pour laquelle on peut écrire que

l’argument du cosinus devient,

2π~B.~x
λmF

− DDM
2π z
λmF

(9.32)

Les pics hautes fréquences vont alors être déplacés dans le spectre de puissance, en

fonction de la DDM introduite. Ce déplacement correspond à la convolution de la partie haute

fréquence de la MTF par la transformée de Fourier du cosinus dont l’argument est celui de

l’expression 9.32 . Cette transformée de Fourier est de la forme,

λm+∆λ
2∫

z=λm−∆λ
2

x0+
∆x
2∫

x=x0−∆x
2

cos

(
2π~B~x
λmF

− DDM
z

λm

)
e−2 i π (ux + vy)dx dz =

∆x
2

∆λ

2
sinc

(
∆x
2

(2πu -
2π~B~x0

λmF
)

)
sinc

(
∆λ

2
(2πv +

DDM
λm

)
)

+

∆x
2

∆λ

2
sinc

(
∆x
2

(2πu +
2π~B~x0

λmF
)

)
sinc

(
∆λ

2
(2πv -

DDM
λm

)
)

(9.33)

où ~x0 est le vecteur unitaire portant ~x. La relation 9.33 n’est autre que la convolution d’un sinus

cardinal 2D (fenêtre spatio-spectrale) avec les pics de Dirac relatifs aux fréquences spatiales

et au déplacement dû à la DDM (Figure 9.7 ).
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Figure 9.7. Représentation de la fonction qui convolue les pics haute fréquence dans le spectre de puis-
sance lorsque la différence de marche (DDM) n’est pas nulle (l’axe horizontal représente les
fréquences spatiales, et l’axe vertical, la DDM en nombre d’onde).

On a donc montré, grâce aux équations 9.30 et 9.33 que pour une bande spectrale don-

née et à n’importe quelle DDM, la somme des MTF monochromatiques anamorphosées

est bien convoluée à la fonction sinus cardinal bi-dimensionnelle . Ceci implique donc que

lors du calcul de l’énergie des pics haute fréquence, il est préférable de considérer la totalité

de l’énergie du "pic frange", et non simplement une coupe passant par son maximum, ce qui

permet en outre de maximiser le rapport signal sur bruit. Ceci a donc permis de traiter de ma-

nière plus robuste les données de mauvaise qualité, c’est-à-dire là où les pics franges avaient

dérivé durant l’acquisition.

9.3.3 Caractéristiques du spectromètre

Le mode franges dispersées est le mode de fonctionnement le plus utilisé actuellement. Il

permet d’accéder de manière continue à l’information spectrale de la visibilité de l’objet grâce

aux réseaux de diffraction. Trois réseaux permettent d’obtenir des résolutions spectrales (R)

différentes qui dont les couvertures spectrales à 700 nm sont indiquées dans le tableau 9.3.3 .

Le spectromètre de GI2T/REGAIN autorise l’acquisition simultanée des franges d’interfé-

rence dans les deux voies (voir Figure 9.1 ), sauf pour la résolution la plus basse, auquel cas,

seule une caméra est utilisée. Pour les 3 résolutions spectrales disponibles, la séparation spec-

trale varie de 40 à 120 nm (voir tableau 9.3.3 ).
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Caractéristiques du spectromètre de GI2T/REGAIN

Résolution Couverture Distance spectrale∗

Réseau spectrale R spectrale (nm) canal Rouge → Bleu

100 tr/mm 1 667 ∼35 N/A

300 tr/mm 5 000 ∼12 ∼120

1800 tr/mm 30 000 ∼2 ∼40
∗Correspond au mode où les deux caméras sont utilisées simultanément.

Tableau 9.2. Longueurs de cohérences dans les différentes configurations spectrales du GI2T.

9.3.4 Les détecteurs à comptage de photons au GI2T

A partir de 1988, et jusqu’en 1995 les données étaient enregistrées sur la caméra CP40-

I (Blazit 1988 [23]). Lui a succédée la caméra RANICON, avant de finalement utiliser un

deuxième exemplaire de la caméra CP40 (CP40-II). Enfin, mon travail sur les caméras CP20

(§9.4) et Algol (chapitre 8 , Figure 9.10 ) permettent d’acquérir les données d’observation de-

puis fin 1999. La caméra Algol est utilisée depuis décembre 2001.

Figure 9.8. Les caméras CP20 (à gauche, installée dans la "voie bleue" du spectromètre de GI2T/REGAIN)
et Algol-P (à droite) dans sa version la plus aboutie.

9.4 Implantation du système CP20++

Selon l’architecture décrite dans les chapitres 7 et 8 , un des premiers objectifs pour moi

était de valider le nouveau système dans des conditions réelles d’observation, avec comme
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Spécifications pour les caméras de GI2T/REGAIN

Détecteur CP20 Algol-P

Spécification

Temps de pose élémentaire 20 ms 10 ou 20 ms (50 ou 100 im/s)

Nombre de pixels actifs 384 × 288 764 × 574 (à 50 et 100 Hz)

Efficacité quantique < 12% (max à 550 nm) < 12% (max à 550 nm)

Echantillonnage des franges
9,2 pixels/frange @650 nm 16,6 pixels/frange @650 nm?

7,0 pixels/frange @500 nm 12,6 pixels/frange @500 nm?

Flux de photons maximal• > 106 ph/s > 106 ph/s
?Ce facteur d’échantillonnage important est dû au fait que la réduction entre le premier et le secondintensificateur
a été supprimée.
•Ce flux représente la capacité de traitement du système, et ne tient pas compte des éventuelles non linéarités
photométriques, fonction de la distribution d’intensité dans les images.

Tableau 9.3. Caractéristiques des caméras à comptage de photon du GI2T/REGAIN.

objectif les programmes astrophysiques sur PCygni et Véga entre autres.

Au départ, le système de pilotage de la CP20, était complètement autonome, sans aucune

interface avec le système de pilotage automatique du GI2T. Les premiers tests ont débuté au

début de l’année 2000 avec le système de centrage de photons utilisant les processeurs DSP

(Digital Signal Processors, voir §7.6). A cette époque, ces tests ont essentiellement consisté en

des enregistrements de franges sur le simulateur externe de l’interféromètre, afin de s’assurer

que les franges d’interférence étaient bien visibles. Cela m’a permis de me familiariser encore

plus avec le fonctionnement global de l’instrument, et aussi de largement contribuer à la mise à

jour et à la correction de certains points durs dans la phase de qualification de GI2T/REGAIN.

Les spécifications des détecteurs pour l’utilisation sur GI2T/REGAIN sont reportées dans

le Tableau 9.4 .

9.5 Détecteur et Suiveur de Franges

Bien que n’étant pas destiné à accomplir la tâche de suiveur de frange, et suite aux pannes

répétitives de la caméra CP40, j’ai décidé d’implémenter un détecteur de franges pour le mode

’franges dispersées’. Bien que la détection en soi, soit primordiale pour l’enregistrement de

données, le suivi de frange n’en est pas moins important.

