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“If the Theory of making Telescopes could at length be fully brought into Prac-
tice, yet there would be certain Bounds beyond which Telescopes could not perform.
For the Air through which we look upon the Stars, is in perpetual Tremor; as may
be seen by the tremulous Motion of Shadows cast from high Towers, and by the
twinkling of the fix’d Stars. But these Stars do not twinkle when viewed through
Telescopes which have large apertures. For the Rays of Light which pass through
divers parts of the aperture, tremble each of them apart, and by means of their va-
rious and sometimes contrary Tremors, fall at one and the same time upon different
points in the bottom of the Eye, and their trembling Motions are too quick and
confused to be perceived severally. And all these illuminated Points constitute one
broad lucid Point, Composed of those many trembling Points confusedly and insen-
sibly mixed with one another by very short and swift Tremors, and thereby cause
the Star to be appear broader than it is, and without any trembling of the whole.
Long Telescopes may cause Objects to appear brighter and larger than short ones
can do, but they cannot be so formed as to take away that confusion of the Rays
which arises from the Tremors of the Atmosphere. The only Remedy is a most serene
and quiet Air, such as may perhaps be found on the tops of the highest Mountains
above the grosser Clouds.”

Isaac Newton, Opticks, 1730.
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1 rerace 1

Préface

D’une beauté surprenante, les galaxies sont des groupes de quelques cent mille
millions d’étoiles liées par la gravitation auxquels se mélangent de colossaux nuages
de gaz et de poussiéres. Ces objets formidables ont été (et sont toujours) le sujet
de nombreuses études qui portent sur leur formation, leur évolution, et leur fonc-
tionnement. La premiere étape de toute science est la classification (<All science
is either physics or stamp collecting» disait le célebre Lord Rutherford). Celle—ci
porte sur le type, la quantité de lumiere émise ou encore la morphologie. Dans les
années 40 et 50, les astrophysiciens se rendirent compte que les étoiles ou les proces-
sus thermiques, tels que I’échauffement du gaz et des poussiéres, étaient insuffisant
pour expliquer la nature et les proportions inquiétantes du rayonnement émis par
certaines d’entre elles. Il fut alors nécessaire d’invoquer d’autres types d’objets que
la physique prédisait par ailleurs, tels que les trous noirs, comme «moteur» (source
d’énergie) du noyau de ces objets. Le terme «galaxies actives» était né, et devait
regrouper sous ce nom pas moins de 1 & 5% de I’ensemble des galaxies. Evidement,
il existe une classification au sein méme du groupe des noyaux actifs, pour rendre
compte des différents processus physiques présents ou des étapes caractéristiques
de I’évolution de l'activité. Le lecteur interessé pourra trouver un bestiaire de ces
objets dans l'introduction de la seconde partie de ce mémoire, mais je voudrais ici
attirer plus particulierement son attention sur le phénomene des galaxies a flambée
d’étoiles, qui est au cceur de cette these.

Une flambée d’étoiles est un éveénement durant 10 a 100 millions d’années, autant
dire bref, quand il est rapporté aux échelles de temps de 1’évolution galactique. Du-
rant cette période furtive, qui explique son appellation anglo—saxonne «starburst»,
le taux de formation d’étoiles est tel que quelques centaines de millions d’années a
ce rythme suffiraient a transformer I'intégralité du gaz de la galaxie en étoiles — soit
un temps bien plus court que I’dge de la galaxie. On voit alors le noyau s’illuminer
et atteindre des luminosités impressionantes. On soupconne que ce phénomene est
a lorigine des objets les plus brillants dans 1'univers local. L’esprit scientifique ne
peut alors pas s’empécher de chercher la cause de tels éclats. Les galaxies a flambée
d’étoiles occupent donc une place trés importante dans 1’astrophysique moderne,
augmentée par le fait que les observations n’en sont pas faciles: d'une part, étant
enfouies dans d’importantes masses de poussieres, opaques dans le visible, on n’en
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apercoit les entrailles que dans 'infrarouge, et d’autre part, ces galaxies sont rares,
donc lointaines (quelques dizaines de millions d’années—lumiére en moyenne), et il
est nécessaire de les observer avec une tres bonne résolution pour saisir les détails
de leur morphologie. Les domaines de la radio (avec les radio-télescopes VLA et
VLBI) et de l'infrarouge, notamment depuis ’espace (avec le satellite ISO) sont
privilégiés en ce qui concerne le premier aspect. Une technique d’observation qui
satisfait la deuxieme exigence est ’optique adaptative. En effet, celle-ci permet de
s’affranchir de la dégradation de la qualité des images due a la turbulence atmo-
sphérique, et qui plus est, de maniere plus efficace dans I’'infrarouge. Le Télescope
Spatial Hubble permet d’obtenir des images a haute résolution et des résultats as-
trophysiques marquants (on citera par exemple la découverte d'un tore moléculaire
au coeur de NGC 4261 [Jaffe et al., 1996] ou d’un disque de gaz autour du noyau
actif de M87 [Dressel et al., 1994]), mais la forte absorption par les poussiéres dans
le domaine visible rend la plupart du temps l'interprétation difficile. Par ailleurs,
des observations infrarouges par des techniques de haute résolution, telles que les
images en pose courte ou l'interférométrie des tavelures, produisent aussi des ré-
sultats tres intéressants, mais limités par des contraintes de sensibilté et de dyna-
mique propres a ces techniques (voir par exemple les observations de NGC 7469 de
[Tacconi-Garman et al., 1993] ou [Genzel et al., 1995]).

Les premiers instruments d’optique adaptative dédiés a ’astronomie firent leur
apparition a la fin des années 80, et des observations de galaxies actives et a flam-
bée d’étoiles furent effectuées pour la premiere fois en 1992. Une des difficultés de
cette technique est la nécessité de disposer d’une source suffisament brillante dans
le voisinage de I'objet d’intérét pour effectuer ’analyse du front d’onde afin de cor-
riger des défauts induits par 'atmosphére. Dans un futur proche, cette contrainte
disparaitra grace a «1’étoile laser», c’est—a—dire une étoile artificielle créée dans la
haute atmosphére par un laser de forte puissance, que I’on peut placer ou ’on veut.
En attendant cette révolution prochaine, on peut soit utiliser une étoile suffisament
proche (mais cela est tres rare), soit I'objet lui-méme. Dans le cas des noyaux actifs
de galaxie, leur magnitude est telle qu’ils sont en général aux limites de 1'utilisation
de 'optique adaptative. Une solution évidente serait d’augmenter cette magnitude
limite imposée par ’analyse de front d’onde, par des moyens technologiques ou scien-
tifiques. C’est la motivation des optiques adaptatives de seconde génération dites de
«courbure»: de part leur mode de fonctionnement et la technologie utilisée, un gain
substantiel est apporté a la sensibilité, et par conséquent au nombre d’objets obser-
vables.

La premiere optique adaptative de ce type fut développée a I’«Institute for Astro-
nomy» de I'Université d'Hawaii, et le concept fut repris pour un instrument résident
du Télescope Canada—France-Hawaii, situé a 4200 metres d’altitude au sommet
du Mauna Kea, sur la grande ile d’Hawaii. Parce qu’il se devait d’entrer rapide-
ment en service, parce que le temps de télescope est couteux, et parce que c’est un
instrument scientifique dédié a I’astronomie (par opposition & un instrument de re-
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cherche et développement en optique adaptative), il fut décidé que son intégration et
sa caractérisation auraient lieu en laboratoire, c’est—a—dire dans un environnement
controlé reproduisant au mieux les conditions d’observations réelles au télescope.
C’est a cette phase, puis a celles de caractérisation sur le télescope et enfin d’ex-
ploitation astrophysique que ce travail de these a été consacré. Pour cela, il aura été
nécessaire de fabriquer et d’utiliser un simulateur de télescope, muni d’une étoile et
d’une atmosphere artificielles. La description du systéme, son intégration et finale-
ment la «validation scientifique» (c’est-a—dire la preuve de son bon fonctionnement
sur des objets d’intérét astrophysique) constituent la premiére partie de cette these.

Grace a 'intégration efficace en laboratoire, les nuits de tests sur le télescope pu-
rent étre utilisées pour observer des galaxies a flambée d’étoiles. Venant en complé-
ment de superbes résultats observationnels et astrophysiques, ceci permit d’apporter

une démonstration concrete de la qualité de I'instrument dans le cas d’observations
difficiles.

Le permier chapitre introduit les notions nécessaires a une compréhension de ’ana-
lyse et de la correction de front d’onde par courbure et décrit I'instrument PUEO. Le
second décrit les simulations et les tests effectués pour son intégration et leur ana-
lyse en termes de performances. On y trouvera d’une part les tests en laboratoire,
et d’autre part les résultats des tests sur le ciel.

La seconde partie de cette these est consacrée a 1’étude de plusieurs galaxies
a flambée d’étoiles, au moyen de la technique d’optique adaptative. Le chapitre
trois décrit la méthode d’observation et de traitement des données avec ADONIS,
I’instrument d’optique adaptative de ’Eso a La Silla au Chili. Le quatrieme chapitre
présente les résultats astrophysiques obtenus avec cet instrument. Les deux derniers
chapitres sont consacrés a la méthodologie et aux résultats obtenus avec PUEO sur
les galaxies «starburst».
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Optiques adaptatives a travers le
monde

Note au lecteur: Les talents de conteur de mon ami Eric Gendron restent jusqu’a
présent inégalés, c’est pourquoi je référerai le lecteur en quéte d’une description poé-
tique de loptique adaptative o lintroduction de son excellente thése [Gendron, 1995].
Par ailleurs, le premier chapitre de la thése de Laurent Demailly [Demailly, 1996]
est un tres bon point de départ pour le novice qui veut chercher a comprendre I’op-
tique adaptative sans équations (l’optique adaptative pour les nuls , comme il le dit
lui méme), mais tout en restant rigoureux. Je ne ferai méme pas mention de la thése
de Francois Rigaut [Rigaut, 1992] qui est devenue une “Bible” pour la plupart des
étudiants, stagiaires ou autres thésards qui commencent dans le sujet. Celui—ci évo-
lue d’ailleurs tellement vite, que la thése de Pierre Kern [Kern, 1990] a désormais
presque une valeur historique, en plus de sa valeur scientifique...

C’est dans cette perspective que commence cette introduction. Je pense que le sujet
a €été suffisamment couvert et vulgarisé (et bien mieuz que je ne pourrais le faire)
par ailleurs, ainst je me contenterar de simplement en rappeler le principe, avant
de m’intéresser au propre de cette these, notamment, les optiques adaptatives de
seconde génération.

L’optique adaptative, pourquoi, comment? Lorsqu'une onde (lumineuse ou
acoustique) traverse un milieu hétérogene, qui affecte sa vitesse, celle—ci se trouve
distordue. En effet, si I’on imagine une onde plane (provenant d’un objet tres distant,
par exemple), toutes les crétes passent sur une ligne perpendiculaire a la direction de
propagation au méme moment. Si on introduit maintenant une surface dont I’indice
de réfraction (par exemple) varie dans I’espace (une atmospheére, ou tout autre milieu
hétérogene) entre I'onde plane et la ligne de mesure, toutes les crétes ne passeront
plus la ligne imaginaire au méme instant car la phase de ’onde aura été modifiée.
Si I'on décide de regarder I'image produite par une telle phase, on va se trouver face
a une image qui aura perdu sa cohérence spatiale.

L’optique adaptative est une technique qui va permettre, en insérant un élément
correcteur (de la phase, tel un miroir déformable, un modulateur de phase a cris-
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taux liquides ou tout autre élément conjugateur de phase!) de rétablir la planéité
de I'onde. Une simple paire de lunettes constitue un bonne analogie: une aberration
(qui évolue lentement au cours de années) telle que I’astigmatisme ou la myopie, est
analysée par un ophtalmologiste, qui apporte une correction en placant un morceau
de verre (de maniére & corriger la phase) sous la forme de lunettes ou lentilles de
contact. Au bout de plusieurs années, lorsque ’aberration a suffisamment évolué
pour que le porteur de lunettes n’y voit plus rien, il retourne chez son ophtalmo-
logiste qui refait une mesure de ’aberration et apporte une nouvelle correction, en
changeant les lunettes. La bande passante d’un tel systéme est de 'ordre de 1078
Hz, soit plus d’un milliard de fois plus lent que ce qui serait nécessaire pour corriger
les déformations dies a I’atmosphere. Lorsque la mesure se fait sans les lunettes du
patient, on décrit le systéeme par une boucle ouverte: I’élément correcteur est placé
apres ’élément de mesure. On obtient donc une mesure absolue de la déformation.
En boucle fermée, I’élément correcteur est placé avant I’élément de mesure, et 1’on
détermine ainsi la différence entre le signal aberrant et la correction apportée, en
d’autres termes, I'erreur. C’est ce que fait I’ophtalmologiste lorsqu’il examine le pa-
tient avec ses anciennes lunettes. On préférera un systéme en boucle fermée, car la
stabilité et la sensibilité sont accrues par rapport a un systéeme en boucle ouverte.

Nous avons donc ainsi identifié les éléments clefs de toute optique adaptative
conventionnelle:

— Un analyseur de front d’onde,
— un correcteur de phase et

— un calculateur (ou un ophtalmologiste) qui reconstruit la phase.

Comme on le verra par la suite, il existe de nombreuses variations sur le méme
theme.

Développement historique, apparition des systémes a mesure et controdle
de courbure. Les débuts de I'optique adaptative instrumentale resteront—ils a ja-
mais flous et mal connus? C’est fort possible, car c’est une technique qui a été déve-
loppé par des militaires, pour des militaires et avec des militaires pour les grands pro-
jets «Guerre des Etoiles» aux Etats—Unis et en ex—Union Soviétique [Clancy, 1989],
pendant les années 70 et 80. Cependant, les échanges entre les communautés mili-
taire et astronomique (que peu de choses avaient tendance & rapprocher a priori)
ont considérablement augmenté ces dernieres années, notamment avec 1'utilisation
de systémes militaires pour des observations astronomiques (par exemple le “Starfire
Optical Range” ou encore 'optique adaptative du Mont Wilson). Il faut cependant

1.1l existe des techniques d’optique non-linéaire, telle que la diffusion de Brillouin (cellules
opto—acoustiques), qui permettent d’analyser et de conjuguer la phase en une seule opération.
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noter que les objectifs des deux communautés ne sont pas tout a fait les mémes: Les
militaires cherchent a voir des objets relativement brillants, avec une trés bonne ré-
solution et dans le domaine visible?. On peut aussi remarquer que le concept d’étoile
artificielle (qui consiste & illuminer une couche ténue de sodium a 90 km d’altitude
dans ’atmosphére avec un laser tres puissant, dont la fluorescence crée une source
quasi-ponctuelle ot 'on veut) présente de grands intéréts pour la surveillance de
satellites qui nécessite une couverture du ciel compléte et la possibilité de modifier le
pointage du télescope tout en maintenant ’asservissement, de 'optique adaptative.
Ceci n’est pas fondamentalement important pour les astronomes; par contre, les
sources d’intérét ne pouvant pas toujours servir comme source de référence, 1'étoile
laser est tres attendue par la communauté astronomique. Il faut cependant rappeler
que ’étoile laser a certains défauts intrinseques (effet de cone, anisoplanétisme de
basculement et de focus) qui dégradent la correction absolue pour une magnitude
donnée. En attendant, les astronomes observeront plutoét dans I'infrarouge (ou les
effets de la turbulence atmosphérique sont moindres et la correction est meilleure)
en correction partielle si nécessaire, mais en utilisant ’objet scientifique comme ré-
férence méme s’il est peu brillant. Une des raisons qui poussa Francois Roddier a
développer le concept d’optique adaptative dit «de courbure» était d’augmenter la
magnitude limite, permettant 1'observation d’un nombre d’objets plus importants,
avec une meilleure correction.

Lorsque ’on pose le probleme de mesurer une phase, on est confronté au probleme
plus général de transformer un objet de phase en objet d’intensité, car une mesure
directe de la phase (en optique, tout du moins) n’est pas possible. Il existe des mé-
thodes qui transforment la phase directement en intensité (contraste de phase, mé-
thode de Zernike), mais elles sont cycliques et il existe une ambiguité I’<enroulement»
de la phase. Pour éviter cela, on cherche alors a mesurer des fonctions de la phase
«bi—univoque» (c’est—a—dire qu’a chaque valeur de l'intensité correspond une seule
valeur de la phase). L’exemple type de ceci est 'analyseur de front d’onde de type
Shack-Hartmann, qui mesure la dérivée bi-dimensionnelle de la phase, en mesu-
rant le centre de gravité (le premier moment de la fonction d’intensité) de sous
images produites par des «sous—pupilles». Pour retrouver la phase, il faut intégrer
les pentes, et la constante d’intégration se traduira par du «piston?®», mais celui—ci
n’affecte pas la qualité d’image (il a cependant son importance en interférométrie,
cf. [Perrin, 1996]). On est cependant obligé de mesurer la distribution de la fonc-
tion d’intensité, donc d’obtenir une image. A cause du bruit des détecteurs, et de
la vitesse de correction imposée par I’atmosphere, ces mesures sont nécessairement
limitées a des objets relativement brillants. Cela implique un facteur de couverture
du ciel faible. Si I’on peut augmenter la magnitude limite, la couverture du ciel aug-

2. La résolution R d’un télescope est égale & R = 1.22x A/ D. Cependant, la résolution R’ fournie
par l'optique adaptative est fonction de la longueur d’onde A (R’ /\_%), favorisant I'infrarouge.

3. On décompose souvent la phase selon des aberrations optiques connues, tels que les modes
de Zernike. Le premier est le piston, on trouve ensuite le basculement, le foyer, les astigmatismes,
les comas, etc.
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mentera en proportion, ou en d’autres termes, plus d’objets seront observables avec
I'optique adaptative.