9.5.1 Recherche des franges

La Figure 9.9 illustre le principe de la recherche de différence de marche nulle (point de

cohérence maximale) dans le mode "franges dispersées". Chacune des tavelures dispersées

est modulée par la figure de frange qui correspond au cadre noir de la Figure 9.9 .
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tr/mm (R)

100 (1667) 300 (5 000) 1800 (30 000)

λ (nm) `c (mm) δλ (nm) `c (mm) δλ (nm) `c (mm) δλ (nm)

400 0,67 0,240 2,00 0,080 12,0 0,013

500 0,83 0,300 2,50 0,100 15,0 0,017

600 1,00 0,360 3,00 0,120 18,0 0,020

700 1,20 0,420 3,50 0,140 21,0 0,023

800 1,33 0,480 4,00 0,160 24,0 0,027

Tableau 9.4. Longueurs de cohérences dans les différentes configurations spectrales du GI2T.

Figure 9.9. Illustration du principe de recherche de la différence de marche nulle. Les franges sont dis-
persées (axe des ordonnées), et la fenêtre correspond à la modulation d’intensité visible dans
chaque tavelure. Au premier ordre dans cette fenêtre, les franges ont la même inclinaison. On
recherche donc la position de la fenêtre pour laquelle les franges sont parallèles à la direction
de dispersion.

En changeant la position de la ligne à retard, on déplace cette zone dans ce diagramme

jusqu’à trouver la zone où les franges sont parallèles à la direction de dispersion. Plus on

s’éloigne du point de DDM nulle, plus le contraste des franges devient faible, en raison de la

résolution spectrale limitée (qui conditionne l’enveloppe de cohérence spatio-temporelle). Le

facteur d’atténuation b est relié à la longueur de cohérence et à la différence de marche par,

β = sinc
πDDM

`c

où

`c =
λ2

δλ
= λ · R

Vu la faible largeur de la bande spectrale (dl de quelques Angströms au plus) disponible

pour chaque réseau, au premier ordre les franges ont la même inclinaison.
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Figure 9.10. Atténuation de la visibilité en fonction de la DDM entre les deux bras de l’interféromètre :
(continu) réseau 1800 tr/mm, (tirets) 300 tr/mm et (pointillés) 100 tr/mm. Les courbes foncées
correspondent à λ=700 nm et les courbes claires à λ=500 nm.

A la longueur d’onde moyenne λm, l’inclinaison de la frange centrale est donnée par son

angle α,

α = argtan
npix(λm)
∆Ypix

∆φ

2π

avec,

∆φ = π DDM
∆λ

λ2
m

et où ∆Ypix est la dimension verticale en pixels des images, ∆λ représente bien la largeur

de la bande spectrale observée sur le détecteur.

Dans l’espace de Fourier (spectre de puissance), le pic haute fréquence va se trouver à

la position moyenne fm(kx,kλ) - kx et kλ étant les coordonnées en pixel du point considéré.

Géométriquement, si on trace la droite qui passe par le point fm et le centre du spectre de

puissance, l’angle entre l’axe ul et cette droite est identique à a puisque la transformée de

Fourier préserve les angles. De cette relation simple, puisqu’on est supposé connaître l’échan-

tillonnage npix(lm) des franges à la longueur d’onde lm, on en déduit la DDM correspondant à

une position kλ mesurée.

Dans la pratique, la mesure de la DDM en passant par les transformées de Fourier rapide

(FFT) s’obtient par (Kœchlin 1996 [64]),

DDM = kλ
λ2

m

∆λ

Cette relation fixe donc également la variation de DDM minimale (dDDM) que le suiveur de

frange peut corriger, du fait de la discrétisation dans l’espace de Fourier (lorsque kλ > 1). La
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précision réelle de correction peut être obtenue en interpolant les pics haute fréquence dans

le spectre de puissance issus de la FFT. Selon le RSB du pic de détection, on peut atteindre

une précision de correction de l’ordre de quelques microns (qui dépend également du réseau

utilisé).

Dans une première phase, il s’agit de détecter le pic frange dans le spectre de puissance

bi-dimensionnelle. Pour se faire, on peut soit choisir de calculer la transformée de Fourier (FFT

dans le cas du traitement en temps-réel) de chaque image pour obtenir le spectre de puissance

moyen des images courte pose, ou de calculer la somme des auto-corrélations (AC) de chaque

pose courte, et d’en calculer la transformée de Fourier au bout d’un certain nombre d’images

défini par l’utilisateur. Dans le régime de comptage de photons cette dernière approche est bien

moins coûteuse en temps de calcul. En effet le nombre d’opérations pour l’AC est proportionnel

au carré du nombre de photons, alors que la FFT demande un nombre de calculs en virgule

flottante proportionnel à N x Log10N, N étant le nombre d’éléments du tableau source.

La Figure 9.11 est une capture d’écran de l’interface utilisateur qui permet de piloter la

camera, de communiquer avec le système de contrôle et de visualiser les franges d’interférence

dans le mode de détection.

Figure 9.11. L’interface utilisateur de la caméra CP20 avec son système de détection de franges en cours
d’opération.

Plus précisément, on trouve :
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A - Fenêtre de visualisation des photons "centrés" en temps réel

B - Affichage du spectre de puissance bi-dimensionnel calculé à partir de l’autocorrélation des

poses courtes élémentaires

C - Coupe du pic frange (intégré sur quelques lignes dans le sens des fréquences spatiales

pour accroître le rapport signal à bruit). On voit ici l’effet du trou du centreur qui peut être corrigé

si nécessaire (ajustement d’une parabole). On voit sur ce graphique l’indication "send à 28.1

mu" qui indique à l’utilisateur la DDM à ajouter ou retrancher pour positionner le pic frange à

une DDM de référence (qui n’est pas exactement zéro pour s’affranchir des éventuels artefacts

de l’effet de fenêtrage, les "aigrettes" transversales).

D - Fenêtre de contrôle de la connexion réseau (serveur "socket") avec le système de contrôle

de l’interféromètre. Parmi les commandes les plus importantes, on peut noter : mise à l’heure

sur le serveur de temps du plateau de Calern, démarrage/arrêt d’un enregistrement, datation

des images en cours d’enregistrement, réception de tous les paramètres utiles de la configura-

tion de l’interféromètre (nom du fichier à enregistrer, réseau, longueur d’onde, angle horaire,...).

E - Fenêtre de paramétrage de la caméra.

a. Initialisation de la carte DSP. Les nœuds de communication sont initialisés et des tests

de bon fonctionnement sont effectués. En cas de problème, une boîte de dialogue signale

le problème.

b. Sélection du mode de fonctionnement. Parmi les plus importants : visualisation des

photons centrés sans action (pour les réglages par exemple), enregistrement d’un fichier

de données, détection des franges.

c. Démarrage de l’action (définie en b).

d. Arrêt.

e. Réglage des paramètres de numérisation du signal vidéo (gain et offset).

f. Paramètres relatifs au flux de photons et au bon fonctionnement de l’acquisition en

général (flux de photons moyen/instantané, nombre d’images, cadence d’image.

g. Dans cette zone, on trouve un ensemble de boutons et glissières qui permettent de

définir les paramètres lors de la détection de franges : nombre d’images à intégrer avant

d’afficher le spectre de puissance, réglage pour la visualisation du spectre de puissance,

effacement manuel ou cyclique des données du spectre, indicateur de signal à bruit sur

le pic frange.

Bien que cette interface puisse paraître complexe, elle regroupe toutes les informations

nécessaires au bon déroulement d’un enregistrement. Je me suis également efforcé de placer

quelques garde-fous à des endroits stratégiques qui évitent les erreurs de manipulation.
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9.5.2 Stabilisation de la différence de marche : le suivi de franges

Un fois détectées, les franges doivent être stabilisées à une DDM constante, à zéro ou

proche de zéro (pour des raisons liées au traitement du signal). Le suiveur de frange doit

pouvoir pallier à deux effets instrumentaux distincts dans le cas du GI2T : assurer d’une part

une compensation de la dérive de la DDM de l’interféromètre qui est un effet lent et relativement

uniforme, et d’autre part, la correction rapide d’effets mécaniques ponctuels (par exemple le

mouvement de rattrapage du miroir tertiaire sur les télescopes). Ces deux effets sont illustrés

sur la Figure ?? .

La dérive est de DDM due à des erreurs d’estimations de certains paramètres géométriques

qui régissent le comportement de la ligne à retard. Parmi eux, on peut citer par exemple les

déformation de la ligne de base, le non parallélisme des faisceaux des télescopes et de la

table REGAIN. D’une manière générale, il est nécessaire de faire la cartographie de la dérive

en fonction des coordonnées des objets observés, et de maîtriser parfaitement la métrologie

de la base, ce qui n’est pas encore le cas.

Lors d’observations sans suivi de frange dynamique, Il est possible pour des étoiles sou-

vent observées de compenser cette dérive en envoyant régulièrement un offset constant à la

ligne à retard. Ce fut le cas lors de certaines de mes observations, où, ne disposant pas de

suiveur de frange, j’ai créé un tel compensateur de dérive. Le résultat s’est révélé convaincant

(Figure 9.12 ), mais la stabilité de la dérive d’une nuit à l’autre et en fonction de l’objet observé

et de l’heure d’observation ne s’est pas avérée être suffisamment stable pour être systémati-

quement reproductible. Elle fut utilisée seulement lorsque nous constations que la dérive était

significative.

Figure 9.12. Comparaison de trois fichiers de données ayant subit les effets de dérive lente et de rattra-
page mécanique ponctuel (gauche), et avec compensation de dérive (au milieu et à droite).
On voit également l’effet du trou du centreur du au flux important (> 1000 photons/image).
Données du 11/09/2001, base 15 m (gauche), du 12/08/2001, base 12,5 m (milieu) et du
21/08/2001, base 30 m (droite).

9.5.3 Enregistrement des données et suivi de franges

Les données enregistrées n’ont pas pu bénéficier du suivi de franges car seule la caméra

CP20 assurait la détection des franges et leur enregistrement. L’ordinateur de traitement qui

pilotait CP20 devait tout prendre en charge :
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1) l’acquisition des images de la caméra (par la carte de numérisation)

2) le calcul des coordonnées de photons (dialogue avec la carte DSP)

3) le calcul de l’autocorrélation de chaque image (processeur)

4) le calcul de la transformée de Fourier de cette autocorrélation (spectre de puissance)

5) la correction approximative du trou du centreur

6) l’identification et la localisation du "pic frange"

sans compter toutes les procédures de mise à jour des informations de l’interface utilisateur.

Contrairement au système de la caméra CP40 qui prenait en charge relativement indépen-

damment toutes ces tâches, le PC que j’utilisais a montré ses limites lorsqu’il s’est agi en plus

d’enregistrer de manière continue et fiable toutes les données.

Bien que les coordonnées de photons soient stockées en mémoire pour le suivi de franges,

le manque de temps ne m’a pas permis d’implanter un mode où ces données seraient enregis-

trées simultanément, car le suivi ne s’effectue pas en temps-réel (à cause de la puissance de

calcul limitée du PC dédié). Il serait néanmoins possible d’inclure une gestion de ce retard afin

d’enregistrer les données ayant servi au suivi de franges.

Une solution a consisté à implanter (décembre 2001) l’algorithme de détection et de suivi

développé par Laurent Kœchlin (appelé RAFT, Rapid Active Fringe Tracker ) qui était écrit en

C, et donc relativement facile à inclure dans mon programme. Cet algorithme complexe, s’at-

tache à identifier les tavelures dans chaque image, à les isoler, et à en calculer la transformée

de Fourier seulement pour la ligne du spectre de puissance qui contient la quasi-totalité de

l’information du pic haute fréquence.

La procédure consiste donc maintenant à détecter le pic haute fréquence grâce à la visuali-

sation du spectre de puissance 2D, puis, lorsque le pic est identifié, il suffit de passer en mode

suivi en utilisant l’algorithme décrit.

9.6 Limitations pour la détection et le suivi de franges

9.6.1 Signal à bruit

L’expression du RSB dans les conditions du suivi de frange en interférométrie de Michelson

a été étudié par divers auteurs (Prasad & Kulkarni 1989 [100], Brummelaar 1997 [33], Law-

son 1995 [72]). On montre que le rapport signal à bruit dans l’image comportant nph photons

en moyenne, pour une visibilité V donnée a pour expression,

RSB =
V2 · nph

4 ·
√

1 + V2 · nph
2
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Le terme de visibilité doit prendre en compte toutes les sources de dégradation du contraste

des franges (voir §9.6.5) qui sont nombreuses dans le cas du GI2T.

9.6.2 Comparaison aux données d’observation

Je vais donner ici quelques comparaisons des résultats théoriques ci-dessus avec des don-

nées enregistrées dans des conditions d’observation. Cependant, plusieurs paramètres ne sont

pas bien connus, et on peut compter parmi eux :

– le nombre de tavelures exactes par image

– le paramètre de Fried r0

– la vitesse du vent (temps de vie des tavelures)

– les paramètres de guidage exacts des 2 télescopes (ce qui correspond à la superposition

des deux images provenant des télescopes)

– la photométrie différentielle entre les deux voies

Pour les comparaisons, je fais donc des hypothèses sur ces paramètres, sachant que cer-

tains n’ont pas une influence décisive sur la dégradation du contraste des franges.

La Figure 9.13 illustre l’évolution du rapport signal à bruit au cours d’un enregistrement sur

l’étoile Deneb (αCyg) le 27 juin 2001 avec une base de 12 mètres. Cette évolution du RSB a

été calculée à posteriori, sur le fichier de photons enregistré.

La méthode consiste à calculer l’autocorrélation de N images, et d’en calculer le spectre

pour faire apparaître les pics haute fréquence. Le signal à bruit est mesuré en ayant au préa-

lable corrigé éventuellement du trou de centreur (si le flux est important localement et si le

nombre d’image devient important).
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Figure 9.13. Evolution de la position du pic frange (haut) et du rapport signal sur bruit calculé toutes les
50 images (1 s) (bas).

9.6.3 Amélioration du RSB pour le suivi de frange

Pour améliorer le rapport signal à bruit de détection du pic, on peut exploiter la symétrie

de la densité spectrale de puissance des franges. En effet, on peut additionner la contribution

d’un pic frange avec sa contrepartie symétrique, en ayant pris soin de la décaler d’un offset

correspondant à la mesure de la DDM (estimation faite sur un seul premier pic). Le bruit est

alors décorrélé de part et d’autre des pics franges, et ce, dans tous les cas, permettant ainsi,

en les additionnant, de gagner un facteur
√

2 sur le RSB du pic frange.
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9.6.4 Temps de vie des tavelures

D’après Roddier (Roddier et al. 1982 [106]) le temps de vie des tavelures (temps de cohé-

rence), c’est à dire le temps caractéristique que met la réalisation de tavelures à se renouveler

complètement, est proportionnel à r0 et inversement proportionnel à la vitesse moyenne des

couches turbulentes :

– l’interférométrie des tavelures τt(λ) = 0,36 r0(λ) / σv

– l’interférométrie de Michelson τt(λ) = 0,31 r0(λ) / v∗

avec r0(λ) ∝ λ6/5, σv l’écart type de la vitesse du vent, et v∗ la vitesse moyenne du vent.