L’opticien sait reconnaitre les aberrations en défocalisant légérement les images.
Ceci n’est pas un don surnaturel, mais il sait décoder les fonctions d’intensité. Nous
sommes la en présence d’'une mesure d’'une fonction de la phase par une mesure
de I'intensité. Comment cela fonctionne—t—il? Le principe est loin d’étre simple ou
intuitif et ’on trouvera une description détaillée dans les sections 1.1.2 et 1.1.3. Il
suffira ici de dire que l'intensité en un point d’une image extra-focale est propor-
tionnelle a la dérivée seconde, c’est—a—dire la courbure de la phase associée. Ainsi
en mesurant simplement U'intensité (le moment zéro de la fonction d’intensité), on
obtient une fonction de la phase. Ceci en soit est déja un avantage, car la techno-
logie actuelle permet d’effectuer du comptage de photons, via des Photo-Diodes a
Avalanches (PDA) avec une sensibilité considérable et un bruit négligeable. C’est
une des raisons qui poussa Francois Roddier a développer un analyseur de cour-
bure. On note cependant qu’il est nécessaire d’intégrer cette mesure deux fois pour
remonter 3 la phase. L’apparition de miroirs «a contrdle de courbure*» produisant
une courbure constante sur une électrode, permit alors a ce concept d’atteindre une
efficacité nouvelle: la mesure correspondant exactement a ce que le miroir produit,
on imagina un systeme d’optique adaptative analogique ou l'analyseur serait relié
au miroir par un amplificateur calibré. Ceci aurait produit un systéme simple, peu
onéreux et d’une bande passante tres élevée. Il se trouve cependant que certaines
difficultés, telles que le filtrage de certains modes propres indésirables du miroir né-
cessitent un calculateur, et donc une numérisation du signal. Cependant il existe
encore de nombreux avantages comme on le verra par la suite.

Quelles sont alors les raisons pour utiliser un systeme a mesure et controle de
courbure plutot qu’un autre? On peut imaginer que la technologie des analyseurs
de type Shack—Hartmann et les miroirs «piezo—stack» a atteint une certaine matu-
rité grace aux développements importants effectués par les militaires; la confiance
qu’on est prét a lui accorder peut alors étre plus importante qu'un concept nouveau.
Cependant, les astronomes sont impartiaux et choisiront le systéme qui produit les
meilleurs résultats. Malheureusement, il n’existe pas de résultat absolu, il faut tenir
compte du site et des spécifications. Par exemple, les systemes a mesure et controle
de courbure corrigent moins de modes, mais plus vite; ils seront donc plus adaptés a
des sites comme le Mauna Kea®, oli le seeing est rapide mais faible. Pour ’aspect des
spécifications, prenons ’exemple du NAOS, 'optique adaptative du VLT; elles sont

4. On a pris I’habitude de parler de miroirs bimorphes, & cause du procédé de fabrication, mais
en anglais Bimorph Mirror”™ est une marque déposée, donc pour éviter toute erreur qui pourrait
étre onéreuse, je m’efforcerai de ne pas utiliser le terme «miroir bimorphe», ni en francais, ni en
anglais.

5. Le Mauna Kea est un des deux volcans sur la grande ile d’Hawaii. Son nom signifie «<Mont
Blanc», car il s’éleve & 4200 metres au dessus du niveau de I’Océan Pacifique, et est souvent
recouvert de neige. Il est reconnu comme étant 'un des meilleurs sites astronomiques du monde.
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telles que le rapport de Strehl® doit étre de 70% dans les meilleurs cas. La raison
de ceci est qu’en mode interférométrique, le contraste de franges est égal au rapport
de Strehl (le rapport signal & bruit en dépend donc fortement). Cela nécessite un
nombre important de degrés de liberté (plus de 200), et les systémes complexes fonc-
tionnent mieux en mode Shack—Hartmann/piezo—stack. En revanche, la couverture
du ciel sera faible, et une étoile artificielle sera nécessaire. Si 'on compare cela au
Télescope national Japonais SUBARU’, dont les spécifications imposent un rapport
de Strehl de 60% dans les meilleurs cas, le nombre de degrés de liberté requis est
bien inférieur® (36 sous—pupilles/électrodes). Cela n’impose donc pas la nécessité
d’une étoile artificielle, tout en gardant un facteur de couverture du ciel élevé. Ces
arguments ne sont pas les seuls, car on notera qu’aux Etatstnis, plusieurs systemes
militaires, n’ayant plus d’applications depuis la fin des projets de type «Guerre des
Etoiles» [Clancy, 1989] se trouvent reconvertis a ’astronomie (par exemple, le Star-
fire Optical Range au Nouveau—Mexique ou '« Atmospheric Correction Experiment»
au Mont Wilson).

La France (puis I'EsO «European Southern Observatory») a aussi bénéficié de 1'ex-
périence de ses propres projets militaires, et peut étre méme d’avantage encore, car
le sceau «confidentiel défense» ne dure apparemment pas aussi longtemps que la clas-
sification «Top Secrets d’outre—atlantique. Toujours est—il que la collaboration de
I’ONERA avec I’Observatoire de Paris (en fait le DESPA), I’'ESO, le LEP et la société La-
serdot (aujourd’hui CILAS) a permis de mettre au point le premier systéme d’optique
adaptative dédié a I’astronomie [Rousset et al., 1990], [Rigaut et al., 1991], et & pro-
duire des résultats astrophysiques importants (par exemple,[Beuzit et al., 1994a],
[Combes et al., 1997], [Rouan et al., 1997]). Alors que tout observatoire désirant res-
ter compétitif s’équipe aujourd’hui d’optique adaptative, le choix n’est pas facile; il
semblerait que beaucoup de pays commencent a réaliser le potentiel des systéemes
a mesure et controle de courbure, par exemple, le Japon qui est en train d’équi-
per le SUBARU, (le grand télescope national japonais, doté d’un miroir primaire
de 8 metres de diametre) d’un tel systéme [Takami et al., 1995, ou encore I’AAT
(Anglo-Australian Telescope, miroir primaire de 4 meétres, principalement dédié a la
spectroscopie) pour lequel I’Université de Sydney est en train de construire un sys-
téme fort similaire & celui que nous allons décrire par la suite [O’Byrne et al., 1995].
C’est la chasse aux photons (si peu nombreux lorsqu’ils nous parviennent du fin
fond de I'univers) qui pousse les astronomes & étre inventifs, pour combattre les
phénomenes qui pourraient étre néfastes aux observations. Tous les effets doivent
étre pris en compte: est—il encore nécessaire d’insister sur I'importance du site ou
I’on va implanter un observatoire ou encore de la qualité des optiques utilisées?

6. Le rapport du maximum de I'image obtenue au maximum de la figure de diffraction théorique
(tache d’Airy).

7. Pléiades, en japonais

8. Le nombre de degrés de liberté requis pour augmenter le rapport de Strehl croit de maniere
quasiment exponentiel...
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Technologie en plein essor: L’optique adaptative connait depuis quelques temps
un succes tel que les observatoires désirant rester compétitifs, s’équipent de systemes
aussi divers que les objectifs scientifiques qu’ils se fixent. Par exemple, le MMT (an-
cien Multi Mirror Telescope, reconverti en Monolithic Mirror Telescope) a pour
objectif la détection et I'imagerie de planeétes extra—solaires [Sandler et al., 1995],
[Angel et al., 1994]. Pour ce faire, le miroir secondaire du télescope sera déformable
et corrigera les «bas ordres» ?; de plus une seconde optique adaptative avec beaucoup
de degrés de liberté (plusieurs milliers de sous—pupilles) devra réduire le halo, di
principalement aux hautes fréquences spatiales pour espérer détecter une planete
tres proche de 'étoile, et d’une intensité bien moindre.

Une liste des systemes d’optiques adaptatives dans le monde serait probablement
incompleéte alors que déja rébarbative de par sa taille. Il est quand méme intéressant
de s’attarder sur les systemes suivants (cf. tableau 0.1) & cause de leur originalité
ou des résultats qu’ils ont produits.

Tableau 0.1 - : Ce tableau énumere les principales optiques adaptatives (& vocation
astronomique) en service ou en construction dans le monde. Les omissions sont nombreuses,
notamment, tous les systémes anglais (ELECTRA, MARTINI, NAOMI, etc) qui sont tres
originaux et explorent de nouveaux concepts. Il est malheureusement impossible de faire
une revue détaillée de tous ces systémes.

Projet Télescope Mise en service Type
ADONIS ESO, (3,6m) 1991 SH & PS¢
UH AO TCFH et UKIRT 1994 Courbure
SOR 1,5m 1994 SH & PS, EL
ACE Mont Wilson (2,5m) 1995 SH & PS
PUEO TCFH (3,6m) 1996 Courbure
AAT 4m 1997 Courbure
Keck 11 10m 1997 SH & PS, EL
SUBARU 8,2m 1998 Courbure
GEMINI 8m 1998 SH & PS
NAOS VLT, UT1(8m) 1999 SH & PS, EL
MMT 6,5m 2000 SH & PS, EL

@SH: analyseur Shack—Hartman, PS: miroir Piezo—Stack, EL: étoile laser

Pourquoi ces systemes sont—ils particulierement intéressants? Examinons—les in-

9. On parle de «bas ordres» pour décrire les basses fréquences spatiales, et de «ordres élevés»
pour parler de hautes fréquences spatiales.
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dividuellement de fagon plus détaillée:

e ADONIS, (ADaptive Optics Near Infrared System) le premier instru-
ment scientifique a avoir fourni des résultats astronomiques, et qui fonc-
tionne maintenant de maniere routiniere. Il est installé au foyer Casse-
grain du télescope de 3,60m de I'ESO au site de La Silla au Chili. 1l
est équipé d’un Shack-Hartmann 7x7 et d’un miroir a 52 actionneurs
[Beuzit et al., 1994b], [Beuzit et al., 1995], [Hubin et al., 1995a].

e UH AO, (University of Hawaii Adaptive Optics), en plus d’étre le premier
systeme de courbure a fonctionner [Roddier et al., 1994], les résultats
scientifiques de ce systeme sont nombreux et d’une qualité exception-
nelle (e.g. la découverte du systéme triple dans la nébuleuse du Lion Gi-
vré (Frosty Leo), [Roddier et al., 1995]). Le systéme comporte 13 sous—
pupilles et 13 électrodes correspondantes [Roddier et al., 1991], mais va
bientot étre amélioré & 36 sous—pupilles/électrodes et 1’analyse de front
d’onde se fera simultanément dans le visible et I'infrarouge par un ingé-
nieux dispositif dichroique [Graves, 1996]. Le systéme peut étre utilisé
sur UKIRT ou sur le TCFH.

e SOR, (Starfire Optical Range) sur le télescope de 1,5m au Nouveau
Mexique, ce systeme militaire, dédié a la surveillance de satellites avec
une étoile laser a produit des résultats sur quelques objets scientifiques
brillants. Les images sont dans le visible, et le miroir a 241 actionneurs!
[Fugate et al., 1994]

e ACE, (Atmospheric Correction Experiment) est aussi un systeme d’ori-
gine militaire qui fonctionne dans le visible, et c’est actuellement lui qui
détient le record de résolution en mode imagerie'© & partir du sol, avec
0.058" ! (& une longueur d’onde A ~ 0.5um). C’est un systeme a 341 ac-
tionneurs (dont 241 sur la surface active) installé sur un télescope de 2,5
metres de diametre au Mont Wilson en Californie [Shelton et al., 1995].

e PUEO, (Hibou hawaiien) qui est le sujet de cette theése, est inspiré du
systeme de 1'Université d’Hawaii, mais avec 19 sous—pupilles/électrodes
[Arsenault et al., 1994]. C’est un systeme «dédié utilisateur» pour le Té-
lescope Canada—France-Hawaii.

e AAT, (Anglo—Australian Telescope), situé a Siding Springs, en Australie,
est en train de construire un systéme a 19 éléments [O’Byrne et al., 1995],
avec une démarche nouvelle: tous les composants sont pensés, crées et
construits a I’Université de Sydney. Ceci en partie pour réduire les frais,

10. 'interférométrie permet d’atteindre des résolutions bien supérieures, mais c’est de la recons-
truction d’images.

11. 1" (une seconde d’angle = 1/3600 degré) est la séparation d’ une paire de phares de voiture
située & 400 km. La résolution de ’ceil est de ’ordre de la minute d’angle. Avec une résolution telle
de 58 mas, on pourrait lire un livre & 34 kilometres...
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mais aussi de maniere a pouvoir apporter des solutions originales en
interagissant avec les différents départements.

e KECK II, (de la fondation Keck en association avec le California Ins-
titute of Technology) avec un miroir segmenté de 10 metres de dia-
metre fait face a un probleme bien particulier: comment phaser le miroir
primaire qui est actif mais segmenté avec le miroir adaptatif continu?
Une étoile laser viendra apporter des photons a ce systeme qui pourra
fonctionner en mode interférométrique avec son jumeau Keck I. Un de
leur but principaux est la détection directe de planetes extra—solaires
[Wizinowich et al., 1995], [Wizinowich et al., 1996].

e SUBARU, (Grand télescope national Japonais) est le seul télescope de la
classe des 8 metres a s’équiper d’optique adaptative de courbure, d’une
part a cause des spécifications (rapport de Strehl de 60% en bande K),
et d’autre part grace a ’excellent site qui permet 1'utilisation d’un tel
systeme. Il est composé d’un analyseur a 36 sous—pupilles, et d’un miroir
a controle de courbure a 36 électrodes [Takami et al., 1995].

e GEMINTI (Consortium canadien, américain, britannique et chilien). Deux
télescopes, un au sommet du Mauna Kea a Hawaii, 'autre au Cerro Pa-
chon au Chili, permettront une couverture complete du ciel entre 1 et
5um, domaine spectral pour lequel ils sont optimisés. La mise en place de
“queue—scheduling” et d’optimisation des différents sous—systémes confé-
rera a ce projet une efficacité bien particuliere, se rapprochant de celle
d’un projet spatial. Une longue étude a été menée pour décider quel
type de systéme utiliser [Ellerbroek et al., 1996]; le choix n’est pas encore
définitif, mais il s’agira probablement d’un Shack-Hartmann de 10x10
sous—pupilles [Racine, 1995], [Ellerbroek et al., 1994].

e NAOS, (Nasmyth Adaptive Optics System) qui équipera le premier des
4 télescopes de 8 metres du VLT. Le projet VLTI est fort ambitieux
puisqu’il constituera a terme la plus grande surface collectrice phasée du
monde, avec I’équivalent d’un miroir de 16 metres de diametre. NAOS
est un systeme Shack—Hartmann 16x16 doté d’un miroir 250 actionneurs
et a plus long terme, d’une étoile laser [Hubin, 1995b].

e MMT, (Monolithic Mirror Telescope). Lorsque il a été décidé de rempla-
cer les 6 miroirs de 1,8m du Multi Mirror Telescope par un seul miroir de
6,5m, il a aussi été décidé de rendre le miroir secondaire (qui mesure tout
de méme 64cm de diametre) adaptatif, avec 300 actionneurs. De plus,
une optique adaptative qui corrige les tres hautes fréquences spatiales
(plus de mille actionneurs) est aussi prévue, pour réduire au maximum
le halo autour de la réponse impulsionnelle, car le but ultime du MMT
est d’obtenir une image d’une planete extra-solaire [Angel et al., 1994],
[Sandler et al., 1995].

Cette liste n’a ni la vocation, ni la prétention de couvrir toutes les expériences
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et systemes dans le monde, mais seulement de montrer les tendances générales de
ce qui se fait actuellement. On peut aussi noter que les britanniques équipent leur
télescope William Herschel [Buscher et al., 1996] au Canaries d’un miroir déformable
conjugué non pas a la pupille, mais a la couche turbulente principale, ce qui aura
pour effet d’augmenter considérablement le champ d’isoplanétisme'2. Cependant
tous les problemes ne sont pas résolus, car I'image de la pupille est déplacée sur
I’analyseur de front d’onde (sur les micro-lentilles en particulier) et il faut réussir a
déterminer en temps réel la hauteur de la couche turbulente dans I’atmosphere.

Le point commun de tous ces systemes est qu’ils doivent tous fonctionner avec
un nombre ridiculement petit de photons (le rapport signal & bruit dans ’analyseur
de front d’onde étant régulierement plus petit que un!). Il y a cependant une autre
classe d’instruments, ou le nombre de photons n’est pas un probléme, et qui permet
alors I’ utilisation de techniques originales ou d’optique non linéaire. Cela permet
d’aborder des problemes qui seraient autrement inaccessibles. Ceci fera ’objet de la
prochaine section.