La dépendance en r0 implique une dépendance en λ6/5 et donc ce temps de vie temps de

vie devient critique pour les longueurs d’onde plus courtes.

PPPPPPPPPPr0 500 nm

λ (nm)
500 600 700 800

10 cm 7,2 ms 9,0 ms 10,7 ms 12,6 ms

Tableau 9.5. Quelques domaines de longueur d’onde et les temps de vie des tavelures caractéristiques
en fonction de diverses conditions de r 0 et avec σv = 5 m.s -1.

9.6.5 Atténuation de la visibilité instrumentale

Les causes d’atténuation de la visibilité sont diverses. Elles peuvent être plus ou moins

statiques et constantes dans le temps (e.g. transmission des optiques, stabilité mécanique) ou

plus variables, car dépendantes des conditions d’observation (qualité du guidage des téles-

copes, position des images sur la fente du spectromètre,...). Plusieurs études, notamment sur

le GI2T (Thureau 2001) ont permis de formaliser ces sources d’atténuation.

- L’inégalité du flux (noté F) relative des deux bras interférométriques

α = 2

√
FN/FS

1 + FN/FS

- Lorsque que l’on s’éloigne de l’enveloppe de cohérence spatio-temporelle, le facteur d’atté-

nuation β est (voir aussi page page 175 )

β = sinc
πDDM

`c

- Les faisceaux optiques des deux télescopes n’ont pas la même orientation tout le long du

chemin optique, et produit une rotation de champ différentielle responsable d’une atténua-

tion du contraste des franges. Le facteur d’atténuation γ peut s’écrire comme (Rabbia 1989 ),

γ =
1

cos 2θ avec θ = arcsin (
sin H

sin ϕ · cos δ
) et où
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H, δ et ϕ sont respectivement l’angle horaire de l’étoile, la déclinaison de l’étoile et l’angle entre

la direction de la base et la direction de l’étoile.

Plusieurs autres causes de dégradation du contraste sont décrits plus en détail dans la

thèse de Nathalie Thureau (Thureau 2000 [118]), parmi lesquelles

– La superposition des deux étoiles sur la fente (inclinaison relative des fronts d’onde)

– Les résidus des divers asservissements actifs (ligne à retard, pointage,...)

– La position relative des pupilles des deux télescopes (lors de la course de la ligne à

retard, et contrôlée par un miroir à courbure variable)

– La dispersion et la réfraction atmosphérique

– La propagation chromatique dans les dioptres

– Les défauts de traitement optique (déséquilibrage des flux relatifs dans les deux bras)

– La polarisation différente dans les deux bras des champs électromagnétiques

– Les aberrations optiques

La majorité de ces phénomènes sont bien connus, et des solutions optiques ont été mises

en place pour minimiser ces différents effets. D’autres effets (position des images sur la fente),

plus liés à la mécanique de l’interféromètre sont plus difficile à maîtriser, car variables selon les

observation (poursuite des télescopes). Ces problèmes rendent le traitement des données plus

complexes, mais des moniteurs de paramètre permettent dans une certaine mesure d’inclure

ces effets dans les mesures de visibilité (données de guidage, sélection minutieuse des images

à posteriori, etc.)

9.7 Observations & performances sur le ciel

9.7.1 Méthode de référencement chromatique (" lambda boostrapping ")

Dans le cadre de l’exploitation scientifique de l’instrument qui allait pouvoir débuter au début

de l’année 2001, et également dans le contexte de son ouverture à la communauté astrono-

mique (à la même date), plusieurs d’entre nous ont élaboré des programmes soit internes aux

membres de l’équipe, soit en collaboration avec des astronomes extérieurs.

En ce qui me concerne, j’ai soumis un programme sur la super géante P Cygni (voir Annexe

D), suite notamment à des résultats récents en optique adaptative (Chesneau et al. 2000 [37])

et en continuité avec les observations déjà menées au GI2T (Vakili et al. 1997 [122]). J’ai

également contribué au programme initié par A. Domiciano qui visait à mettre en évidence la

réalité physique de l’assombrissement gravitationnel (effet von Zeipel (von Zeipel 1924 [126]),

Domiciano et al. 2002 [44]) sur Véga.

Dans ce contexte, et sur une idée de F. Vakili, nos réflexions ont abouti à une méthode

d’observation nouvelle, qui exploite au mieux les possibilités du spectromètre du GI2T, dans les
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cas où l’on cherche à mettre en évidence des effets chromatiques (variations du diamètre dues

à un assombrissement centre-bord chromatique par exemple). Cette méthode peut également

servir à la détermination de diamètres stellaires si l’on dispose de suffisamment de points de

mesure, par ajustement de modèles sur les points de visibilité non calibrés (mais référencés

par rapport à une longueur d’onde fixe).

Méthode 1

Dans la mesure où les changements de configuration des réseaux du spectromètre sont

très rapides, il est intéressant d’utiliser cette possibilité pour faire des aller-retours entre deux

domaines de longueur d’onde distants d’une centaine de nm. Les séquences d’observations

λ0 
 λn très rapprochées favorisent l’hypothèse que dans le court lapse de temps t λ0 →
tλn les conditions atmosphériques, et en général la fonction de transfert de l’interféro-

mètre, ne change quasiment pas . On peut donc calibrer les mesures aux λn sur la longueur

d’onde λ0, en ayant en plus l’avantage de pouvoir mieux suivre une éventuelle évolution des

conditions d’observation (conditions de turbulence atmosphérique), par des enregistrements

répétés à la longueur d’onde λ0. Cette méthode devrait être beaucoup moins sensible aux ef-

fets instrumentaux par rapport à celle qui consiste à pointer une étoile de référence, puisqu’on

n’effectue qu’un changement de position du réseau courant (ce qui est très rapide - quelques

dizaines de secondes tout au plus , comparé au temps qu’il faudrait pour pointer une étoile

de référence). Ceci se justifie particulièrement bien dans le cas du GI2T dont la vitesse de

pointage des télescopes est assez faible, d’où une perte de temps non négligeable dans le cas

où l’on décide de faire des aller-retours entre l’étoile de science et sa référence.

Méthode 2

Les observations simultanées dans les deux chambres peuvent permettre de connaître

le rapport des énergies hautes fréquences à deux longueurs d’ondes relativement éloignées

selon la configuration du spectromètre (120 nm avec le réseau 300 tr/mm, et 40 nm avec

1800 tr/mm). Ceci a clairement l’avantage de pouvoir s’affranchir d’un ajustement du pic basse

fréquence (pic tavelure) aux deux longueurs d’onde, qui est une difficulté en lui-même.

La souplesse d’utilisation des réseaux permet de définir une séquence d’observation qui

consiste à observer à une longueur d’onde commune pour les deux détecteurs afin de rac-

corder les mesures. Dans le cas où les longueurs d’onde sont très éloignées, le temps de

cohérence de l’atmosphère peut varier sensiblement. Un test supplémentaire consiste alors à

observer dans la longueur d’onde la plus courte avec le détecteur le moins performant (i.e. le

moins rapide).

Une observation bien gérée dans le temps (le temps où l’étoile reste observable) peut

permettre effectivement d’exploiter au mieux les capacité du Gi2T, ou de tout autre instrument
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qui possède un spectromètre et qui permet d’avoir accès au spectre de manière continue.