Applications non—conventionnelles. Ici aussi, le nombre d’expériences et d’ap-
plications est bien au-dela de ce que je pourrais espérer aborder. Il y a cepen-
dant trois applications que je trouve particulierement fascinantes qui utilisent le
concept d’optique adaptative; ’équipe de D.R. Williams, au “Center for Visual
Science” a I'Université de Rochester a développé un systéme d’optique adaptative
pour, d’abord mesurer, puis corriger des aberrations du cristallin et de la cornée
[Williams et al., 1996]. Le systeme est basé sur un laser (limité en puissance pour
des raisons de sécurité) formant un point source sur la rétine. Un photon sur cent est
réfléchi, puis détecté par un analyseur de front d’onde de type Shack—Hartmann a
217 sous—pupilles. La bande passante du systeme est quasiment zéro car 1’ceil du pa-
tient est paralysé par une substance cycloplégique. Une fois la mesure des aberrations
effectuée, un miroir déformable est inséré en face de I’ceil de fagon a ce que le patient
regarde un réseau dont le contraste et la séparation sont variables. A partir de Ia,
les expériences possibles couvrent des domaines aussi vastes que la psycho—physique
de la vision, I’analyse du tissu rétinien vivant, 'imagerie de la rétine (notamment la
répartition des cones de couleur), et méme la possibilité d’effectuer de la chirurgie au
laser sur la rétine de maniere beaucoup plus précise. Les résultats sont surprenants,
I’amélioration apportée étant proche d’un facteur dix en résolution et contraste. De
maniere plus générale, on ne peut s’empécher de s’émerveiller devant la perfection
de la nature: la présence des aberrations sur la cornée et le cristallin permet de bien
distinguer les couleurs en toutes circonstances. En effet, lorsqu’il y a beaucoup de
lumiére et que la pupille est petite, il y a peu d’aberrations (en absolu) sur celle—ci,
mais la tache de diffraction produite par 1’ceil est grande (proportionnelle & I'in-
verse de la taille de la pupille), couvrant plusieurs cones de couleurs. Dans le cas
inverse, lorsqu’il y a peu de lumiere, la pupille est dilatée, la tache de diffraction est

12. P’angle solide sur lequel la correction apportée reste valide
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a peu pres de la taille d’un cone. Mais grace aux aberrations, la tache est étalée sur
plusieurs cones permettant quand méme de bien distinguer les couleurs...

Une autre application, plus industrielle, peut étre utilisée en controle non—destructif
des matériaux. Elle illustre 'utilisation de conjugateurs de phase fonctionnant se-
lon des principes d’optique non-linéaire, telles que les les cellules acousto—optiques
[Tyson, 1991] fonctionnant selon I'effet de diffusion de Brillouin: lorsque I'interaction
de deux ondes électromagnétiques introduit des variations de densité dans un milieu
diélectrique par electrostriction, une onde acoustique est produite. Si I'une des ondes
électromagnétiques est plane, la phase de I'onde acoustique (onde de Stoke) et la
phase de 'onde retro—diffusée (ou réfléchie) sont conjugué a la phase de la seconde
onde électromagnétique. On ne peut pas utiliser un tel dispositif comme un simple
miroir, il faut en général refaire passer ’onde rétro-diffusée dans le milieu, afin
qu’elle en ressorte dénuée d’aberrations. Imaginons une soudure dans un morceau
de métal; on illumine la face arriere par un laser pulsé, chaque impact dégageant
un peu de chaleur, créant une onde acoustique ultrasonique dans le métal. Celle—
ci est refractée de maniere différentielle lorsqu’elle rencontre une anomalie dans la
soudure. Sur la face avant, un laser continu est réfléchi avec un certain angle d’in-
cidence. L’onde acoustique modifie 'angle avec lequel le laser est réfléchi, mais la
réflexion sur le métal (qui est relativement rugueux) induit des modifications de la
phase du faisceau, rendant la détermination précise de ’angle de réflexion difficile.
Ainsi avant d’analyser les déviations diies aux hétérogénéités dans la soudure, on
rend le faisceau aussi plan que possible par 1'utilisation des cellules de Brillouin.
On remarque ici que le nombre de photons n’est pas un probléeme, ce qui permet
I'utilisation de cette technique de conjugaison de phase.

Une autre application fort intéressante du principe de la correction de phase suite
a une analyse de 'onde incidente peut étre considérée dans un systeme purement
acoustique. Un exemple de ceci est le «miroir acoustique a retournement temporel»
[Fink, 1993], [Fink, 1994]. Nous avons ici un réseau de petits piezos sur une surface
concave qui peuvent étre utilisés soit, en mode actif (haut parleur, produisant un
«PING») soit en mode passif (microphone, qui enregistre I’onde réfléchie). On place
le dispositif devant une certaine structure, et on envoie un «PING» a partir d’'un
des piezos. Des l'instant ou cette onde a quitté le dispositif, on met tous les piezos
en mode passif et on enregistre le retour de ’onde réfléchie. On peut ensuite in-
verser I’enregistrement (d’ou le terme renversement temporel) et renvoyer une onde
acoustique focalisée sur le (ou les) point(s) plus dense(s) que le milieu ambiant. Une
application d’un tel dispositif est, en physique médicale, la destruction de calculs
rénaux, ol l’on renvoie une onde acoustique d’amplitude bien supérieure a celle de
I’analyse, pour émietter le calcul. On peut aussi effectuer un controle non—destructif
en itérant plusieurs fois le processus de facon a localiser de maniére bien plus exacte
qu’on ne pourrait le faire autrement, toute faille ou imperfection dans un matériau.

Il existe encore bien d’autres applications, telles que la focalisation de lasers indus-
triels puissants utilisés dans la soudure ou la découpe laser, ou encore la focalisation
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de faisceaux X réfléchis en incidence rasante: Les déformations de la surface réfléchis-
sante dues au choc thermique généré par les photons tres énergétiques sont surveillées
et corrigées en permanence par une optique adaptative qui opére en parallele dans
le visible en incidence quasi—normale. On voit ainsi que la technique d’analyse de
front d’onde, ainsi que sa manipulation sont en train d’atteindre un niveau tel que
I’on peut les utiliser pour toutes sortes d’applications, et non plus seulement pour
I’observation d’objets «exo—atmosphériques'®». La preuve? La société Zeiss vient de
commercialiser un systeme de controle des optiques remplacant les systemes clas-
siques (tels que les interférometres de type Zygo) basé sur un Shack—Hartmann, bien
moins onéreux, tout aussi sensible et plus facile a mettre en place.

13. pour reprendre une expression chére & nos amis militaires.
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Chapitre 1

La Courbure

1.1 Les systéemes de courbure.

Dans cette section, je commencerai par rappeler des principes de base de I'optique
adaptative «avec les mains», de maniere a établir, par la suite, des comparaisons
entre les différents systemes. Pour une description mathématique des définitions
employées, voir la thése de F. Rigaut [Rigaut, 1992], ou encore celle E. Gendron
[Gendron, 1995]. Je continuerai en décrivant ce qui se passe dans une image dé-
focalisée et comment cela est utilisé pour ’analyse de courbure. Je conclurai par
une dérivation des équations de transfert qui permettent de mieux comprendre la
courbure.

1.1.1 Petits rappels d’optique adaptative

Dans tout systéeme d’optique adaptative, nous avons déja constaté qu’il faut trois
éléments vitaux, notamment, un correcteur, un analyseur de front d’onde ainsi qu’un
calculateur qui permet d’envoyer des ordres du second au premier. Rappelons que
c’est grace a cette disposition des éléments que I’on nomme ce type de systeme boucle
fermée, ainsi que le montre I'incontournable figure 1.1

Le front d’onde de I'objet observé par un télescope ou tout autre systéme optique
est plan avant de traverser I'atmosphere. S’il subit une déformation de phase ¢ lors
de son passage dans le milieu turbulent, la relation entre celui—ci et I'image formée
au foyer du télescope est une transformée de Fourier (par exemple [Léna, 1996)):

I(r) = [TF(A(u)e?@)? = /_O:o A(u)el?We 2y, : (1.1)

I est la distribution d’intensité dans le plan image, dont le vecteur r définit la di-
mension. A est la fonction d’amplitude (ou fonction pupille) du systéme, dont le
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r Signal d’erreur
Calculateur temp
réel, ordinateur Analyseur de
de commande. front d’onde
Figure 1.1 - : Schéma de principe d’une boucle d’optique adaptative. On note que le

miroir déformable est placé avant la séparatrice de maniére & ce que les défauts résiduels
de 'image corrigée soient le signal d’erreur percu par I’analyseur de front d’onde.
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vecteur u définit les coordonnées (j’utilise ici la notation w pour dénoter la fré-
quence spatiale sans dimension, \/r). Les variables u et r sont dites conjuguées. La
phase en question ¢ se réfere donc aux aberrations du front d’onde. Si celui—ci est
plan, le terme (complexe) de phase devient égal & un dans l'intégrale. La fonction
d’amplitude (définie par la pupille du télescope) agit comme un filtre passe-bas,
et la relation entre le plan image et le plan pupille est une simple transformée de
Fourier de I'objet sans les trés hautes fréquences spatiales!; par exemple, si I’objet
est un pic de dirac, I'image sera un sinus cardinal, soit une tache d’Airy. Sur une
image instantanée (ou courte pose), la phase dans le plan pupille est décrite par une
certaine fonction aléatoire; cette distribution non—uniforme de la phase crée, dans
le plan image, des tavelures sur les lieux d’interférence constructive. Ces tavelures
bougent au gré de ces déformations aléatoires du front d’onde. Sur une durée longue
devant le temps de cohérence 7y de cette distribution de phase, le mouvement des
tavelures se moyenne en une image dégradée, ou l'on perd toute I'information a
petite échelle. On note ici que la scintillation (variation du terme d’amplitude) que
I’on observe a I’ceil nu est completement négligée parce que:

— elle correspond a une concentration ou un étalement de 1’énergie regue dans la
pupille, et se moyenne d’autant plus que la pupille est grande,

— lamplitude des variations d’amplitude est petite face aux fluctuations de la
phase, et

— les effets de modulation d’amplitude se moyennent dans le temps et apparais-
sent d’autant moins dans une image que la pose est longue.

Une notion fort pratique est celle de diametre de télescope équivalent en termes de
résolution. La résolution R d’un télescope est donnée par la largeur a mi-hauteur
(aussi appelée FWHM de l'anglais Full Width at Half Maximum) de la fonction
d’étalement de point? (dont on utilise couramment ’abréviation FEP. Pour une pu-
pille circulaire de diametre D, on a la relation:

A
R=122— 1.2
" (12)
Une image longue pose, brouillée par la turbulence atmosphérique aura une résolu-

tion dégradée (soit R’ > R). Posons la question suivante: «quel serait le diametre

1. Ceci est une des raisons pour laquelle on veut agrandir le diametre des télescopes (si l'on
arrive toutefois & s’affranchir des effets de ’atmosphere): on a acceés & de plus hautes fréquences
spatiales (et donc plus de détails). L’autre raison est d’augmenter la surface collectrice, et ainsi
pouvoir observer des objets plus faibles.

2. Tout systeme, qu’il soit acoustique, optique, électronique ou autre mais qui introduit un
filtrage peut étre caractérisé par la maniére dont il réagit & une impulsion (un pic de dirac diront les
mathématiciens). Cette réponse est appelée fonction d’étalement de point, réponse impulsionnelle
ou encore PSF (de l'anglais Point Spread Function).
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d’un télescope qui donnerait cette résolution?» On appelle cette quantité le para-
metre de Fried, ou 7o de maniere & ce que R’ = \/ry (R’ est couramment appelé
seeing). Plus précisément, ry est le diametre d’une section du front d’onde sur la-
quelle la variance de la phase est égale a un radian carré. Il est surprenant que, en
moyenne, dans les meilleurs sites astronomiques, 7y soit compris entre 5 et 20 cen-
timetres (dans le visible, soit entre 0.4 et 0.8um), comparé a des télescopes allant
jusqu’a 4 voire 8 metres de diametre! On note que 7y croit avec la longueur d’onde
(ro o )\g), donc dans l'infrarouge, on obtient un 7y qui varie entre 30 et 120 cm a
2,2um (bande K) respectivement. En regle générale, pour pouvoir étre limité par
la diffraction du télescope, on voudra avoir environ un élément correcteur par rg.
On comprendra ainsi 'importance de bien choisir le site, car sur un télescope de 4
metres, si le 7y infrarouge est de 30 cm, il faudra environ 12 éléments correcteurs sur
le diameétre (soit une centaine en tout), alors que si le 7 moyen est plus de 'ordre
de 120 cm (toujours & 2,2um), trois éléments sur le diametre suffiront, donc environ
une dizaine de degrés de liberté. Ceci illustre 'importance du choix du site...

Systémes «classiques». Les systémes que je nomme «classiques» ne le sont que
par chronologie. Ils regroupent les systemes dont ’analyseur de front d’onde est
de type Shack-Hartmann (ou interférometre a décalage) [Tyson, 1991] et le miroir
est de type «piezo—stack®» ou encore segmenté [Tyson, 1991]. On s’intéressera plus
particulierement & la combinaison Shack-Hartmann (figure 1.2) et piezo—stack (fi-
gure 1.3) car, parmi les systemes classiques, ce sont ceux—1a qui fonctionnent et qui
ont fourni des résultats (cf. [Beuzit et al., 1994a]).

Un Shack-Hartmann (figure 1.2) découpe la pupille en produisant des images pro-
venant des différentes parties de celle—i avec des petites lentilles (micro-lentilles)
sur un détecteur. Une mesure du centre de gravité de chaque sous—-image par rap-
port a sa position sur I'axe est une mesure de la dérivée de la phase sur chaque
sous—pupille. Pour chaque mesure on obtient donc deux quantités, la pente en x et
celle en y. Il faut deux points pour mesurer une pente, donc quatre pour détermi-
ner le premier moment bi—dimensionnel de la fonction d’intensité. On peut en fait
effectuer cette mesure avec seulement trois «pixels» 4, mais le rapport signal & bruit
sera différent selon les axes. Cependant pour trouver le centre de gravité de facon
plus précise, le nombre de pixels est déterminé pour réduire le bruit et augmenter
la sensibilité de fagon optimale. On voit donc qu’un Shack-Hartmann est concep-
tuellement simple et qu’il n’y a pas de parties mobiles: une fois qu’il est aligné, il le
reste. Par contre, on a besoin d’au minimum trois éléments de mesure pour obtenir
deux quantités caractérisant la phase par sous—pupille. On remarquera aussi que la
mesure est faite de maniere directe®: le systéme peut dériver (par exemple, un pixel

3. To stack: Empiler. Ainsi un miroir déformable dont les actionneurs sont des empilements de
cellules piezo—électriques est communément dénommé piezo—stack.

4. de l'anglais «picture elements».

5. je veux dire ici par opposition avec différentielle.
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Figure 1.2 - : Principe de 'analyseur de front d’onde de type Shack-Hartmann. Un
front d’onde incliné va former une image hors axe, plus l'inclination étant grande, plus
Iimage étant loin de I’axe. Une mesure de la position du centre de gravité sur chaque
«sous—pupille» sera donc une indication de la pente (dérivée) de la phase sur celle-ci.

dont la réponse varie dans le temps ou le gain des électroniques) et introduire une
erreur systématique dans la mesure.

Le nom du miroir piezo—stack a pour origine sa conception: il est fabriqué a partir
d’empilements de petits morceaux de matériau piezo—électrique [Tyson, 1991]. Ce
dernier est polarisé et lorsque 'on applique une tension a cet empilement, il va se
contracter ou se dilater. La tension appliquée est donc directement proportionnelle a
la valeur de la phase ¢ que 1’on désire corriger. Il est donc nécessaire de reconstruire
la phase (par intégration) pour passer de la mesure (dérivée) a la valeurS. Il n’y a
donc pas une correspondance directe entre la mesure et la commande. Cependant,
le controle de ces miroirs est assez aisé, et la fabrication est désormais assez cou-
rante. De plus la fonction d’influence” n’agit que localement, et I'on peut facilement
imaginer d’augmenter le nombre de degrés de liberté sans pour autant complexifier
le systeme. Comme on le verra par la suite ceci n’est pas le cas pour les miroirs
a controle de courbure, qui ont des fonctions d’influence globales, ce qui nécessite
certaines précautions. Voici donc une breve description des systemes que je nomme
classiques. Regardons maintenant ce qui se passe dans un systeme de courbure.

6. En pratique on se passera de cette opération, en simplifiant les équations de contréle & un
systeme linéaire en excitant une électrode et en regardant quelle est la mesure produite. On obtient
une matrice d’interaction que I’on inverse pour obtenir une matrice de commande.

7. c.a.d. la déformation induite par ’excitation d’une seule électrode.
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Figure 1.3 - : Miroir piezo-stack. Dans un tel systéme, le déplacement est proportionnel
& la tension appliquée. On remarque que I'influence d’une électrode s’arréte au voisinage
de la suivante.

1.1.2 Que se passe—t—il entre la pupille et le foyer?

Pour comprendre un analyseur de courbure, il faut savoir ce qui se passe dans cette
zone obscure se trouvant entre le plan image et le plan pupille de tout systeme op-
tique. Souvent lorsque 1’on pense a des images défocalisées, on imagine des images
floues. En fait, ce manque de netteté n’est qu’apparent, car c’est lui qui va nous
permettre de transformer des objets de phase en objets d’intensité (on se référera
ici & la figure 1.4): dans I'approximation géométrique, tous les rayons d’une onde
plane traversant un systeme optique de distance focale f convergent en un point, le
foyer. Supposons maintenant que l’onde incidente n’est pas plane mais légerement
convergente (c’est—a—dire que le front d’onde est courbe et convexe), I'image sera
focalisée en amont du foyer. Imaginons maintenant un front d’onde plan, mais dont
une petite partie est convexe, 'image dans un plan en amont du foyer sera unifor-
mément éclairée sauf pour une sur-intensité (une concentration des faisceaux die a
la partie convergente de 1'onde). L’image dans un plan en aval du foyer sera aussi
uniformément éclairée sauf pour une sous—intensité, diie a la divergence du faisceau.
En présence des effets de diffraction, la situation n’est pas si simple, car il existe en
fait quatre domaines:

— Le plan pupille, figure 1.5a, ou la répartition d’intensité ne dépend que de la
fonction pupille (en général, un a l'intérieur, zéro a 'extérieur).