Figure 9.14. Ces courbes illustrent ce que l’on pourrait attendre d’une observation simultanée à 620 nm
et 500 nm dans les deux chambres du spectromètre. Elles représentent le rapport entre la
courbe de visibilité de l’étoile simultanément observée dans le rouge et dans le bleu. Le
diamètre de référence est de 3,08 mas dans le rouge (modèle de disque uniforme actuelle-
ment admis) dont la courbe de visibilité 2 est tracée en pointillés (normalisation arbitraire).
La courbe en tiret est le rapport des visibilités 2 mesurées respectivement à 620 et 500 nm
attendu pour un diamètre apparent de 3,02 dans le bleu (2% de variation du diamètre ap-
parent). Idem pour la courbe en tirets-points pour un diamètre apparent de 2,93 mas dans
le bleu (5% de variation du diamètre apparent). Ces écarts de diamètre de quelques pour
cents pourraient effectivement être mis en évidence sur Véga si l’effet d’assombrissement
gravitationnel prédit (effet von Zeipel) existe.

La Figure 9.14 montre que dans le cas d’une étoile comme Véga, la variation du diamètre

apparent à des longueurs d’onde différentes (ici 620 et 500 nm) peut être mise en évidence

en utilisant la méthode d’observation simultanée. La précision sur les mesures du contraste

des franges est estimée inférieure à 1%, ce qui ne semble pas impossible à réaliser, puisque

dans ce cas, il ne s’agirait pas de déduire deux valeurs du contraste de manière indé-

pendante sur un ensemble de points, mais bel et bien de calculer le rapport direct des

énergies hautes fréquences pour chaque domaine de longueur d’onde (rouge sur bleu

par exemple) .

L’avantage décisif de cette méthode différentielle est de s’affranchir de l’ajustement

du pic basse fréquence qui est une source d’erreur considérable, parfois difficilement

quantifiable . Il reste à vérifier que cette méthode est stable, et peu sensible aux effets chro-

matiques. Le test de la méthode peut s’effectuer sur un ensemble d’étoiles non résolues qui

peuvent en même temps servir de calibrateur (c’est-à-dire de déterminer la correction a appor-

ter au rapport des énergies pour chaque longueur d’onde), s’il est avéré que la méthode est

effectivement stable.

L’exploitation de ce genre d’observation, et les conclusions quant à la nature du phénomène
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observé restent encore à démontrer, mais on peut penser qu’elle sera très bientôt mise en

œuvre.

Toutes ces considérations observationnelles de l’effet von Zeipel en interférométrie est dé-

crit dans Domiciano et al. 2002 [44], c’est pourquoi je ne m’y attarderai pas dans ce document.

9.7.2 Tentative d’exploitation de la méthode 1 : observation de Véga

Je ne parlerai ici que de la première méthode, puisqu’au moment des observations, nous

(A. Domiciano et moi-même) ne disposions que d’un seul détecteur valide, la caméra CP20 (la

caméra CP40 étant hors d’usage). Ces observations ont eu lieu en octobre 2001. Nous voulions

utiliser la méthode pour observer Véga, alors qu’elle n’était plus observable qu’à la tombée

de la nuit. Cette observation "de la dernière chance" nous a donc encouragé à positionner

les télescopes à une base de 30 mètres, et de tenter de procéder à des aller-retour à des

longueurs d’onde très éloignées les unes des autres.

Les conditions d’observations n’étaient pas très favorables puisque nous avons débuté l’ob-

servation au couché du soleil, avec déjà près d’une heure après le passage au méridien de

Véga (transit de l’étoile). En outre, la course de la ligne à retard tend à accumuler ses erreurs

de paramétrage plus on s’éloigne du transit. En l’occurrence, j’ai pu constater que la dérive

étatit bien plus rapide au-delà d’une heure après le transit de l’étoile.

Configuration de l’interféromètre :

Base 30 m

Réseau 100 tr/mm (afin de favoriser le flux aux longueurs d’onde rouges)

Caméra CP20

Ces données ont été réduites grâce à une sélection minutieuse des meilleures images par

une post-détection de franges (suivi de franges à posteriori). Cette analyse a permis, lorsque

le contraste n’était pas trop faible (> 5 %), de repérer les séquences d’image présentant le

signal le plus fort (en terme de RSB). Ce procédé a donc été rendu possible pour les longueurs

d’onde les plus rouges (> 600 nm).

La liste des observations chronologiques figure dans le Tableau C.1 .

Comme on peut le constater, il y a une très bonne cohérence de ces mesures de visibilités

tout au long de cette observation. Les changements rapides de la configuration des réseaux, et

les aller-retour entre les longueurs d’onde bleues et rouges permettent dans ce cas de vérifier la

bonne stabilité de la visibilité instrumentale. Si nous avions disposé d’une plus grande fenêtre

d’observation (en temps), nous aurions pu répéter des acquisitions à des longueurs d’onde

identiques, réparties dans le temps.
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Fichier Angle Offset V2 V2 V2

n◦ Couronne horaire LAR (µm) λ(nm) brut corrigé théorique

1 E +0h57’ -7650 700 11,0 ± 2 32,8 32,8

2 E +1h01’ -7650 512 - - -

3 E +1h10’ -7670 700 11,2 ± 2 33,4 32,8

4 E +1h13’ -7700 512 - - -

5 E +1h19’ -7760 512 - - -

6 E +1h27’ -7860 684 9,3 ± 2 27,8 31,0

7 E +1h40’ -7860 525 - - -

8 E +1h42’ -7860 525 3,9 ± 2 11,6 11,1

9 E +1h44’ -7860 525 2,3 ± 2 9,0 11,1

10 E +1h49’ -7860 684 9,7 ± 2 29,0 31,0

11 E +1h52’ -7860 684 - - -

12 E +1h56’ -7860 668 8.0 ± 3 23,9 29,0

13 E +2h00’ -7870 542 - - -

14 E +2h05’ -7870 542 - - -

15 E +2h08’ -7870 525 - - -

16 E +2h11’ -7870 668 9.0 ± 2 26,9 29,0

17 E +2h16’ -7870 542 - - -

18 E +2h21’ -7870 668 8.8 ± 2 26,3 29,0

20 E +2h24’ -7870 668 - - -

21 E +2h27’ -7870 668 8.3 ± 2 24,8 29,0

Tableau 9.6. Résumé des fichiers d’observation de Véga enregistrés en août 2001 avec une base de 30m.

9.7.3 Programme d’observation de PCyg

Je renvoie à la page suivante pour les aspects scientifiques du programme que je ne re-

développerai pas ici. Les tentatives d’observation de PCyg (α=20h17’47.20", δ=+38◦01’58.5")

au cours de l’année 2001 n’ont portées leurs fruits qu’une seule fois (sur 3 tentatives), dans la

nuit du vendredi 29 au samedi 30 juin 2001 (observateur, A. Spang, K. Zimmermann et moi-

même). Les conditions atmosphériques étaient très bonnes. Vu la faible magnitude de PCyg

(V=4,9), la stratégie d’observation cette nuit a consisté à observer d’abord πHer, étoile de ma-

gnitude un peu moins élevée (V=3,1), mais à peu près à la même déclinaison (α=17h15’02.8343"

δ=+36◦48’32.983"). L’obtention des franges sur πHer a permis de trouver directement les franges

sur PCyg sans avoir à les rechercher par sondage de la DDM optique.
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Figure 9.15. Pics haute fréquence ("pics franges") issu d’une séquence d’acquisition sur PCyg dans le
continu (640 à 650 nm) proche de la raie en émission H α. 4353 images, nombre moyen de
photons dans cette zone du spectre et par image, 61.

La Figure 9.15 montre les pics haute fréquence dans le spectre de puissance moyen des

images (4353 images au total, 61 ph/image), pris dans une zone du spectre continu (640 à 650

nm) proche de la raie Ha.

Le faible signal obtenu et le manque de suivi de franges pendant l’observation n’a pas

permis de stabiliser la DDM. La conséquence est que la position des pics haute fréquence

s’est révélée être plus ou moins aléatoire, empêchant de maximiser le RSB en additionnant la

contribution de tous les fichiers.

Il faut néanmoins noter que les conditions d’observation n’étaient pas optimales en terme de

transmission et donc de flux, puisqu’une lame séparatrice de la table REGAIN se trouvait être

défectueuse (le traitement s’était dégradé). Le remplacement de cette lame dans les derniers

mois de l’année 2001 a montré que la perte en flux causée par cette lame était de l’ordre de 2

à 3.
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9.7.4 Calibration de la réponse instrumentale

Les observations menées pendant l’été 2001 ont permis de constater la bonne stabilité de

la fonction de transfert de l’interféromètre. J’ai moi même effectué les premières observations

de Véga à des bases intermédiaires (20, 25, 30 et 35 m) en vue de tester dans les conditions

d’observation la sensibilité du détecteur de franges que j’avais implémenté. Ces valeurs ont

donc été obtenues à différentes longueurs d’onde, à différentes bases et pendant des nuits dif-

férentes en juin 2001. Ces données ont été traitées avec le logiciel de réduction de données du

GI2T. La proportion relativement faible de "bonnes données" (au sens du logiciel de traitement)

est principalement due au manque d’asservissement des franges (Figure 9.17 ).

FIG. 9.16. Mesures de visibilités brutes relatives aux observations de juin 2001 sur Véga. Ces données
regroupent des points à des bases de 12, 15, 20, 25 et 30 mètres. La dispersion des points est
principalement due à la méthode de traitement qui n’était pas adaptée. La courbe représente
un ajustement de la courbe de visibilité de Véga avec un diamètre angulaire de 3,08 mas, et
une visibilité instrumentale de 36%.

Pour ne pas perdre ces données, il est possible de maximiser le signal a posteriori comme

je l’ai fait sur les données présentées au §9.6.2. La réduction est en cours, mais après un

tri sévère sur les fichiers d’observation, et des critères de sélection sur la qualité des pics

frange (pas de pics dédoublés, ni étalés, ni trop faibles) qui permettent d’utiliser le programme

de traitement de données du GI2T, on peut extrapoler sur la bonne stabilité de la fonction de

transfert de l’interféromètre (Figure 9.17 ).
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Figure 9.17. Mesures de visibilité (V 2) brutes sur Véga reportées sur un modèle de disque uniforme (3,08
mas).
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9.8 Article paru dans Cptes-Rend. Acad. Sc.

Cet article paru dans les comptes-rendus de l’Académie des Sciences de Paris fait la pré-

sentation de l’état du GI2T à la fin de l’année 2000. Dans la suite logique des efforts investis

dans l’instrument, une publication en préparation doit faire le bilan des premières observations

et des étapes de la qualification déjà évoqués lors d’une présentation aux journées de la SF2A

en juin 2001.
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Le développement des recherches en imagerie à haute dynamique et à haute résolution an-

gulaire va déboucher sur une multiplication considérable des thèmes astrophysiques et sur la

validation d’une grande partie des théories qui n’ont pour l’instant pas encore pu être confron-

tées à des observations. C’est le cas notamment de la formation et de l’évolution des systèmes

planétaires ou proto-planétaires, et par conséquent de l’étude des disques circumstellaires.

Même si ceux-ci nécessitent des contraintes moins importantes que pour l’observation directe

des planètes, il n’en reste pas moins que la connaissance de la structure fine de ces disques,

et la constitution d’un catalogue les représentant, est une étape essentielle pour les scénarii

d’évolution des disques eux-mêmes et de la naissance des systèmes planétaires. Ces obser-

vations et leur interprétation permettra de mieux cerner le problème du lieu exact de nais-

sance des planètes extra-solaires. Les récentes observations de disques circumstellaires dans

le proche infrarouge et/ou dans le visible permettent déjà de constater l’asymétrie des disques

ou plus généralement leur morphologie, ou l’existence de sillons engendrés par la présence

supposée de corps massifs en orbite.

Il semble clair que les techniques d’imagerie pour l’observation des planètes extra-solaires

sont une étape obligée afin de valider ces théories. Si on affirme aujourd’hui avoir détecté des

planètes extra-solaires, il reste encore à démontrer qu’elles le sont effectivement, et non des

proto-étoiles. Si ce sont effectivement des planètes en tant que telle, est il possible de trouver

une configuration semblable à celle de notre propre système solaire, ou bien sommes nous un

cas particulier ? Pour l’instant, ces questions restent sans réponse, mais l’exploration observa-

tionnelle ne fait que commencer, puisque que les instruments ayant la sensibilité nécessaire

n’existent pas encore.

L’objet des travaux comme ceux que j’ai mené dans le domaine instrumental (détecteurs

et coronographe) devrait participer à consolider notre savoir-faire instrumental dans ce do-

maine de l’imagerie à haute dynamique. De nombreux organismes et instituts dans le monde

semblent vouloir mettre l’accent sur les développements instrumentaux dans ce domaine, mais

le manque de résultats d’observation vraiment percutants installe également une certaine frilo-

sité dans le soutien de ces techniques. Ceci peut s’expliquer d’une part parce que le dévelop-

pement doit être mené d’abord au sol et que les problèmes liés à la turbulence atmosphérique

nécessitent une technologie d’optique adaptative énorme, qui est elle aussi en cours de déve-

loppement, et d’autre part que l’imagerie à haute dynamique nécessite une réflexion qui doit, à

mon avis, englober dans son ensemble les problèmes instrumentaux, du miroir primaire du té-

lescope, jusqu’au détecteur. Ce type d’étude commence à émerger au travers de projets ambi-

tieux comme les "planet-finder" de Gemini, du VLT ou du Keck, mais l’investissement total pour

un instrument dédié à la haute dynamique n’est pas encore d’actualité. Le cadre de développe-

ment le mieux adapté qui prend en compte tous ces aspects est celui des missions spatiales.

Cependant, là encore, des inconnues technologiques subsistent, et nécessitent d’être validées

au sol, d’où la difficulté.