— Le plan image (figure 1.5b), ou I'effet dominant est la diffraction (LA référence
pour une description de ce phénomene, bien moins simple qu’il n’y parait au
premier abord: [Born & Wolf, 1993]). Tous les faisceaux sont concentrés en un
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Figure 1.4 - : Principe de I'analyseur de courbure: On observe les fluctuations d’intensité

entre la pupille et le foyer. Une partie du faisceau plus courbe que les autres sera focalisée

plus en avant et créera un exces d’intensité en amont du foyer. On trouvera une contrepartie

symétrique en aval qui se traduira par un manque d’illumination.

point (selon 'approximation géométrique), mais la réponse impulsionnelle est
en fait le résultat de 'interférence constructive et destructive de tous les points
du plan de la pupille, selon le principe de Huygens ([Born & Wolf, 1993]).

La zone intermédiaire entre la pupille et un plan assez proche du foyer, ou
les fluctuations de phase sont transformées en fluctuations d’intensité (voir la
figure 1.4). La taille de I'image du faisceau (par simple géométrie) est égale a
D x (1/f) ou D est le diametre de la pupille, f la distance focale et [ la distance
au foyer du plan extra—focal. Ici, les effets de diffraction sont négligeables
(figure 1.5¢), car méme si la taille de I'image du faisceau décroit lorsque 1’on
se rapproche du foyer (c’est & dire lorsque [ décroit), elle reste supérieure a
(f —1) x (A/D): la taille de I'image du faisceau reste plus grande que les effets
de diffraction (~ 4 x distance & la pupille) [Rousset, 1993].

Une petite zone proche du foyer, ou les effets de la diffraction commencent
a former une image cohérente, mais la forme de la pupille reste apparente
(figure 1.5d). Cette zone est bien connue des opticiens puisqu’elle permet de
reconnaitre des aberrations «typiques»: par exemple, si ’on défocalise légere-
ment une image entachée d’astigmatisme, elle s’allonge selon un axe en amont
du foyer et s’étend selon ’axe orthogonal en aval du foyer. Ceci est dii au fait
qu’elle est focalisée plus rapidement selon le premier axe que le second.
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Figure 1.5 - : (a), fonction pupille, 1 & Iintérieur, 0 & I’extérieur. Notons que sur un
télescope, il y a en plus une obstruction centrale. (b) Réponse impulsionnelle, ou I'on
voit le coeur cohérent et les anneaux de diffraction. Le premier anneau sombre est & un
rayon de 1.22 x A\ D. (c) Image extra—focale, avec effets de diffraction peu importants. (d)
Image extra—focale proche du foyer; on voit apparaitre le cceur cohérent et des anneaux
de diffraction.
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reponse impulsionnelle
associée

Pres du foyer, aberrations de bas ordre, fort gain

Figure 1.6 - : En haut & gauche, I’écran de phase (traduit en niveaux de couleurs) qui
a servi dans ces simulations; notons la petite zone dans le quadrant en haut & gauche ou
du bruit (hautes fréquences spatiales) a été introduit. En haut & droite, 'image produite
au foyer du télescope. Dans les deux rangées du bas & gauche, les images intra— et extra—
focales. Dans la colonne de droite, le contraste associé. Notons qu’a amplitude égale, les
petits détails sont focalisés plus proche de la pupille.
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On peut d’ores et déja noter que, a amplitude de déphasage égale, une défor-
mation de petite taille convergera plus vite qu’une grande, son rayon de courbure
étant plus petit. On se placera donc pres du foyer pour détecter des aberrations de
bas ordre (basses fréquences spatiales) et plus prés de la pupille pour détecter des
défauts tres localisés (hautes fréquences spatiales). Pour illustrer cela, la figure 1.6
montre, a partir d'un écran de phase arbitraire deux images extra— et intra—focales
a des distances différentes du foyer correspondant aux zones décrites précédemment.
La colonne de droite de cette figure montre la différence des deux images extra—
focales. On note qu’aux endroits ou la courbure de la phase originale est grande,
cette différence est grande; ceci est du au fait qu’une déformation de phase ayant
une courbure positive crée une sur-intensité en amont du foyer et une sous-intensité
en aval. En retranchant ces deux valeurs (et en tenant compte du retournement des
images), ces deux effets se cumulent a la soustraction. En fait, on pourrait mesurer
la courbure du faisceau a partir d’une seule image extra—focale, mais il faudrait, en
plus d’une source complétement stable en intensité, une onde de référence (plane)
a laquelle la comparer, puisque nous cherchons a mesurer la convergence ou la di-
vergence locale du faisceau. La différence d’intensité en chaque point dans le plan
intra—focal, I; (r) moins 'intensité dans le plan extra—focal, Io(—r) est une mesure de
cette convergence ou divergence, et est donc proportionnel a la courbure de chaque
point dans la pupille, & un facteur d’échelle [/ f prés. On note que cette mesure est
différentielle, mais que des variations d’intensité (par exemple dies & la scintillation
ou une fluctuation du gain du détecteur) induiront quand méme une erreur dans la
courbure mesurée. Pour s’affranchir de cet effet, il suffit de diviser la différence des
intensités par leur somme; on obtient alors un signal normalisé, et qui ne dépend
plus du nombre de photons recu a chaque mesure. Cette valeur est le contraste et
s’écrit donc de la facon suivante:

L -5
L+ 1,

Contraste = (1.3)

La courbure étant la dérivée seconde de la phase (i.e. son laplacien V% = [9? /0x?] +
[02/0y?]), on introduit naturellement 1’équation de Poisson:

o =V?* (1.4)

Dans ce cas, ® est notre mesure, le contraste, et il faut faire une double intégration
pour remonter a la phase. On ne peut la résoudre de maniere unique que si I'on
dispose des deux constantes d’intégration, dont un scalaire et la condition limite.
Celle—ci est en fait le basculement moyen de la phase (gradient de la phase). En
vertu du théoreme de Gauss, il suffit de mesurer ’'intégrale de la valeur de la phase
sur le pourtour de la pupille pour déterminer la condition limite, ce qui est a nou-
veau uniquement une mesure d’intensité. Imaginons que la phase que ’on essaie de
mesurer n’ait pas de courbure, par exemple simplement un basculement général® de

8. Celui qu’on appelle généralement Tip—Tilt.
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la phase: cette aberration produit un déplacement global de I'image au foyer. Que
se passe—t—il dans les plans intra et extra—focaux? L’image du faisceau sera décalée
d’un coté en amont du foyer et de ’autre en aval. Lorsqu’on fait la différence des
deux images, la valeur est zéro sur l'intersection, mais I’on aura un croissant posi-
tif d’un coté, négatif de 'autre dont la taille (et la luminosité intégrée) dépend de
I’amplitude du basculement. Nous disposons alors de toutes les informations pour
résoudre notre équation de Poisson et reconstruire la phase a partir de 'intensité.

Mais la vrai beauté d’un tel systéme réside dans I'existence de miroirs a contréle
de courbure: dans un tel dispositif, la courbure locale du miroir est directement pro-
portionnelle & la tension appliquée a 1’électrode correspondante, V o< V2¢. On a une
correspondance exacte entre ce qui est mesuré et ce que 1’on corrige: le miroir prend
la seule forme qui correspond a la courbure mesurée. Il résout opto—mécaniquement
I’équation de Poisson. Il n’est alors pas nécessaire de reconstruire la phase pour ob-
tenir la correction: Le signal de courbure peut étre directement appliqué a un miroir
a controle de courbure pour produire une phase conjuguée.

Surface reflechissante

NNV ARRR A

@)

Courbure constan

e —

= +++ =

ﬂrbure nulle

Figure 1.7 - : Miroir & controle de courbure. (a) principe de construction: deux tranches

(b)

de matériau piezo entre lesquelles sont placées des électrodes. Les deux plaques sont po-
larisées de manieére opposée. (b) Une tension appliquée de part et d’autre du matériau va
induire une expansion d’'un c6té, une contraction de I’autre. Le couple induit va tordre les
plaques et produire une courbure.

Comment fonctionne un miroir de courbure? Un miroir de courbure est
composé de fines plaques de matériau piezo—€lectrique polarisées de maniere opposée.
Entre ces deux plaques, on place des électrodes, et on entoure le tout d’électrodes
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reliées a un potentiel de référence, ainsi que le montre la figure 1.7a.

Lorsque 1’on applique une tension a 'une des électrodes, il se crée un champ
électrique a travers le matériau. Celui—ci a pour effet de contracter ou dilater les
couches en fonction de leur polarisation. Il se crée alors un couple qui va «tordre»
le matériau. On montre que la courbure créée a I’emplacement de 1’électrode est
constante, et est nulle ailleurs (figure 1.7b).

Nous comprenons mieux maintenant ce qui se passe entre la pupille et le foyer, mais
il est nécessaire d’introduire du formalisme dans ces explications. C’est pourquoi la
prochaine section est consacrée a 1’équation de transport d’éclairement qui permet
de mettre en évidence le lien direct entre le contraste et la dérivée seconde de la
phase.

1.1.3 Equation de transport d’éclairement

Intéressons nous un moment a ce qui se passe entre la pupille et le foyer en termes
mathématiques: Reprenons I’équation 1.1, et définissons I’onde complexe comme:

®,(r) = A(r) e % on(®) (1.5)

r est le vecteur des coordonnées (x,y, z). L’indice z indique la direction de propa-
gation de l'onde. d,, est la différence de chemin optique qui est liée & la phase par
la relation ¢ = ké,, ou le vecteur d’onde k est égal & |k| = 2. Cette onde est une
solution de I’équation parabolique suivante (cf. Annexe A.1):

(i% + % + |k\> ®,(r)=0 (1.6)

olt V2 représente le laplacien bi-dimensionnel, 8?/0z* + 8%/0y? (voir par exemple
[Papoulis, 1968]). On trouve une solution de cette équation, (voir [Teague 1983],
[Streibl, 1984] ou I’annexe A.l. pour le calcul complet) qui peut s’écrire sous la

forme:
2w 01 .

A0z
VI - V¢ indique un basculement au bord de la pupille (le seul endroit on VI #
0), on lappelle parfois terme de prisme. I V?¢ indique une variation d’intensité
die a la convergence ou a la divergence dont la distance focale est inversement
proportionnelle & V?¢. On I’appelle terme de lentille. 01 /0z indique une variation
de l'intensité selon ’axe optique. On voit donc qu’en comparant deux images a
différentes focalisations, on a acces a la courbure et aux conditions limites.

VI-V¢+IVih+ 0 (1.7)

La divergence de l'intensité est nulle sur la pupille et égale & VI = I 6. 7, ou 4,
est 'impulsion sur le pourtour de la pupille, (figure 1.8). On trouve ainsi la dérivée
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Figure 1.8 - : La fonction §., un anneau égal & un sur le pourtour de la pupille, et zéro

partout ailleurs.

radiale de la phase 0.V ¢ - # (= 6. x 0¢/0r). On peut alors écrire I’équation 1.7 de

la fagon suivante:
2m 01

0
w1 (Vorio) (1.9

De plus, on peut faire ’approximation suivante [Roddier, 1990a]:

101 1 ol
10z ~— 16z
2 I, -1
~ 1 £ 1.9
(Zl - 22) l1z1 + Iz2] ( )

(1.10)

avec I = (I,, + I,,)/2. Si 'on se place maintenant de facon symétrique de part et
d’autre du foyer, la distance z; = —z, (mesurée a partir du plan pupille) est égale
a (f —1). En remplacant le vecteur r par p, c’est—a—dire I’échelle du faisceau a la
distance extra—focale [, i.e. p = x f/l, ’équation 1.8 peut alors s’écrire:

L(r)=L(=7)  XNf(f=1[cs 9
W) T b 2w 1| o(p) — a—p¢(P)5c e (1.11)

I, et I, sont les images dans les plans intra— et extra—focaux (cf figure 1.4). Clest
I’équation de transport d’éclairement, fondamentale a toute ’analyse de courbure
[Roddier, 1987],[Ichikawa et al., 1988], [Roddier, 1990b].

Equation du miroir. La courbure du miroir dépend de la tension appliquée sur
Iélectrode, mais aussi de 1’épaisseur du miroir, ¢ (céramique et surface réfléchissante)
et du tenseur piezo—électrique, d;;. Le rayon de courbure local du miroir, R,,, est
donné par ([Tyson, 1991]):

_ szdxy
=5

Ry (1.12)
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Une courbure constante sur le miroir est équivalente a un laplacien constant. On
peut donc écrire une équation qui relie directement une intensité lumineuse et une
tension a appliquer au miroir:

]1(7’) - ]2(_7.) — f(f - l) ‘/;dwy
Il(’l") + IQ(—’I‘) l t2

On remarque que la phase n’apparait pas de maniere explicite dans cette équation.
Si I'on s’assure qu’il y a équivalence entre le nombre et I’emplacement des sous—
pupilles et des électrodes, et que 1'on écrit 1’équation 1.13 sous forme matricielle
[Rigaut, 1992]:

(1.13)

g=Da (1.14)

g étant le vecteur contenant les mesures et a le vecteur des commandes, la matrice
d’interaction D est quasiment diagonale. Pour obtenir la matrice de commande, qui
permet de passer des mesures aux commandes, il faut inverser D. Son bon condition-
nement permet 1'utilisation de méthodes standards pour obtenir I'inverse généralisée
Dt (= (D'D)~'D); on peut par exemple, utiliser la décomposition en valeur sin-
guliere [Rigaut et al., 1994]. L’utilisation de la commande modale [Gendron, 1995]
permet aussi d’écrire 'inverse généralisée DT de la fagon suivante:

DT=0GO ' D! (1.15)

ol O~ ! et O sont des matrices qui permettent de passer de ’espace du systeme
a l'espace des modes et vice-versa, et G est une matrice diagonale qui permet de
définir le gain sur chacun de ces modes. L’avantage de passer sur une base modale est
que ’on peut choisir les modes de la décomposition pour qu’ils soient orthogonaux
sur la pupille.

1.1.4 Eléments de conception d’un systeme de courbure

Dans le cas théorique, lorsque ’on suppose un bruit de lecture négligeable, le
nombre de sous—pupilles importe peu: il suffit de sur-dimensionner le systeme, et
laisser au controle modale la tache de déterminer le nombre optimal de modes a
corriger. Pour les applications astronomiques, lorsque le bruit de photons est impor-
tant, un systeme de courbure parait cependant étre un choix judicieux car le bruit
de lecture est petit face au bruit de photons et on se rapprochera du cas théorique...

En pratique, le choix du nombre de sous—pupilles est un élément important car
deux choses en dépendent: d’une part, la qualité de la correction apportée et d’autre
part, la magnitude limite sur laquelle on pourra asservir. Les deux effets sont évi-
demment opposés: un grand nombre de sous—pupilles produit une bonne correction,
mais le nombre de photons étant limité, cela laisse peu de flux dans chaque sous—
pupille. A I’opposé, pour contrer les effets néfastes du bruit de mesure, on choisira
un faible nombre de sous—pupilles, ne permettant qu’une correction partielle, mais
la magnitude limite s’en trouvera augmentée en proportion.
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Magnitude limite. Au premier ordre, un calcul trés grossier permet d’estimer
la magnitude limite d’un systéeme d’optique adaptative: placons nous dans un cas
de bruit de photons, et supposons qu’un rapport signal a bruit de 1 soit nécessaire
pour fermer la boucle. Dans une loi de Poisson, l’erreur ¢ = v/N. Pour un sys-
teme de courbure, on cherche a mesurer 'intensité, on aura donc besoin d’au moins
un photon/sous—pupille/temps d’intégration?; dans le cas d’un Shack-Hartmann,
comme on cherche a mesurer le centre de gravité, on aura besoin de 2 photons/sous—
pupille/temps d’intégration, en négligeant le bruit de lecture. La relation entre le
nombre de photons recus par seconde par centimeétre carré et par Angstrom et la
magnitude peut s’écrire sous la forme: Mj;, = —2.5 X (10g(Nphot) — ) OU ¢y est une
constante de calibration photométrique, approximativement égale a 3 dans le do-
maine visible [Rigaut, 1993]. Définissons le nombre de sous-pupilles N, le nombre
de photo—électrons détectés Ny, _e-/s5p €t la transmission totale de Pentrée du téles-
cope jusqu’au photo—¢électron détecté est 1, on pose la relation suivante:

Nph—e*/ssp X Nssp
o cm 2
(1) (AN A) (titey 3) % 7 (P57)

Mlim =—-2.5X lOg — g (116)

Si I’on suppose un A\ = 5000A, un temps d’intégration d’une milliseconde (fré-
quence d’échantillonage 1kHz), le diameétre du télescope mesure 3.6m, le nombre de
sous—pupilles = 20, n = 0.1 (pour reprendre le cas de PUEO), on obtient une magni-
tude limite théorique My;,, = 16. Ceci est valide dans le cas des PDAs car il n'y a
pas de bruit de lecture. On peut aussi appliquer cette formule au cas d’ADONIS, car
I’utilisation d’une photo-cathode rend le bruit de détecteur tres petit par rapport au
signal intensifié, au prix d’une efficacité moindre. Par contre, le temps d’intégration
est plus grand, ce qui ne permet pas un correction efficace par seeing rapide. On
obtient alors My;,, = 15, ce qui est cohérent. Il est clair que par bon seeing (et sur-
tout par seeing lent) on se contentera de moins d’un photon par sous—pupille et par
trame: En fait, il suffit d’'un photon par temps de cohérence, 7y. Celui—ci est 1’équi-
valent temporel du parametre de Fried, ry, c’est-a—dire, le temps pendant lequel
la variance de la phase turbulente aura changé d’un radian carré. Lorsque le temps
d’intégration est inférieur a 7y, on peut ’augmenter; la magnitude limite augmentera
donc en conséquence. En fait, cette relation ne permet qu’une estimation d’ordres
de grandeur, et la valeur exacte de la magnitude limite dépend bien entendu de la
définition qu’on lui donne.

— La magnitude limite est la magnitude avec laquelle on peut obtenir un rapport
de Strehl donné dans des conditions de seeing définies. My, = f(ro, 7o, A)-

9. Ceci est vrai dans le cas idéal; en pratique, dii au caractére Poissonnien de la lumieére, avec
un tel flux, certaines sous-pupilles ne recoivent pas de photons durant un temps d’intégration.
Cependant, ’algorithme de controle est tel que lorsqu’aucun photon n’est détecté, la commande
reste inchangée. Ainsi, il suffit d’un photon par temps de cohérence, ce dernier étant généralement
plus grand que le temps d’intégration de ’analyseur de front d’onde.
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— La magnitude limite est celle avec laquelle on obtient une variance de phase
corrigée égale & un nombre de ym? donné. Dans ce cas, My, = f(ro, 7).

— La magnitude limite est celle ol 'on ne corrige plus que de maniere marginale,
mais la boucle étant fermée, on n’introduit pas plus d’erreur que 1’on ne corrige
(Variance des mesures < variance des modes). Dans ce cas, la magnitude limite
dépend du temps de «durée de vie» de I’asservissement ( > temps de pose soit
plusieurs minutes). On corrige cependant les aberrations fixes ou trés lentes
introduites par le télescope. My, = f(ro, 7o)-

— La magnitude limite est celle qui, par expérience, permet a des observateurs
de travailler, dépouiller des données et obtenir une amélioration par rapport a
des observations sans optique adaptative. My, = f(observateur)'°.

On voit bien qu’avec une telle variation de possibilités dans les définitions, il est
fort difficile d’établir une regle. En général, I'usage est de dire que la magnitude
limite est la magnitude la plus élevée sur laquelle on a réussi a fermer la boucle (et a
observer pendant quelques minutes, peut—étre). Celle—ci est donc fonction du seeing,
des conditions d’observation, et de la bonne foi des observateurs. Cette définition
n’est évidement pas satisfaisante, mais est utilisée, faute de mieux!

Seeing. Nous savons qu’'une réduction du nombre (effectif) de sous—pupilles aug-
mente la magnitude limite. Pourquoi une telle réduction dégrade-t—elle la qualité
d’image? De méme qu’il faut avoir un photon par sous—pupille par 7, il faut qu’il
y ait un photon par ry et par 7. Donc, en toute logique, il faut que le nombre de
sous—pupilles soit égal au nombre de zones de cohérence, en d’autres termes, que le
diametre d’une sous—pupille soit & peu pres égal a ro [Roddier, 1993].

2

Ny = % - (g) (1.17)

Grace a cette relation nous pourrions introduire le seeing dans la relation 1.16; mais
nous ne voulons pas en éliminer tous les parametres du systeme (ceci donnerait une
équation donnant une magnitude limite en termes de parameétres atmosphériques...).
A nouveau, nous avons ici une relation trés générale qui ne prend ni en compte
I’efficacité du systéme de mesure, ni le bruit de photon ou de lecture.

Considérations matérielles. Sil’on dispose de détecteurs sans bruit de lecture
comme c’est le cas pour des Photo-Diodes a Avalanche (PDA, nous y reviendrons

10. En effet, peu d’observateurs sont d’accord sur le minimum utile pour observer une améliora-
tion. Pour certains, il est nécessaire que les images soient limitées par la diffraction. Pour d’autres,
(et je me rangerai certainement dans cette catégorie), une amélioration méme treés partielle suffit
pour travailler.
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dans la section 1.2.1), un contréle modal ! [Gendron, 1995], [Gendron & Léna, 1994],
(figure 1.12), on peut se poser la question: «pourquoi ne pas augmenter le nombre
de degrés de liberté indéfiniment, afin de bénéficier d’un excellent rapport de Strehl
sur des objets brillants, et laisser le contréle modal se débrouiller pour fournir la
meilleure correction possible en cas de manque de photons?». C’est certainement la
une des raisons pour lesquelles I’équipe de Francois Roddier a 1’Université d’Hawaii
est en train d’améliorer leur systeme a mesure et controle de courbure de 13 a 36
électrodes... En termes pratiques, de méme que le bruit de détecteur détermine le
nombre optimal de sous—pupilles pour un Shack Hartmann, le prix de PDAs'? va
imposer de dimensionner le systeme de maniere optimale. Un sur-échantillonage de
la pupille coiite cher et 'on essaiera de limiter les frais inutiles.

4P
o
T

(b)

Figure 1.9 - : (a), la configuration PUEO & 19 sous—pupilles. On voit que la sous—pupille
centrale est difficile & aligner. On préférera donc la configuration (b) qui, méme si elle
ajoute deux sous—pupilles, rend le centrage plus facile et ’alignement moins critique.

Aspects techniques. L’expérience acquise sur PUEO, nous permet de mettre en
avant aujourd’hui les points a surveiller lors de la conception d’un systeme de cour-
bure.

Les images intra— et extra—focales sont obtenues en modulant la courbure d’un
petit miroir souple, placé dans un plan image (section 1.4.1). Cette membrane mo-
dulatrice est une fine couche d’aluminium déposée sur un substrat en nitro—cellulose;
elle est excitée par un petit haut parleur et une cuve de résonance acoustique. Des
variations de température ou d’humidité peuvent modifier sa réponse. Comme le
gain et la taille des détails percus dépend de la distance extra—focale, une variation
subite de celle—ci rend les matrices de commande inutilisables. Ce miroir modulateur

11. qui permet d’adapter la taille effective du systéme par rapport & la propagation du bruit.
12. entre 6.000 et 20.000 FF par PDA.
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devrait donc étre d’une stabilité et d’une fiabilité absolue, soit par une conception
différente ou encore un asservissement en fréquence et en amplitude.

La transmission globale est bien entendu, trés importante, on s’attachera donc a
minimiser le nombre de réflexions et a optimiser le couplage micro-lentilles/fibres
optiques/PDA. Une fois le nombre de sous—pupilles choisi (voir ci-dessus), il faudra
déterminer leur emplacement sur la pupille. On les choisira de maniere a ce qu’elles
présentent toutes une surface identique sur la pupille (pour que le rapport signal a
bruit soit égal dans chaque sous—pupille), et on essaiera de ne pas avoir une sous—
pupille centrale (difficile & aligner avec I'obstruction centrale) comme c’est le cas sur
PUEO, mais plutot de répartir le flux proche de 'obstruction sur plusieurs d’entre
elles, comme l'indique la figure 1.9.

---- Bord de la pupille
Bord des electrodes
@ Point de contact

Figure 1.10 - : La disposition des électrodes sur le miroir & contrdle de courbure de
PUEO est telle que les points de contact sont en dehors de la pupille, et ne sont pas vus
par l’analyseur.

De méme, la conception du miroir de courbure nécessite quelques attentions par-
ticulieres. Aux points de contacts, ou les fils électriques qui alimentent les électrodes
traversent la céramique, de petits pics (des structures a trés hautes fréquences) ap-
paraissent sur la surface réfléchissante. [’analyseur de courbure est tres sensible
au repliement du spectre [Rousset, 1993]; ce dernier apparait lorsque ’on essaie de
mesurer des déformations plus petites que ce que ne permet 1’échantillonage. On
confond alors une mesure de haute fréquence par une basse fréquence. On s’effor-
cera de placer les points de contact en dehors de la pupille pour limiter I'effet de ces
hautes fréquences spatiales (voir figure 1.10), comme cela a été fait pour le miroir
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déformable de PUEO. Ceci ne pose pas de problemes, mais doit étre fait lors de la
construction du miroir.

1.2 Considérations pratiques

Nous allons voir dans cette section pourquoi on préférera certains systemes pour
certaines applications, les avantages et les inconvénients de la courbure '3, et quelles
conclusions en tirer pour construire un systeme.

1.2.1 Avantages

Nous avons déja vu certains avantages de la courbure. Nous allons ici les regrouper:

— Dans un Shack-Hartmann, on cherche a mesurer un centre de gravité, soit le
premier moment de la fonction d’intensité; malheureusement, loin de ’origine,
ou il y a peu de signal, le moment sur le bruit est plus important. L’erreur sur
la détermination du centre de gravité dépend donc fortement du nombre de
pixels. En revanche, une mesure de courbure ne nécessite qu'un seul élément
de détection par sous—pupille (deux si l'on considére les images intra— et extra—
focales), car on cherche & mesurer une intensité, c’est a dire le moment zéro
de la fonction d’intensité. L’amélioration est considérable: on n’a plus besoin
d’utiliser un CCD ou un détecteur bi—-dimensionnel, puisqu’un seul pixel par
sous—pupille suffit. Ceci autorise 1’'utilisation de Photo—Diodes a Avalanches
(qui permettent d’effectuer du comptage de photons).

— Dans ’atmospheére, les perturbations de la phase suivent la loi de Kolmogorow,
c’est—a—dire que le spectre de celles—ci a une dépendance en k_l_?)l, k étant le
nombre d’ondes, ou la fréquence spatiale. Le spectre des mesures de la dérivée
des fluctuations est proportionnel a k=5 (cas du Shack-Hartmann), alors que le
spectre des mesures de la courbure varie en k3 [Rousset, 1993]. Ceci implique
que le spectre des fluctuations est quasiment plat et donc presque décorrelé
d’une sous—pupille & une autre, ce qui est beaucoup plus efficace. Une autre
facon d’exprimer cela est de dire que les mesures sont statistiquement indé-
pendantes, ce qui permet de réduire le nombre d’éléments d’échantillonnage
sur la pupille, cf. [Ellerbroek et al., 1996]: une comparaison faite pour GEMINI
montre qu’a fort flux, on obtient une correction tres similaire (les spécifications
sont un rapport de Strehl de 70% pour D/rq &~ 20 et une magnitude 10) avec
un Shack-Hartmann 10x10 et un analyseur de courbure & 56 sous—pupilles. A
faible flux (lorsque le bruit de détecteur devient important devant le bruit de
photons), les performances de ce dernier sont meilleures.

13. les problémes associés au Shack—Hartmann ayant déja bien été étudiés par ailleurs.
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— Evidemment, 'équivalence entre la mesure et la commande, autant au niveau
technique que conceptuel facilite beaucoup la conception d’un tel systeme. On
note que l'idée de départ de Francois Roddier était de construire un systéme
analogique, ou la mesure était amplifiée avec le gain nécessaire et directement
appliquée a I’électrode appropriée produisant un gain en bande passante indé-
niable. Cependant, dii a certaines technicités du miroir, I’analyseur est aveugle
a certaines déformations de celui—ci (par exemple, le piston). Il est donc né-
cessaire de reconstruire la phase pour filtrer certains modes indésirables. 1l
n’empeche que les matrices d’interaction sont bien conditionnées car quasi—
diagonales, et l'inversion (pour passer a la matrice de commande) est tres
robuste.

— Le fait d’avoir un pixel par sous—pupille permet 1'utilisation de photo—diodes a
avalanches. Les avantages de celles—ci sont tout d’abord un tres faible courant
d’obscurité (de I’ordre d’un photo—e~ par seconde), et une efficacité quantique
de 40%, tres supérieure a celle des photo—multiplicateurs. La lecture est conti-
nue, donc il n’y a pas de restrictions sur la vitesse de lecture, mais lorsqu’un
photon est détecté, il faut un petit temps de «recharge». Pour le moment,
celui—ci est de I'ordre de la micro-seconde. De nouvelles PDAs sont récem-
ment apparues sur le marché, avec une efficacité quantique proche de 80% et
une réduction du «temps mort» d’un facteur 5!

— Nous avons vu qu'un Shack-Hartmann effectue une mesure directe et continue,
par opposition a la modulation de mesure autour du foyer d’un analyseur de
courbure qui permet une mesure différentielle. Ceci rend ’analyseur auto—
calibré: il ne pourra pas dériver, lors d’une variation du gain ou ’apparition
d’un pixel bruyant. Un avantage en terme de facilité d’utilisation et de stabilité.

— On peut finalement citer la distance extra—focale, qui agit comme un gain op-
tique (le terme (f — ) x f/l de I’équation 1.11 croit lorsque ’on se rapproche
du foyer et agit comme un gain). Ceci a déja été démontré sur la figure 1.6. On
peut donc moduler le gain en fonction de la force de la turbulence incidente. On
pourrait comparer ce parametre a la distance focale des micro—lentilles d’un
Shack—Hartmann, qui détermine la sensibilité de détermination du centre de
gravité sur un détecteur; cependant, celle—ci est fixée une fois pour toutes.
Mais comme on I’a vu, la modulation du gain optique permet d’accéder pré-
férentiellement & certaines fréquences spatiales, ce qui est un avantage car
on peut se placer dans le domaine de maximum de sensibilité a 1’échelle des
sous—pupilles. Le spectre de ’atmosphere favorisant les basses fréquences, on
peut déja (intuitivement, mais ce sera le sujet de la section 2.1) soupgonner
qu’il faudra se placer pres du foyer afin d’étre sensible aux aberrations de bas
ordre. Mais on pourrait imaginer un systeme dont le gain suivrait la taille la
plus caractéristique des aberrations qu’on lui envoie...
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A tout cela vient s’ajouter le fait qu’au sommet du Mauna Kea, on sait que la
force de la turbulence est de faible amplitude, mais avec un temps de cohérence
court, d’ou 'intérét d’un systéme avec peu de modes mais trés rapide. A ce point,
on pourrait retourner 'argument et dire qu’il est nécessaire de bien choisir son site
afin de pouvoir bénéficier des avantages d’un systeme de courbure!

1.2.2 Inconvénients

Parmi les inconvénients de la courbure, on remarquera les suivants, mais on se
réjouira du fait qu’ils sont moins nombreux que les avantages...

— Le plus gros probleme intrinseque de la courbure est certainement le repliement
spatial du spectre des mesures, ol I’on confond une mesure avec une autre.
Dans le cas d’un analyseur de front d’onde, cela survient lorsque ’on mesure
des déformations qui sont plus petites que la taille des éléments d’échantillon-
nage (i.e. les sous—pupilles). Une fagon d’exprimer cela est de dire que, dans
Iespace de Fourier, a cause de la taille finie du support (dtie au nombre dis-
cret d’éléments de mesure) les hautes fréquences spatiales sont repliées sur
les basses fréquences. L’analyseur de courbure est donc sensible au repliement
spatial [Rousset, 1993], et le fait que peu de sous—pupilles soient nécessaires
n’aide pas. Heureusement, dans ’atmosphere, ’amplitude des fluctuations di-
minue avec la décroissance de leur taille, et la mesure de ’analyseur est donc
dominée par les basses fréquences spatiales. Notons qu’a nouveau, on peut
ici utiliser le gain optique (et la dépendance de la taille des fluctuations a la
variation de celui—ci) & notre avantage.

— Pour obtenir une image intra— ET extra—focale, on aurait idéalement besoin de
deux détecteurs. Mais on perdrait I’avantage d’avoir un systeme dont la mesure
est différentielle. Ceci impliquerait un étalonnage des gains et des aberrations
pour chacun des détecteurs. On préférera donc un miroir, dont la courbure
oscille, placé a un foyer de maniere a ré imager la pupille a différents endroits
sur 'axe optique. On utilise une fine membrane de nitro—cellulose aluminée
devant une cuve de résonance acoustique. Nous avons découvert qu’'un tel
systéme est sensible (en amplitude et fréquence) aux variations des conditions
d’humidité, de pression et de température. Etant donné que la taille des défauts
pergus varie avec le gain optique (et donc la distance extra—focale), la matrice
de commande utilisée peut perdre sa validité suite a une variation soudaine des
parametres atmosphériques. Les systemes actuels sont affectés par ce défaut
et pour subvenir a ce probleme, on pourrait envisager un asservissement en
amplitude et en fréquence de cette partie du systéme ou encore une membrane
électrostatique.
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— Les PDAs ont un petit temps mort pendant lequel la diode se recharge. Si un
photon arrive alors qu’elle n’est pas completement chargée, il ne sera pas vu
ET il re-déchargera completement la diode. Cela veut dire qu’a fort flux, le
détecteur n’est plus linéaire, car nombre de photons ne sont pas vus. Dans le
cas extréme, si I’on illumine fortement une photo-diode & avalanche (avec une
bougie placée a 10 meétres, par exemple), elle ne verra QUE le premier photon,
la diode n’ayant pas le temps de se recharger avant ’arrivée du photon suivant
(de 'ordre de la milliseconde). Il faut donc utiliser des densités neutres pour
atténuer le flux sur certaines étoiles brillantes, ce qui semble étre du gachis.
Notons que de nouvelles photo-diodes sont apparues récemment dont le temps
mort n’est plus que de quelques nanosecondes.

— Finalement, on notera aussi que ’analyseur de front d’onde fonctionne de
maniere linéaire seulement sur le domaine ou les effets de diffraction sont
négligeables, et ou I'amplitude des perturbations de la phase n’est pas trop
grande pour completement étaler les images extra-—focales. Pour remédier a
cela, on optimisera le gain optique pour avoir un signal aussi fort que possible
tout en restant dans la zone linéaire (cf section 2.1).

1.3 PUEO

PUEO, est un systéme a 19 sous—pupilles/électrodes [Arsenault et al., 1994], dont
on peut voir la configuration dans les figures 1.9 et 1.10. Nous allons maintenant
examiner les différents éléments optiques, ainsi que le plan d’ensemble (figure 1.11).