Néanmoins, si la détection de planètes extra-solaires de type exo-Jupiter voire exo-Terre

depuis le sol reste pour l’instant du domaine de l’utopie, les développements d’instruments à

haute dynamique dans ce sens contribueront nécessairement à l’approfondissement de nom-
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breux autres thèmes de recherche astrophysiques moins contraignants en termes de perfor-

mances. Parallèlement, les progrès notamment en optique adaptative devraient contribuer à

la multiplication d’instruments à haute dynamique dans un futur proche sur des télescopes de

classe moyenne (3 à 5 m) ou de plus grand diamètre (8 et 10 m). Il n’est cependant pas cer-

tain que ces progrès convergent vers les intérêts de l’imagerie à haute dynamique. En effet,

les projets de télescopes extrêmement grand (ELT, Extremely Large Telescopes) orientent les

développements de l’optique adaptative vers les très grands champs, sans procurer une correc-

tion suffisamment bonne pour être exploitée au mieux avec des instruments coronographiques

ou interférométriques pour la haute dynamique. En outre, dans l’état actuel de la technologie,

il semble que le couple optique adaptative/coronographe aboutisse de toute manière à une

limitation interdisant l’accès à l’imagerie des planètes extra-solaires. Evidemment, les grands

projets spatiaux comme DARWIN (Léger et al. 1996 [67]) ou le Terrestrial Planet Finder (TPF

Book [83]) qui ont un objectif clairement affiché dans ce sens vont nécessairement converger

vers ce résultat s’ils sont menés à terme.

Le travail présenté dans cette thèse a toujours été motivé par l’obtention de résultats scien-

tifiques, que ce soit en coronographie, ou en interférométrie avec l’exploitation du GI2T. Le

développement des caméras à comptage de photon rapide et du coronographe à couteau de

phase ne sont que des moyens pour accéder à ces données astrophysiques. La grande quan-

tité de travail que j’ai fourni dans le domaine instrumental n’a pas pu se concrétiser autant que

je l’aurai souhaité en termes de résultats astrophysiques, mais il a convergé vers des résultats

que je pense importants et utiles pour l’avenir.

Mon travail au sein de l’équipe du GI2T/REGAIN m’a non seulement permis de me familiari-

ser avec les problèmes de l’interférométrie optique à longue base, mais m’a également ouvert

des perspectives quant à l’exploitation de grands interféromètres comme le VLTI, au travers

des instruments VINCI et surtout AMBER. Le développement des détecteurs à comptage de

photon à lecture rapide permet de maintenir le savoir faire en la matière, qui présente un intérêt

certain pour l’instrumentation visible du VLTI par exemple, avec l’instrument VINI, contrepartie

visible d’AMBER pour les longueurs d’onde visibles. Ceci vient s’ajouter aux possibilités d’ima-

gerie offerte par le développement des instruments pour la haute dynamique et en particulier

dans le domaine de la coronographie.

En démontrant par la théorie et par la pratique la validité du principe physique du corono-

graphe à couteau de phase, et en atteignant des performances encore inédites en la matière,

il est possible d’envisager des réalisation et des tests sur le ciel dans un avenir très proche. Ce

résultat ayant d’ailleurs été soutenu par la communauté de la haute résolution angulaire et par

l’observatoire de la Côte d’Azur, a donné lieu à la réalisation d’une version achromatique par

transmission du PKC. Ce composant optique unique en son genre pour l’instant doit être testé

prochainement en laboratoire et également sur le ciel, sur la lunette de 50 cm de l’Observa-

toire de Nice. La combinaison d’un tel instrument, couplé à un système d’optique adaptative et

d’une caméra à comptage de photon à lecture rapide devrait permettre de mettre l’accent sur

l’approche globale nécessaire à mon sens pour l’imagerie à haute dynamique.
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Annexe A

Article paru dans A&AS Ser.

Cette publication (Boccaletti et al. 2000 [26]) est une bonne illustration des possibilités de

combiner un ensemble de techniques instrumentales et de traitement de données. Elle fait état

des résultats obtenus en 1998 lors d’une expérience à l’ONERA qui utilisait l’optique adaptative

BOA et un coronographe de Lyot. Les images ont été analysées en utilisant la technique des

"Dark Speckles" (Labeyrie 1995 [68], Boccaletti et al. 1998a [24], Boccaletti et al. 1998b

[25]), grâce à l’utilisation de la caméra CP20 et d’une amélioration de son système d’acquisition

(voir §7.5). La technique des "Dark Speckles" continue d’être expérimentée avec en particulier

des résultats de Boccaletti et al. 2001 [28].
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Annexe B

Programmation en parallèle

Afin de tirer partie au maximum des performances des DSP, j’ai entrepris de passer quelques

semaines à l’étude de la programmation en parallèle de ces processeurs, chose à laquelle je

n’étais pas familier, si ce ne sont mes connaissances en ’langage machine’ (ou assembleur)

qui m’ont permis de ne pas m’attarder sur la logique et la syntaxe de base de ce langage. Le

point le plus important était d’organiser la programmation autour de mon objectif principal, à

savoir, traiter une image de 512×512 pixels en moins de 7ms.

Pour bien comprendre la difficulté à programmer le C6201, je vais m’attarder sur la descrip-

tion de quelques points importants du jeu d’instructions assembleur et de quelques règles de

programmation auxquelles on doit se soumettre.

B.1 Registres

Il y a en tout 32 registres d’une longueur de 32 bits. Ces 32 registres sont répartis en 2

groupes, A et B, et certaines règles de programmation s’appliquent à la manière dont on doit

les utiliser. Par exemple, lors d’un cycle d’horloge, on ne peut pas faire référence plus de 3 fois

à un même registre.

B.2 Unités de calcul

Le C6201 dispose de 8 unités logiques, répartis selon deux voies, ou chemins (appelés

path). Ces unités sont chacune dédiées à un type précis d’opération. Parmi elles, on peut

compter deux unités pour les opérations logiques (L1 et L2), deux pour les opérations de mul-

tiplication (M1 et M2), deux pour le transfert de données, depuis ou vers la mémoire (S1 et S2)

et enfin deux pour la manipulation en général des données (D1 et D2). Les deux chemins (1 et

2) définissent la manière et les règles avec lesquelles on peut accéder à ces unités.
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B.3 Instructions et cycles processeur

La programmation en parallèle peut se résumer à un jeu dans lequel il faut sans cesse

anticiper le résultat de toutes les opérations en cours et ne jamais laisser de temps mort. L’ins-

truction la plus redoutée du programmeur est sans aucun doute le NOP (abréviation pour No

OPeration), car il signifie que l’on est obligé d’attendre un cycle de processeur (ici 5 nanose-

condes) sans rien faire. Je n’envisage même pas le cas où l’on devrait écrire NOP n, où n

serait le nombre de cycles à ne rien faire. Autrement dit, on doit toujours chercher à occuper le

processeur s’il est en mesure de faire quelque chose d’utile. La plupart des opérations logiques

et de calcul entre les registres s’exécutent en un cycle d’horloge, mais certaines d’entre elles,

et non des moindres requièrent plusieurs cycles. C’est le cas par exemple des instructions qui

chargent une adresse mémoire dans un registre (2 cycles) ou des sauts (4 cycles), c’est-à-dire

des branchements d’un endroit du code vers un autre. Ces instructions ont un cycle d’exécu-

tion plus long car elles demandent en général le calcul d’une adresse d’une zone mémoire.

Cependant, s’il faut compter 2 cycles d’horloge pour accéder à une zone mémoire, l’accès sub-

séquent aux mémoires consécutives ne demandent aucun cycle supplémentaire et on parle

alors de mode de transfert burst ("en rafale").

Malgré une apparente complexité, il faut bien prendre conscience que tout ceci confère une

très grande souplesse pour la programmation. Bien que je ne sois pas spécialiste de DSP, plu-

sieurs personnes m’ont affirmé, et je peux le comprendre, que la facilité de programmation de

tels processeurs est sans commune mesure avec des versions antérieures, dont l’architecture

et les restrictions rendent la tâche du programmeur bien plus complexe.