1.3.1 Description du systeme

On se référera ici a la figure 1.11 pour suivre le faisceau et identifier tous les élé-
ments optiques (pour voir un schéma des communications des différents éléments on
se reportera a la figure 1.20). Le faisceau du télescope, ouvert a4 F/8, entre par le
haut. Il est intercepté par un miroir plan («central folding mirror» ou encore «mirror
slide»), qui le replie sur un miroir parabolique hors d’axe également ouvert a F/8.
Celui—ci le rend parallele et permet de conjuguer le miroir déformable avec la pupille
du télescope. Un correcteur de dispersion atmosphérique est placé dans le faisceau
a cet endroit, et permet de compenser 1’étalement chromatique des objets di a I'ef-
fet de prisme de I'atmosphere. Le miroir a controle de courbure renvoie le faisceau
aplani sur le miroir de basculement (le miroir tip—tilt a été congu et réalisé par une
équipe du DESPA et du Service des Prototype de Bellevue), qui est en fait une
parabole hors d’axe ouverte a F/19.6. Le faisceau est donc a nouveau convergent,
et la lumiere est focalisée (apres réflexion sur le miroir de renvoi) au foyer scien-
tifique de 'instrument. Ce dernier coincide avec le foyer F/8 non corrigé que ’on
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Figure 1.11 - : Le plan optique et la disposition des divers éléments dans la bonnette
d’optique adaptative PUEO. Le dessin provient de Dave Duncan, du Dominion Astrophy-
sical Observatory.
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obtient directement si ’on escamote le «central folding mirror» de maniere a ne pas
passer par la bonnette. On peut donc, en cas de probléme technique, ou de seeing
vraiment déplorable, continuer a observer sans optique adaptative avec un grandis-
sement réduit. Avant que le faisceau ne quitte la bonnette, une lame séparatrice (ou
dichroique) est introduite pour prélever de la lumiére pour ’analyse de front d’onde.
Celle—ci est courbe, on verra pourquoi par la suite. La lumiere passe par I’analyseur
de courbure (section 1.4), ou le signal est numerisé et multiplexé avant d’étre en-
voyé au calculateur temps réel (réalisé par la société Cilas, ex—Laserdot)a travers des
fibres optiques. La, il subit une décomposition qui permet d’obtenir les coefficients
des modes propres du miroir (figure 1.15); ceux—ci sont filtrés (équation 1.15 et enfin
transformés en commandes (tensions a appliquer aux miroirs). Le schéma optique
ainsi que la fabrication du banc opto—mécanique sont dus a la brillante équipe de
DAO (Dominion Astrophysical Observatory, Victoria, Canada.). Le concept et la
réalisation sont vraiment d’une qualité exceptionnelle: aucun réalignement n’aura
été nécessaire apres des voyages incessants entre le Canada, la France et Hawaii,
dans des avions et des camions, sur des routes et des pistes...

Notons quelques points d’ordre général. Tout d’abord, la boucle de controle est une
boucle fermée imbriquée. Cela fait référence au miroir de basculement qui ne regoit
que les basses fréquences temporelles du basculement appliqué au miroir a controle
de courbure (les trés basses fréquences étant a leur tour envoyées au systeme de
guidage du télescope). Ensuite, on peut noter que le controle modal (le filtrage des
modes du miroir avec un gain dépendant de la propagation du bruit sur chacun des
modes, voir figure 1.12) s’effectue en temps réel [Rigaut et al., 1994]; c’est—a—dire
que les commandes envoyées au miroir refletent ce qui se passe dans ’atmospheére,
et une mesure de la turbulence avant une pose n’est pas nécessaire. Le gain de chaque
mode est réévalué environ toutes les minutes.

Lorsque la source de référence n’est pas ’objet scientifique, il faut pouvoir déplacer
le champ de ’analyseur de front d’onde par rapport a celui de la caméra scientifique.
Dans le cas d’ADONIS, ces deux éléments sont fixes et ’on utilise un miroir dit
«On/Off» pour déplacer le champ de la caméra scientifique . Dans le cas de PUEO,
c’est tout ’analyseur de front d’onde qui se déplace: on centre I’objet scientifique sur
la caméra infrarouge, et la position de ’analyseur de courbure est déterminée pour
intercepter la partie du faisceau contenant 1’étoile de référence. De plus, on peut
décaler le champ de la caméra scientifique, tout en maintenant la boucle fermée:
le basculement mesuré entre la position de ’analyseur et la position nominale du
centre du champ est envoyé au miroir de basculement puis au télescope, grace au
principe de boucle imbriquée. De cette fagon, le dépointage du télescope déplace
ainsi le champ au foyer scientifique.

Finalement, pour des raisons de rigidité (les flexions différentielles étant un grand

14. Au début, il était prévu de déplacer I’analyseur de front d’onde pour effectuer la sélection du
champ, mais des problémes techniques ont favorisé I'utilisation du miroir On/Off.



1.09. ULLyU

[}
~ B
o £
=) )
g =
; 2 < —=
° [0}
2 E
s =
s 8
S 8 G1
5 2 s
8 8 G2
> | Niveau du bruit g 1
frequence (Hz) frequence d’echantillonage (Hz)

oc gain sur le mode

(@ (b)

Figure 1.12 - : (a), le spectre de 'amplitude d’un mode dans ’atmosphere (= TF des
mesures en boucle ouverte ou des commandes en boucle fermée). On voit le niveau du
bruit de détection. Si I’on corrige la phase incidente & la fréquence G1, on ne corrigera pas
toute la phase, et 'erreur résiduelle (b) sera importante. Si 'on augmente la fréquence
d’échantillonage 3 G3, on va propager du bruit et I’erreur résiduelle sera & nouveau élevée.
I1 existe une fréquence optimale ot la variance de phase résiduelle passe par un minimum 3
G2; avec un gain inférieur & G2, I'erreur est dominée parce que ’on n’applique pas tout le
signal; avec un gain supérieur a G2, elle est dominée par la propagation du bruit. L’objet
de 'optimisation modale consiste & déterminer G2 en fonction de la turbulence sur chaque
mode.

souci), tout I'instrument est fermé, avec un couvercle et vient se visser sous le téles-
cope. Il n’y a donc aucun acces aux entrailles de la bonnette lorsqu’elle est montée
sur télescope!®. Ceci traduit la philosophie d’avoir un instrument dédié auz utili-
sateurs et non pas une expérience de recherche et de développement en optique
adaptative. Cela implique aussi une caractérisation et une intégration compléte en
laboratoire avec utilisation d'un simulateur de télescope (voir chapitre 2).

Ceci conclut la description générale du systeme. Nous allons maintenant adresser
chacun des composants individuellement. En s’efforcant de maintenir le nombre
d’éléments a un minimum, chacun en vient a avoir une importance et une complexité
propre, comme on va le voir dans les sections suivantes.

1.3.2 «Mirror slide»

Nous avons ici deux miroirs plans fixés sur un chariot, lui-méme monté sur une vis
sans fin. Celui—ci est motorisée, et I’on peut donc insérer les deux miroirs ou les retirer
du chemin optique, a partir de 'ordinateur de contréle du banc opto-mécanique
(figure 1.20). Ceci permet donc de court—circuiter optiquement la bonnette, en cas
de non fonctionnement de l’'instrument ou de treés mauvais seeing. Ceci reflete a

15. sauf pour une petite trappe par laquelle on peut interchanger séparatrice et dichroique.
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nouveau la philosophie «orientée utilisateur»: en cas de probleme, les observations
continuent, sans optique adaptative, sur un programme de secours.

1.3.3 Etoiles artificielles

On notera en passant la présence d’une monture que ’on peut placer au foyer F/8
intermédiaire. Sur celle—ci se trouvent trois éléments, dont deux «étoiles artificielles»
internes. L’une d’entre elle a un diametre de 100um et sert aux alignements optiques.
L’autre a un diametre de 8um, ce qui permet de faire les alignements précis et de
mesurer les matrices d’interaction. Le dernier élément est un masque interchangeable
qui permet de matérialiser le foyer. Ces trois éléments sont fixés sur une monture
x—-y-z motorisée et sont controlés par 'ordinateur dédié au banc opto-mécanique
(figure 1.20). Leurs positions peuvent donc étre reproduites sans difficultés.

1.3.4 Collimateur F/8

Le faisceau est rendu parallele par un miroir parabolique hors d’axe. Pourquoi
mérite—t—il toute une sous—section? Son emplacement n’est pas innocent, car il est
conjugué avec un plan situé environ 6 km au dessus du télescope. C’est a cette al-
titude que se trouve le plus fréquemment la couche turbulente la plus importante.
S’il 'on remplagait donc ce miroir par un autre miroir déformable, ce dernier se-
rait conjugué avec la couche majeure turbulente. L’effet de cette conjugaison serait
d’agrandir 'angle d’isoplanétisme. Ceci est le projet des équipes anglaises sur le
William Herschel Telescope [Buscher et al., 1996]. Il y a encore des incertitudes sur
les bénéfices d’une telle configuration, notamment en raison du fait qu'un bascu-
lement, global de la phase déplace la pupille sur les sous—pupilles, et il est alors
nécessaire de recourir a des stratagemes pour apporter une correction en dehors de
la pupille du télescope. En tout cas, cela reste une option pour une évolution possible
de PUEO.

1.3.5 Correcteur de dispersion atmosphérique

Le correcteur de dispersion atmosphérique est constitué de 4 prismes, collés deux
a deux qui permettent de corriger I'effet de prisme de ’atmosphere (voir figure 1.13),
entre 0.4 et 1.5um. Un débat subsiste pour savoir s’il faudrait I'utiliser méme lorsque
les observations ont lieu dans I'infrarouge (il n’est pas optimisé en transmission au—
dela 1ym) de maniére a ce que 'image de 1'étoile dans I’analyseur de front d’onde
ne soit pas étalée.

Les paires de prismes peuvent tourner de 180° ce qui permet de corriger la dis-
persion pour une direction du zénith dans le champ allant de —90° a 90° et un
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Figure 1.13 - : (a) La dispersion atmosphérique s’explique en comparant 1’atmosphére
a un prisme. Son effet est de séparer les différentes longueurs d’onde et de faire apparaitre
chaque étoile comme un petit arc—en—ciel allongé dans la direction du zénith. (b) Un cor-
recteur de dispersion atmosphérique utilise deux prismes d’indice de réfraction différent de
maniére & compenser la différence d’angle d’arrivée entre les différentes longueurs d’onde.
En réalité, il est composé de quatre prismes collés deux & deux, les deux paires pouvant
tourner 1'une par rapport & ’autre. Ceci permet de compenser la dispersion atmosphérique
pour tous les azimuts et pour tout un domaine d’angles zénithaux.

étalement de 0 a 0.6 secondes d’angle. A titre indicatif, ’élongation est de 0.5” pour
une distance zénithale de 45° pour 0.5um < A < 1pm. La relation entre la dispersion
et ’angle entre les prismes est:

dispersion = 0.6 X cos <%) (1.18)

ou « est 'angle entre les deux directions de dispersion.

1.3.6 Miroir déformable

Le miroir déformable, construit par la société CILAS ' est & controle de courbure.
On trouvera son principe de fonctionnement figure 1.7 et la disposition des électrodes
sur la figure 1.10. Il a déja été établi que le controle modal était un outil efficace
pour optimiser le systeme dans la plupart des conditions. La commande modale
[Gendron & Léna, 1994] fonctionne avec des «modes», et il est important de savoir
comment ceux—ci sont définis. Ces modes'” sont choisis pour que chacun soit:

1. un mode orthonormé du miroir (donc un mode «propre» du miroir) et

16. ex—Laserdot.
17. qui sont en fait les modes de Karhunen—Loeve.
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2. qu’il enleve le maximum de variance lorsqu’il est retiré de maniere idéale a
un processus stochastique quelconque. Dans notre cas particulier, ce dernier
est en fait de la turbulence de type Kolmogorov projetée sur une pupille de
télescope.

Ces modes ont la propriété de s’ajuster le mieux possible aux variations de la
phase déformée par I'atmosphere. Pour déterminer ces modes, il faudra détermi-
ner les modes invisibles pour l'analyseur de front d’onde (notamment le piston),
et rendre tous les autres modes propres orthogonaux a ces modes invisibles, cf.
[Gendron, 1995]. On trouvera ces modes sur la figure 1.15. Ces modes sont des
combinaisons linéaires des fonctions d’influence individuelles. Celles—ci sont sur la
figure 1.14. A la différence d’un miroir piezo—stack, on voit que celles—ci sont globales,
et une électrode affecte toute la phase sur toute la pupille.

Par sécurité, pour ne pas abimer le miroir a controle de courbure, on ne peut
pas appliquer plus de 400V par électrode. On constate alors que certaines formes
de miroir ne pourront étre produites, notamment lorsque la courbure que I’on doit
appliquer pour compenser une déformation de phase de grande amplitude est trop
importante; ceci peut se produire en début de boucle, si la dynamique du miroir est
réduite a cause d’aberrations statiques, ou encore si le signal est tres bruité.

Que faire lorsque les tensions a appliquer 4 un miroir de courbure sont
trop grandes? Il y a quatre actions possibles:

1. On peut décider de laisser toutes les commandes inchangées durant les itéra-
tions nécessitant plus de 400V sur une électrode au moins (i.e. «geler» le miroir
lorsqu’il ne peut pas prendre la forme voulue).

2. On peut appliquer toutes les tensions nécessaires au miroir mais si une élec-
trode a besoin de plus de 400V, elle ne recevra que 400V.

3. L’option 2. introduit du piston qui peut faire diverger la boucle, donc on peut
filtrer le piston avant d’appliquer les commandes au miroir.

4. Finalement, on peut re-normaliser le vecteur de maniere a ce que la tension
maximum appliquée (si elle est supérieure a 400 Volts) soit 400 Volts. On
appliquera donc une fraction de la correction.

La méthode 1. est stable, mais on peut facilement se retrouver coincé et ne rien
faire pendant un moment. De plus s’il ’'on commence avec un basculement initial
important, il ne se passera rien. On peut aussi se trouver, lors de turbulence forte
ou rapide, dans une situation ou la forme du miroir va augmenter I’erreur de phase.
Cependant, cette méthode est stable et fiable.
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Figure 1.14 - : Les 19 fonctions d’influence du miroir de courbure. L’emplacement

de chaque fonction d’influence indique sa position sur le miroir. On voit que I’électrode
centrale controle (surtout) le foyer, alors que les électrodes de la couronne extérieure
controlent le basculement.

Figure 1.15 - : Les 19 modes propres du miroir. Le premier mode, le piston, est filtré
car il est invisible pour ’analyseur de front d’onde et la qualité d’image y est insensible.

On voit ensuite les modes Tip-Tilt et Focus. Sur la troisieme rangée les astigmatismes,
coma et tréfle. On retrouve donc des modes proches des modes de Zernike.
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La seconde méthode pourrait paraitre la plus «naturelle», mais en fait amene a
deux problemes: tout d’abord, on introduit du piston sur tout le miroir et cela peut
faire diverger la boucle. De plus, les fonctions d’influence déforment tout le miroir.
La conséquence est que le front d’onde n’est pas bien reconstruit sur toute la pupille,
et I'erreur est la différence des courbures, c’est—a—dire la fonction d’influence.

Si le piston est filtré (comme c’est le cas pour la troisitme méthode), il faut que
I’opération soit rapide et efficace puisqu’elle doit s’effectuer en temps réel en boucle
fermée. De plus, une fois le piston filtré, rien n’assure qu’une autre électrode ne se
trouve pas a -400 Volts. Cependant cette méthode fonctionne bien et empéche une
croissance divergente du piston.

La derniere méthode, peut—étre moins spontanée (car nous sommes probablement
habitués a penser en termes de déformations de type piezo-stack) consiste a mul-
tiplier toutes les tensions par une constante (1 — &) = Viyn/Vinae < 1) pour que
la tension maximum soit 400 volts, mais la forme globale relative du miroir reste
inchangée; on reproduit alors la phase conjuguée mais d’une amplitude moindre.
L’erreur est donc la différence entre le front d’onde incident et la forme du miroir:
elle est égale a la forme du miroir multipliée par € x 400V'.

Une simulation de type Monte-Carlo de chacune de ces méthodes par grand D /r
(forte turbulence) donne les résultats suivants:

Rapport | Moyenne de rapports | Variance de

de Strehl | Strehl instantanés | phase corrigée
Si Vinaz > Viem = Cag1 = Cn || 2.57% 6.65% 73.51rad?
Vi = Voo < Viim 4.23% 8.26% 118.19rad?
ci—dessus avec piston filtré 3.49% 8.46% 45.40rad?
SiV > Ve = =€ Xcep 4.15% 8.81% 36.18rad?

Nous pouvons donc oublier les deux premieres méthodes, la premiere a cause des
arréts sporadiques de la correction qui réduisent le rapport de Strehl, la seconde
pour des raisons de décrochages de la boucle provoqués par le piston qui augmente
la variance de la phase corrigée: dans les simulations, un décrochage n’est pas grave,
mais I’expérience montre qu’un systeme réel ne s’en remet pas. Pour pouvoir choisir
entre les méthodes trois et quatre, une autre simulation (avec des conditions diffé-
rentes: D/rg plus petit, plus d’itérations, meilleur rapport signal a bruit) a donné
les résultats suivants:

Rapport | Moyenne de rapports | Variance de

de Strehl | Strehl instantanés | phase corrigée
V,, = Vi, < Viim piston filtré 6.65% 10.61% 34.67rad?
SiV > Vinar = o = Cagiim | 8.17% 13.12% 26.46rad”

Il parait clair que la derniére méthode (que je nommerai «globale», par opposition
a «locale») donne de meilleurs résultats; de plus cette méthode est complétement
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stable par rapport au piston car multiplier un vecteur dont la moyenne est égale a
zéro par une constante laissera sa moyenne inchangée.

derivee seconde front d'onde

1000

L L L L L L L L L L
-6 -4 -2 0 2 4 6 -6 -4 -2 0 2 4 6

derivee seconde front d'onde

—500

-3 L L L L L —1000 L L L L L
-6 -4 -2 0 2 4 6 -6 -4 -2 0 2 4 6

Figure 1.16 - : A gauche, les tensions appliquées au miroir, a droite le front d’onde pro-
duit. On voit qu’a la différence d’un miroir piezo—stack on peut produire des dynamiques
tres différentes avec des tensions égales.