B.4 Comparaison du code optimisé/non optimisé

Je présente ici le même code, mais dans deux versions différentes où l’une a été optimisée

(la seconde). Dans ce second code, les instructions qui sont exécutées dans un seul cycle

d’horloge (5 ns) figurent avec le symbol "||" qui signifie bien sûr, "parallèle". Ainsi on voit que

certaines lignes de code peuvent être regroupées de manière assez efficace, en aboutissant

à un gain d’un facteur 2. Le gain théorique de 8 n’est pas atteint ici en raison d’une part

de la relative simplicité de la tâche à accomplir, et d’autre part que les opérations les plus

utilisées (opération logiques par exemple) ne peuvent s’exécuter plus de 2 à la fois. On trouve

donc des astuces, en utilisant des unités qui peuvent aboutir au même résultat. La proportion

d’opérations "élémentaires" n’est pas suffisamment élevée par rapport aux opération coûteuses

en temps (e.g. branchement, lecture de la mémoire) pour atteindre donc ce facteur de 8. On

peut tout de même mentionner que l’optimisation de ce code s’est faite "à la main", sans l’aide

d’outils spécifiques qui ne se sont pas révélés très performants dans ce cas (que ce soit en

langage C ou en langage assembleur).
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Algorithme sériel : 25 Cycles

[B0] SUB 1,B0,B0 ; sub 1 from cntr(B0) if not zero

EXTU .S1 A10,0,24,A0 ; extract P0(A0)

CMPGT .L A0,A15,A1 ; A,A,A P0>seuil ? -> a(A1)

EXTU .S2 B10,8,24,B3 ; extract P1(B3)

CMPGT .L B3,A15,B8 ; B,A,B P1>seuil ? -> b(B8)

EXTU .S2 B10,16,24,B4 ; extract P2(B4)

CMPGT .L B4,A15,B2 ; B,A,B P2>seuil ? -> c(B2)

AND .L A14,A10,A3 ; extract P3(A3)

CMPGT .L A3,A15,A2 ; A,A,A P3>seuil ? -> d(A2)

OR .L A1,B2,B2 ; a OR c -> c

OR .L B8,A2,A2 ; b OR d -> d

OR .L A2,B2,A2 ; (a OR c) OR (b OR d) -> d

[ !A2] LDW *A8++,A10 ; load A8 content to A10(word0)

NOP

NOP

NOP

[ !A2] MV A10,B10 ; copy A10 into B10

MV A3,A5 ; copy P3 in Pn for next iteration

[ !B0] SET A2,0,1,A2 ; if zero, set A2 to 1

[ !A2] ADD .S 4,A13,A13 ; coordA += 1

[ !A2] B .S LOOP

NOP

NOP

NOP

NOP
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Algorithme parallèle : 12 Cycles

EXTU .S1 A10,0x0,0x18,A0 ; |53| extract P0(A0)

|| EXTU .S2 B10,0x10,0x18,B4 ; |57| extract P2(B4)

CMPGT .L1 A0,A15,A1 ; |54| A,A,A P0>seuil ? -> a(A1)

|| CMPGT .L2X B4,A15,B2 ; |58| B,A,B P2>seuil ? -> c(B2)

|| AND .S1 A14,A10,A3 ; |59| extract P3(A3)

|| EXTU .S2 B10,0x8,0x18,B3 ; |55| extract P1(B3)

|| MV .D1 A3,A5 ; |51| cpy P3>Pn for next iteration

CMPGT .L1 A3,A15,A2 ; |60| A,A,A P3>seuil ? -> d(A2)

|| CMPGT .L2X B3,A15,B8 ; |56| B,A,B P1>seuil ? -> b(B15)

OR .L1 A1,A2,A2 ; |62| a OR d -> d

|| OR .L2 B8,B2,B2 ; |63| b OR c -> c

OR .L1X A2,B2,A2 ; |64| (a OR d) OR (b OR c) -> d

|| [ B0] SUB .S2 B0,0x1,B0 ; |50| sub 1 from cntr(B0) if not 0

[ !B0] SET .S1 A2,0x0,0x1,A2 ; |74| if zero, set A2 to 1

[ !A2] B .S1 LOOP ; |78|

|| [ !A2] LDW .D1T1 *A8++,A10 ; |75| load A8 content to A10(word0)

|| SUB .L2X A8,B13,B9 ; |67| sub 512 from A8 into B9

|| ADD .L1X A8,B13,A9 ; |68| add 512 to A8 into A9

LDW .D1T1 *-A9(4),A12 ; |71| load bword0 into A12

|| LDW .D2T2 *-B9(4),B11 ; |70| load tword0 into B11

[ !A2] ADD .S1 0x4,A13,A13 ; |77| coordA += 4

NOP

NOP

MV .L2X A10,B10 ; |76|

|| [ A2] LDW .D1T1 *A8,A10 ; |80| load A8 content to A10(word0)
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Liste des nuits d’observation au GI2T

Ce tableau regroupe toutes les dates où j’ai observé au GI2T. Les principales observations

ont eu lieu durant l’été 2001 (campagne sur Véga, Deneb, PCyg, βLyr, αCas, πHer), après

que les premières franges furent détectées dans le visible (la première lumière ayant eu lieu

en infra-rouge (bande K) lors d’une mission de l’équipe de G. Weigelt fin 1999, Weigelt et al.

2000 [124] (Figure C.1). Durant l’année 2000, l’équipe du GI2T s’est attachée à fiabiliser l’ins-

trument (e.g. calibration du spectromètre, contrôle automatique de l’ensemble de l’instrument,

rodage des procédures d’observation par équipes de 2 ou 3 observateurs). Pour ma part, j’ai

progressivement mis au point le détecteur de frange sur la caméra CP20. Au printemps 2001,

les franges étaient détectées systématiquement grâce à ce système. A partir de cette date, j’ai

mené ou participé à de nombreuse nuits dans le but d’acquérir les données sur les programmes

cités, et qui sont en cours d’analyse.

Figure C.1. Premières franges IR sur le ciel (étoile RCas, bande K) enregistrées par G. Weigelt et son
équipe lors d’une mission en septembre 2000. La caméra opère dans un mode "franges dis-
persées", tout comme le spectromètre du GI2T/REGAIN.
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Date Date Date

17/12/1998 02/02/2001 07/07/2001

03/03/1999 05/02/2001 13/07/2001

24/03/1999 21/02/2001 14/07/2001

30/04/1999 23/02/2001 15/07/2001

20/08/1999 26/02/2001 30/07/2001

23/08/1999 30/03/2001 01/08/2001

06/12/1999 05/04/2001 05/08/2001

13/12/1999 08/04/2001 06/08/2001

19/12/1999 12/04/2001 10/08/2001

10/01/2000 18/04/2001 11/08/2001

18/01/2000 28/04/2001 12/08/2001

08/02/2000 19/05/2001 14/08/2001

01/08/2000 22/05/2001 22/08/2001

08/08/2000 04/06/2001 28/08/2001

31/08/2000 07/06/2001 03/09/2001

05/09/2000 10/06/2001 05/09/2001

01/11/2000 11/06/2001 19/09/2001

24/11/2000 23/06/2001 21/09/2001

27/11/2000 24/06/2001 12/10/2001

12/01/2001 26/06/2001 03/11/2001

30/01/2001 29/06/2001

Tableau C.1. Liste des nuits d’observation auxquelles j’ai participé.
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