La méthode globale ne fonctionne bien évidemment pas avec un miroir piezo—
stack, car en plus de mal reproduire le front d’onde sur I'électrode en question,
elle dégrade une correction qui est bonne par ailleurs. Nous pouvons essayer de
comprendre pourquoi un miroir de courbure ne se comporte pas de la méme facon.
Plagons nous dans un cas uni—dimensionnel, et notons tout d’abord qu’un vecteur de
commande (400V,-400V,-400V,400V) appliqué a des électrodes adjacentes produit
une dynamique globale plus importante que, par exemple le vecteur suivant: (400V,-
400V,400V,-400V)! (Voir figure 1.16) Ceci est une différence conceptuelle majeure
avec un miroir piezo—stack.

Il faut donc minimiser 1’écart de la forme du miroir au front d’onde incident.
Comme les fonctions d’influence varient beaucoup au bord de la pupille, ce n’est pas
elles qu’il faut controler, mais plutot la forme globale du miroir, pour qu’elle suive le
front d’onde incident le mieux possible en chaque point. On réduit ainsi la variance
globale résiduelle.

La figure 1.17 montre ces différents effets. On note que la méthode globale fonc-
tionne d’autant mieux que la courbure moyenne sur toute la pupille est proche de
zéro: plus cette derniere est petite, plus les méfaits de la méthode locale seront im-
portants et plus la correction apportée par la méthode globale sera efficace. Par
exemple, sur la figure 1.17, & gauche, la courbure moyenne est égale a 0.22; on voit
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derivee seconde derivee derivee seconde derivee

1.0 — 1.0 -

-6 -4 -2 0 2 4 6 -6 -4 -2 0 2 4 6 -6 -4 -2 0 2 4 6 -6 -4 -2 0 2 4 6

front d'onde front d'onde

-100

-200 1 1 1 1 1 -60

Figure 1.17 - : Le trait plein est la courbure que I'on voudrait appliquer, le trait
interrompu montre la méthode locale, et le pointillé, la méthode globale. Cette derniere
fonctionne d’autant mieux que la courbure moyenne est proche zéro. A gauche, elle est
égale & 0.22. A droite, la courbure moyenne est égale a 0.04.

sur la différence que la variance de la méthode globale est inférieure a celle de la
méthode locale: ’écart type de la méthode locale est 280 u.a. (unités arbitraires)
alors que 'écart type de la méthode globale est de 160 u.a. A droite, la courbure
moyenne est égale a 0.04. L’écart type de 'erreur dii a la méthode locale reste bien
entendu égal a 280 u.a., alors que ’écart type de 'erreur dii a la méthode globale
n’est plus que de 84 u.a.

géométrie du miroir Si l'on se reporte a la figure 1.11, on voit que la réflexion
sur le miroir déformable n’est pas normale'®; cela implique que les électrodes sont
en fait placées dans une géométrie elliptique qui apparait circulaire lorsqu’elle est
vue a 25° de la normale (I’angle d’incidence du faisceau). Le diametre utile du
miroir déformable (de la pupille) est de 42 x 46 mm. Les performances de celui—
ci et de son électronique de controle ont été mesurées lors de test d’acceptance
effectués en juin 1994 a Cilas (ex—Laserdot). Les résultats montrent que 1’on controle
parfaitement le miroir a controle de courbure a température ambiante et a 0°. La
réponse fréquentielle est excellente; les premiéres non-linéarités (dont ’amplitude
est assez faible) n’apparaissent qu’a partir de 500 Hz, et la premiere fréquence de
résonance est a 2.2 kHz.

18. sans mauvais jeu de mots...
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1.3.7 Calculateur temps—réel

Cet ensemble, congu et réalisé par la société CILAS (ex-Laserdot), recoit le signal
de 'analyseur de front d’onde. Ce vecteur des mesures est transformé (via la matrice
de commande, mesurée et calculée au préalable) en vecteur de coefficients des modes
propres du systeme 1.15; ceux—ci sont filtrés avec 1'utilisation de la commande mo-
dale, et transformé en un vecteur de commandes, i.e. les tensions a appliquer au
miroir. Le calculateur temps réel gere et stocke aussi toutes les données (fichiers
circulaires, fichiers psf, etc) utilisées pour la vérification du bon fonctionnement de
I’instrument. Une interface graphique de haut niveau sur une station de travail per-
met de controler tous les parametres de boucle qui sont fournis par le calculateur
temps réel. Le schéma des communications est présenté sur la figure 1.20.

1.3.8 Miroir Tip—Tilt

La monture Tip-Tilt a été concgue et construite par Pierre Gigan de I’Observa-
toire de Paris—Meudon. La particularité de ce Tip—Tilt est 1'utilisation de moteurs
linéaires, de senseurs de position et d’un asservissement de position. Ceci le rend
extremement rapide, et peu sensible au bruit. Les deux axes sont montés sur une
monture type cardan, et le miroir est en avant des axes de rotation. Les premieres
résonances mécaniques apparaissent bien au-dela des fréquences d’utilisation (la
bande passante est de 800 Hz); le temps de montée pour une amplitude de 2” est de
0.7 ms. L’angle de tilt est de 400 secondes d’angle (£200") avec une résolution an-
gulaire de 0.1 seconde d’angle. La surface utile du miroir mesure 60mm de diametre
(figure 1.18), et c’est une parabole hors d’axe. Cela veut dire que lorsque ’on cor-
rige du basculement, on introduit de la coma, de 'astigmatisme, et de I’aberration
sphérique. c’est la raison pour laquelle on ne I'utilise que pour les basses fréquences,
de maniére a ce que le miroir déformable puisse corriger des aberrations introduites
par ce dernier. De plus comme il n’est pas dans un plan pupille, il va avoir tendance
a déplacer (tres légerement) la pupille sur les micro—lentilles. Pour éviter de voir la
pupille dériver, on «décharge» les basses fréquences du Tip-Tilt sur le télescope, en
imposant a sa position moyenne de rester sur ’axe optique .

1.3.9 Lames séparatrices et dichroique

La monture de la lame séparatrice est fixée sur une vis sans fin qui aboutit dans
une trappe donnant acces a ’extérieur de la bonnette. On peut donc interchanger
celle—ci sans avoir a démonter I'instrument du télescope. Pour le moment, il existe
quatre lames différentes: une dichroique, et trois séparatrices dont les coefficients
de transmission /réflexion sont respectivement, 15%/85%, 50%/50% et 85%/15%. 11
est prévu d’installer des filtres interférentiels, plus efficaces que les séparatrices qui
ne transmettront par exemple que telle ou telle bande, laissant beaucoup plus de
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Figure 1.18 - : Le miroir parabolique F/19.6 dans la monture «Tip—Tilt». La surface
utile est de 60mm, et le miroir est placé en avant d’une monture type cardan; celle—ci est
plus compacte, mais le miroir se déplace d’avant en arriére lorsqu’on augmente ’angle de
basculement.

amplitude de
modulation de la membrane

detection synchrone.INtegrateur des sommes

Gain optiqlie  gain moyen

equivalent par
|ntegrat|on

temps temy

Distance extra-foci

P /

Integrateur des differences

Figure 1.19 - : Lorsqu’un signal constant est présenté & I’analyseur, l'oscillation de la
membrane module le nombre de photons vu par chaque photodiode. Un intégrateur compte
tous les photons qui arrivent, I’autre compte pendant la premiére moitié et décompte
pendant la seconde moitié de la période. On obtient ainsi les sommes et les différences. On
voit aussi qu’en passant par un plan pupille (distance extra—focale = focale du télescope),
plutét que par le foyer lors de la modulation, on évite les problemes de gain infini
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flux pour 'analyse de front d’onde. La difficulté réside dans le fait que ces lames
sont courbes, et il faut donc les réaliser individuellement. Ceci implique de déposer
une fine couche de matériau sur un substrat déja poli a une tres grande précision.
La raison pour laquelle la séparatrice est elliptique est que, pour pouvoir déplacer
I’analyseur de front d’onde et intercepter une partie du faisceau, il faut que la pu-
pille se trouve a l'infini. Le faisceau est alors dit «télécentrique» [Richardson, 1993],
[Born & Wolf, 1993].

1.3.10 Analyseur de courbure

L’analyseur de courbure est suffisamment complexe et intéressant pour mériter
toute la section suivante. Cependant je présenterai ici I’analyseur comme une «boite
noire», avec ses systemes périphériques, pour voir comment il s’integre a la bonnette
(figure 1.20). La lumiére est interceptée, subit de nombreuses réflexions, est modulée,
focalisée, transportée par des fibres, détectée par des PDAs. 19 cables co—axiaux
transportent le signal des PDAs & un convertisseur analogique/numérique, ou le
signal est multiplexé. Cette partie de 1’électronique se trouve sous le télescope, a
proximité de I'instrument. Une fois numérisé et multiplexé, le signal est amené par
une fibre optique a son électronique de controle. Celle—ci est située dans la salle
des ordinateurs, proche du calculateur temps réel. Dans cette électronique se font
les sommes, les différences, la synchronisation du signal et de la membrane. Il est
a noter qu’il y a deux intégrateurs, un qui additionne tous les photons dans une
période, I'autre qui additionne dans la premiere demi—période et décompte dans la
seconde (figure 1.19). Avec cette méthode, il arrive (rarement, mais parfois) qu’a
tres faible flux, la différence soit supérieure a la somme, si les deux intégrateurs
ne sont pas exactement synchronisés (a quelques nanosecondes pres)... Il existe un
autre schéma qui aurait évité ce probleme, avec une configuration différente des deux
intégrateurs: chacun mesure le flux pendant une demi-période, et la somme et la
différence sont effectuées par calcul. Comme ce probleme a été découvert apres que
le concept ait été établi et 1’électronique réalisée, une solution informatique a été
développée dans les logiciels du calculateur temps réel pour y remédier.

Pour voir un schéma complet des communications entre les différents éléments de
la bonnette on se référera a la figure 1.20.

1.4 Analyseur de courbure

Le schéma optique de I’analyseur de courbure est compliqué, mais tres ingénieux.
Des détails qui peuvent paraitre anodins a premiere vue, sont en fait cruciaux, tout
en ayant été pensés et compactés de maniere optimale. Il y a cinq réflexions, dont
trois sur des miroirs elliptiques (hors d’axe), un miroir parabolique et le miroir mem-
brane. Pour préserver le télécentrisme du faisceau en entrée de I’analyseur de front
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d’onde et les conjugaisons de la pupille et du foyer sur le réseau de micro-lentilles et
sur le miroir membrane respectivement, ce nombre de réflexion est incompressible.
Voyons maintenant chacun de ces éléments en détails.

1.4.1 Concept optique

Le schéma optique de ’analyseur de courbure se trouve sur la figure 1.21. Identi-
fions tout d’abord les différents éléments:

Parabole

Vers PDAs

Cuve de resonnance et Haut-parleur

il N4 kHz

~Membran

\P)upllle a l'infini

Figure 1.21 - : Schéma de 'optique de I’analyseur de front d’onde.

— Le premier miroir convexe elliptique T1 produit une image du foyer sur la
membrane, en gardant la pupille a 'infini. Le faisceau est tres fermé (F/100),
pour qu'une faible modulation de la membrane déplace fortement I'image de
la pupille.

— On trouve ensuite le miroir membrane, dont la courbure variable va permettre
de déplacer la pupille sans déplacer le plan image (le méme effet qu’une lentille
de champ). On note que la taille relativement petite du miroir (6 mm de
diameétre) va aussi agir comme un diaphragme de champ, dont le diameétre
est de 3 secondes d’angle. Lorsque le miroir est plan, la pupille se trouve a
I'infini; lorsqu’on le courbe de maniéere concave, on rapproche la pupille du
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foyer; inversement en lui appliquant une courbure convexe, on fait apparaitre
un pupille virtuelle proche du foyer.

— Le faisceau est repris par deux miroirs elliptiques T2 et T3 qui vont permettre
de reproduire un petit télescope dont la parabole sera le miroir primaire. L’ef-
fet de ce dispositif est de ré-imager la pupille sur le réseau de lentilles. On
remarque que T3 est placé dans I'obstruction centrale (sur une plaque en verre
de maniere a faciliter ’alignement).

— Le réseau de lentilles (figure 1.22a) vient focaliser les sous—faisceaux juste a
'interface verre/air. De cette maniére on pose les tétes des fibres sur le verre.

— Les 19 fibres, chacune étant réglable en x-y—z. Le réglage est tres minutieux
comme on peut le constater sur la figure 1.22(b). Mais il est tres stable, et
nous n’avons jamais eu besoin de le retoucher. Une autre maniere de procéder
consisterait a illuminer le réseau de lentilles avec un onde plane et de mettre
une plaque de matériau photo—sensible au foyer. De cette facon, on note de
maniere tres précise les coordonnées de chaque position, et on peut usiner une
piece ou ’on n’aura plus qu’a glisser les tétes de fibres.

Figure 1.22 - : (a) le réseau de lentilles, (b) les tétes de fibres avec leur monture x—y—z.
Un réglage que 'on ne veut pas avoir a effectuer trop souvent.

1.4.2 Subtilités

Cet analyseur a été minutieusement pensé et réalisé. Voyons en quoi consistent
les détails qui lui permettent de fonctionner aussi bien et d’étre aussi compact. Tout
d’abord, il nous faut comprendre ce qui se passe lorsque le miroir membrane se
courbe. Référons nous a la figure 1.23, une version simplifiée de I’analyseur, mais
dont le principe reste le méme.
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membrane=lentille
avec focale variable
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Figure 1.23 - : Le schéma de fonctionnement de analyseur de front d’onde. On retrouve
le faisceau apres sa réflexion sur T1, (& F/100). Il subit une réflexion sur le miroir mem-
brane, qui peut étre considéré comme une lentille de focale variant de —f — oo — +f.
Quoiqu’il en soit, I'image de la pupille est reproduite sur les lentilles grace au dispositif
T2/T3/parabole qui est ici représenté comme une lentille de focale fl. Le trait intermit-
tent (double fleche) représente 'image de la pupille & 'infini quand la membrane est plate
(f — 00), et le trait pointillé (triple fleche), la pupille imagée a fv (lorsque la focale de la
membrane est égale a fv).

Pourquoi le faisceau est il télécentrique? Revenons un instant a notre sépa-
ratrice elliptique. Grace a elle, la pupille est & I'infini pour I’analyseur. Ainsi on peut
déplacer le diaphragme de champ dans le plan focal et la direction de la pupille reste
la méme. Ainsi, celle—ci est toujours imagée sur le réseau de lentilles.

Pourquoi le faisceau est—il si fermé lors de sa réflexion sur le miroir mem-
brane? Nous voulons produire une importante défocalisation de la pupille. Ainsi
une défocalisation de | centimetres d’un foyer a F/8 devient une défocalisation de

l x (Flé}go)Q dans un faisceau a F/100, soit un facteur 150! Supposons que nous
voulions une défocalisation de 5 centimeétres a F/8 (figure 1.23), on aura fv = 5 cm
= R/2, soit un rayon de courbure de 10 centimétres. A F /100, la défocalisation sera
de 7,8 meétres soit un rayon de courbure de la membrane de 15.6 metres, ce qui est

bien plus facile a obtenir.

Le «<mini—télescope» On voit que des I'instant ol le faisceau se retrouve parallele
avant d’arriver sur la pupille (grace a la parabole), quelle que soit la conjugaison des
lentilles, la taille de I'image défocalisée sera appropriée a la taille des lentilles. En fait,
on voit sur la figure 1.23 qu’une lentille simple ne peut pas faire cela. Sur la figure,
la pupille d’entrée du systéme se trouve a la premiere intersection (sur la gauche) du
trait plein et du trait intermittent. Pour que la pupille d’entrée soit a l'infini (avec
le miroir membrane plan), ce qui est nécessaire pour avoir un faisceau télécentrique,
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il faut un élément divergent (T3) dans le systéeme. Pour ce faire, on pourrait par
exemple placer une lentille divergente de focale f1 a la place de la membrane sur la
figure 1.23. Plutot que de placer un élément divergent sur la membrane, on ré-image
un foyer (virtuel) grace a T2.

Les fibres optiques L’utilisation de fibres optiques (multimodes) pour amener la
lumiere aux photodiodes semble naturelle. D’une part, c’est la facon la plus efficace
d’illuminer des PDAs. D’autre part, cela permet de les placer a ’extérieur de la
bonnette. Ceci est important car elles dissipent de la chaleur alors qu’il est tres
important de minimiser les effets thermiques a l'intérieur de la bonnette pour des
raisons de stabilité. Le diametre des fibres est a peu pres 100um, alors que les images
au foyer des lentilles font 30um.

1.4.3 Détecteurs, photo—diodes a avalanche

L’utilisation des photo-diodes a avalanche est avantageuse pour trois raisons: I’ef-
ficacité quantique, le temps de réponse, et le courant d’obscurité. En termes d’effi-
cacité quantique, on obtient de bien meilleurs résultats qu’avec les CCD intensifiés.
Ceci dit, le gain en comparaison de CCD nus ne devient apparent que lorsque 1’on
prend amplification et le bruit de lecture (soit le rapport signal & bruit) en compte.
La figure 1.24 montre la réponse des photo-diodes derriére un metre de fibre optique.
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Figure 1.24 - : L’efficacité des photodiodes & avalanche plus un métre de fibre en fonction
de la longueur d’onde.

On voit donc que 'on a une détectivité maximale & 0.65um égale a 37.5%. Le
courant d’obscurité de ces PDAs (EG&G SPCM-200-PQ) est de 6photo — e~ par
seconde, ce qui est tres faible lorsque ’on pense que le temps de réponse est de
I’ordre de la microseconde. Par exemple dans PUEO, la fréquence d’échantillonnage
est de 4kHz, ce qui fait un bruit de 1.5 x 10 3photo — e~ par mesure. Ceci est qua-
siment négligeable pour nos applications. Il est intéressant de noter qu’il existe de
nouvelles PDAs (EG&G SPCM-AQ-161-FL) dont 'efficacité quantique est 2 fois
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supérieure. Le courant d’obscurité est de 25photo — e~ par seconde. On peut se de-
mander comment ces deux effets opposés se comportent? Se compensent—ils, a partir
de quelle magnitude, etc? Une étude réalisée par Robin Arsenault (communication
interne au TCFH) montre que sur tout le domaine de magnitude, ces nouvelles PDAs
apporteraient effectivement un gain sur le rapport S/N.

1.4.4 Gadgets, mais bien utiles

Parmi les fonctionnalités de ’analyseur de front d’onde, on trouve deux miroirs
d’interception, qui renvoient le faisceau par un systéeme de prismes a travers une
ouverture sur le coté de la bonnette. A cet endroit est fixée une caméra vidéo inten-
sifiée. Le premier miroir vient couper le faisceau entre T1 et le miroir membrane. Il
forme une image du foyer sur la caméra vidéo, qui sert de caméra de guidage sur le
ciel, pour confirmer I'acquisition de ’objet qui servira de référence, mais aussi pour
faire des calibrations nécessaires entre la bonnette et le télescope. Notons aussi la
possibilité d’installer un autre analyseur de front d’onde a cet emplacement grace
ce miroir; on pourrait par exemple le remplacer par une lame dichroique et utili-
ser un analyseur de front d’onde infra—rouge, ou encore placer I’analyseur de front
d’onde dans un plan conjugué avec le miroir F/8 (qui serait alors déformable) et la
couche turbulente principale, de maniére a augmenter ’angle d’isoplanétisme. En
fait, dans les premiéres conceptions de la bonnette, alors qu’on n’était pas encore
tout a fait sir de l'efficacité de ’analyse de courbure, il était prévu de placer un
Shack—-Hartmann a cet emplacement. Maintenant, pour des raisons différentes, on
pourrait reprendre ce concept.

Le second miroir d’interception a un role plus technique car il intercepte le faisceau
entre le miroir membrane et T2, donc apreés réflexion sur le miroir modulateur. Ceci
sert & vérifier si la membrane est en état de marche ', et si ’'amplitude de modulation
ne change pas avec des variations de température ou de pression. Nous verrons dans
le chapitre 2 une illustration de cette utilisation.

1.4.5 parametre de défocalisation

Comment le parametre [, la distance extra—focale (que 'on trouve par exemple
dans I’équation 1.11) est—il lié avec amplitude de la membrane? La relation est
inverse, mais I’équation 1.11 donne aussi le gain optique comme étant (f —1) x f/I.
Le gain optique croit donc avec 'amplitude de modulation. Une approche exacte,
basée sur le calcul, est fort complexe. D’un point de vue pratique, nous avons trouvé
la relation empirique:

19. un souci permanent...
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Ici, gope est en fait la tension (alternative) que l'on applique au haut-parleur.
Cette équation, méme si elle n’est pas «fondamentale», nous donne un lien entre
deux quantités physiques utilisables. Ceci dit, nous avons vu (figure 1.6) que le gain
optique affecte différemment différentes échelles. On sent déja que c¢’est un parametre
que I'on ne maitrise pas bien. Le but des simulations du prochain chapitre sera de
mieux comprendre ses effets, et de déterminer s’il existe un gain optique optimal,
notamment en fonction de la turbulence qu’on lui présente.



Chapitre 2

Intégration, Caractérisation

Dans ce chapitre, je décrirai les simulations numériques et les mesures en labora-
toire ainsi que les tests effectués pour intégrer et caractériser la bonnette d’optique
adaptative. Les simulations de la section 2.1 ont été réalisées entre mars et juin 1994
au TCFH. La mise en place du simulateur de télescope, du générateur de turbulence,
et des caméras a eu lieu entre septembre 1994 et mars 1995, date d’arrivée de la
bonnette a I’Observatoire de Meudon. Les trois premiers mois de la présence de la
bonnette au Despa (jusqu’au mois de Juillet) virent I'intégration des sous-systémes
Laserdot, (miroir déformable, calculateur temps réel et logiciel de contrdle). De aotit
a décembre eut lieu la période intensive durant laquelle les tests décrits en section 2.3
furent réalisés. La bonnette fut mise en caisse et envoyée a Hawaii entre Noél et le
jour de ’an. Pendant les trois premiers mois de 1996, elle fut prise en main par les
membres du TCFH. Aucun réalignement n’aura été nécessaire apres un voyage de
plus de 15.000km en avion avec au moins trois atterrissages, suivis de 50 kilometres
de route puis encore 20 kilometres de piste! Un gage de qualité s’il en est!

Grace a cette excellente préparation (simulation de l’environnement du TCFH,
exploration fonctionnelle des parametres cruciaux, etc.), le temps d’«engineering»
prévu sur le ciel put étre utilisé a des fins plus scientifiques: En effet, les premieres
images en boucle fermée furent obtenues a 21h34 la premieére nuit sur le ciel (28
mars 1996). Le controle modal fut validé & 22h14. Cette grande efficacité permit
d’observer plusieurs objets scientifiques d’intérét, dont plusieurs étoiles doubles, des
quasars, des galaxies starbursts (Chapitre 6), Titan, des amas ouverts, etc., en plus
des tests de validation sur le ciel (section 2.4).

2.1 Simulation de ’analyseur de courbure

Le gain optique (ou la distance extra—focale) est un des parametres qu’il a fallu
comprendre et analyser avant de pouvoir utiliser I'instrument de maniere efficace.
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On sait déja que proche de la pupille, le gain optique est faible, et I’amplification
se fait préférentiellement sur les hautes fréquences spatiales. De méme, proche du
foyer, le gain optique est élevé et les basses fréquences sont amplifiées (ce qui réduit
le repliement spatial). Cependant, I’équation 1.11 n’est valide que dans le cas de
I’approximation géométrique, c’est-a—dire quand les effets de diffraction sont né-
gligeables. Lorsque celle—ci devient importante, des non-linéarités apparaissent, et
peuvent rendre le systéme instable (e.g. gain > 1). La question cruciale a laquelle
nous allons donc tenter de répondre dans cette section est: «existe—t—il une distance
extra—focale optimale dans un analyseur de courbure?».

2.1.1 Code, méthode

Une étude analytique de ’effet des non-linéarités introduites par le repliement
spatial ou par les effets de diffraction est tres difficile. De plus, comme nous avons
voulu rester pragmatiques, nous avons opté pour une étude par simulation. Une
«exploration fonctionnelle» des parametres—clefs (variation du rapport de Strehl en
fonction du gain optique et de la turbulence pour différentes magnitudes) a donc
permis de mieux comprendre ce qui se passe dans ['analyseur de courbure.

Le code utilisé a été développé par Frangois Rigaut sous IDL (Interactive Data
Language). La version présente est d’'une grande modularité et d’utilisation facile
grace aux «widgets!». Il peut étre utilisé pour simuler indifféremment des systémes
de courbure, classiques ou mixtes, en configuration ouverte (nombre et disposition
des sous pupilles, etc.). Le squelette de ce logiciel fut celui utilisé pour choisir entre
un systeme Shack-Hartmann ou de courbure, lors des premieres étapes du projet.
C’est ce méme squelette qui servit pour les simulations suivantes. La figure 2.1 donne
un organigramme du logiciel (qui peut s’appliquer a tout systeme d’OA).

Parmi les parametres modifiables en entrée du systéme (outre les configurations
«fixes», i.e. type d’analyseur, nombre d’itérations, tension limite a appliquer au
miroir), nous avons le gain optique (qui sera exprimé en centimetres a un foyer
F/60), le gain de boucle, qu’on laissera généralement constant, D/rq (c’est a dire la
force de la turbulence), I'aliasing (repliement spatial) et le bruit. On peut obtenir
deux types de résultats a partir de ces simulations:

1. les résultats de type scalaires; rapport de Strehl de la FEP? longue pose et
des courtes poses recentrées, largeur a mi—hauteur, variance de phase corrigée,
rapport de la variance de phase corrigée a la variance de phase non corrigée.

2. I’image bi-dimensionnelle de la FEP finale, de laquelle on peut tirer d’autres
résultats d’ordre plus qualitatif.

1. Interface graphique facilement utilisable, semblable & X-motif.
2.1a Fonction d’Etalement de Point, ou PSF: Point Spread Function en anglais.
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Figure 2.1 - : Organigramme (ou «codogramme») du logiciel utilisé lors des simulations
du systeme d’optique adaptative, pour déterminer s’il existe une distance extra—focale

optimale. Si oui, quelle—est—elle?
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En fait, nous avons trouvé que les deux types de simulations étaient nécessaires,
mais & des fins différentes:

— Une exploration complete du sous—espace [lop, D/70], pour laquelle les résultats
du type 1 sont les plus efficaces, (on ne veut pas stocker autant d’images bi—
dimensionnelles que 'on a de points dans le sous—espace...). De ce type de
simulations, on cherchera la défocalisation optimale (section 2.1.2).

— Des cas individuels, avec des conditions bien précises, de maniére a examiner
les résultats de type 2 (images de FEP). Ceci va permettre de choisir, par
exemple, entre deux cas ou le rapport de Strehl est le méme pour une valeur
de D/ry donnée (section 2.1.3).

2.1.2 Distance extra—focale, optimisée

Pour étre suffisamment général, un seeing compris entre 0,2” et 0,8” (le seeing
moyen au Mauna Kea étant de 0,5”) a été utilisé (a la longueur d’onde de I'analyseur
de front d’onde, A = 7 x 10~"m soit un rq entre 72 et 18 cm respectivement), soit
5 < D/ry < 20, ce qui semble étre assez représentatif pour un site comme le Mauna
Kea. Pour compenser cela nous avons fait varier /,, entre 5 et 20 cm a F/20 (sur
un télescope de 3.6 metres, la focale est de 72 metres!). La figure 2.2 montre les
résultats d’une simulation ot I’on ne considére pas le bruit (c’est le cas d’un objet
brillant, soit & peu prés une magnitude 10 sur PUEO). Notons les effets suivants:

Il existe une valeur de [,,; donnant un maximum de rapport de Strehl pour un D/rg
particulier. Par exemple, sur la figure 2.2, on voit que pour D/rq = 14, le Strehl
maximum (de 11%) est donnée par l,,; =~ Tcm. Cependant, & cette méme valeur
de D/ry, nous voyons que deux gains optiques (par exemple, 5 et 12 ¢cm) donnent
un méme rapport de Strehl (dans ce cas, 7%). Pour quelle(s) raison(s)? Laquelle est
«meilleure»? La courbe de variance de phase corrigée apporte une réponse (partielle):
La valeur de la phase corrigée pour l,,; = bem est 5.27rad?, alors que pour loy; =
12cm, elle est de 2.76rad?. On note aussi que la «vallée» de variance de phase ne suit
pas la «crete» de Strehl. Ceci est troublant car Hermann [Herrmann, 1992] montre
que dans le cas d’une statistique gaussienne, ’estimateur «minimum de la variance
de phase» donne le rapport de Strehl maximum. Pourquoi n’est ce pas le cas ici? Une
réponse a cela peut étre que, a fort gain optique (I, petit), la boucle ne ferme pas
tout le temps: elle «décroches lorsque le signal devient trop important, et la variance
de phase augmente alors fortement. Dans ce cas, la statistique de la phase n’est plus
gaussienne et il est normal que le minimum de variance de phase ne corresponde
pas au maximum de Strehl. En fait, ce minimum indique plus ou moins les valeurs
a partir desquelles la statistique n’est plus gaussienne, ou d’autres termes, la limite
de stabilité de 1'asservissement.
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Figure 2.2 - : Rapport de Strehl et variance de phase corrigée en fonction de % et lop-

La créte de Strehl et la vallée de variance donnent les deux régimes optimaux dépendant
du type de correction désirée.
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Figure 2.3 - : L’apport de bruit décroit les valeurs du rapport de Strehl et augmente

la variance de phase résiduelle. Magnitude de la référence pour la rangée du haut: 12.5,
rangée du bas: 15.
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Un élément fort intéressant est que le maximum de Strehl se trouve en général
dans un domaine de non-stabilité. La raison de ceci est que le gain optique continue
d’augmenter alors que la distance extra—focale diminue, et ce, surtout sur les modes
de bas ordres (qui portent le plus de variance). Ainsi, ceux—ci sont d’autant mieux
corrigés, méme si 'interruption de la boucle contribue alors au «halo» (I’image non—
corrigée). On peut d’ores et déja soupconner la fagon dont la fonction d’étalement de
point va varier (mais n’anticipons pas car c’est le but de la section 2.1.3...). Si I'on
pouvait stabiliser 1’asservissement lorsque 1’on est dans ce domaine non-linéaire, on
pourrait encore gagner en correction...

Quel est 'effet du bruit de photons sur le gain optique? Ceci est tres important,
car les applications réelles ne sont jamais sans bruit... la figure 2.3 montre les mémes
résultats que la figure 2.2, la rangée du haut avec une étoile de référence équivalent
a peu pres a une magnitude 12.5, celle du bas a une magnitude 15.

Il y a deux choses remarquables, en dehors du fait que, bien évidemment les va-
leurs moyennes de rapport de Strehl et de variance de phase sont respectivement
plus petites et plus grandes lorsque la magnitude augmente. Tout d’abord, la créte
de Strehl devient de plus en plus «piquée», ce qui implique une sensibilité accrue.
On sera d’autant plus attentif a utiliser le gain optique optimal sur des magnitudes
élevées... D’autre part, et ceci est une propriété fort pratique de ’analyse de cour-
bure, la valeur du gain optique optimal est (relativement) insensible au bruit. La
figure 2.4 montre ceci de maniere explicite: c’est une coupe a travers les figures 2.2
et 2.3, & D/ry constant. On constate donc que méme si les valeurs absolues different
pour un nombre de photons décroissant, la position du maximum ne bouge pas. Ceci
implique que 'optimisation du gain optique est indépendante de la magnitude de la
référence.

De maniere pratique, il est intéressant de déterminer une relation empirique pour
le gain optique optimal en fonction de D/ry. En supposant une relation linéaire (ce
qui est presque le cas), on écrit:

D
oyt = A (—) +B (2.1)
To

On obtient, a partir des simulations, les valeurs suivantes. Dans le cas d’un Strehl
maximisé:

A= (3.73+0.41) x 103(m/rad)

B = (3.33+0.76) x 1072(m)

Si le critere important est la stabilité de la boucle, ou encore la variance de phase
minimum, les valeurs sont légerement différentes, et ’on a:

A = (5.42 4+ 1.85) x 107%(m/rad)
B = (3.17 + 1.04) x 102(m)
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Figure 2.4 - : Le rapport de Strehl en fonction de la distance extra—focale. Courbe

pleine: sans bruit; trait intermittent: magnitude: 12.5, trait pointillé: magnitude 15.

Nous avons donc trouvé le gain optique (ou la distance de défocalisation optimale)
en fonction de la turbulence présente. Nous avons aussi apercu que I'on pouvait
obtenir un méme rapport de Strehl pour deux distances extra—focales différentes
(& D/rg constant). Comment la réponse impulsionnelle en—est—elle affectée? Une
meilleure compréhension de ces effets peut étre apportée par une analyse des images
de la fonction d’étalement de point.

2.1.3 Variations sur une fonction d’étalement de point

Comme on I’a vu au chapitre 1, en se placant prés du foyer, la sensibilité aux
modes de bas ordre est accrue (basculement, foyer, astigmatismes). Ainsi, a rapport
de Strehl constant, une image obtenue avec une courte distance extra—focale aura
une largeur & mi-hauteur plus petite (ceci étant surtout dit & un recentrage plus
précis des images, grace a une meilleure correction du basculement), et le premier
anneau de diffraction sera peut étre visible car il apparait lorsque les quelques pre-
miers modes sont bien corrigés. Cependant, méme dans ce cas, on peut avoir une
variance de phase résiduelle importante a cause d’une sous—correction aux moyennes
et hautes fréquences. Ces déformations contribueront surtout au halo étalé sur le-
quel se trouvera le cceur cohérent (le pic de diffraction). De méme, en s’éloignant
du foyer, on apportera une meilleure correction aux moyennes fréquences (bien que
le repliement aura tendance & augmenter...), et le halo se réduira: 1’énergie présente
dans le halo se trouvera concentrée dans le pic de diffraction; mais celui—ci subira
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un léger «tremblement», di & la sous—correction du basculement, qui aura tendance
a «brouiller» I'image. Il y aura donc une largeur & mi-hauteur plus grande, mais un
halo moins important.

Rapport de Strehl

)

Figure 2.5 - : Coupes de la fonction d’étalement de point pour % = 10 (seeing=0.4")

pour des distances extra—focales différentes (voir texte pour explications).

Ceci est montré sur la figure 2.5; on y voit des coupes de moyenne radiale de
différentes réponses impulsionnelles (obtenues avec différents gains optiques), pour
D _

- =10. Les valeurs numériques sont indiquées dans le tableau suivant:

Tableau 2.1 - : Valeurs utilisées pour I’étude des variations de la réponse impulsionnelle.

Rapport de Strehl obtenu pour différentes distances extra—focales, avec % = 10.

#1 | lope= 3cm | Strehl=8.8%
#2 | lppr= 4cm | Strehl=20%
#3 | lypp= dem | Strehl=26%
#4 | lopr= Tcm | Strehl=24%
#5 | lopt= 10cm | Strehl=19%
46 | Loy= 12cm | Strehl=17%
#7 | lopt= 15cm | Strehl=14%

La meilleure correction est obtenue pour /,,; = 5cm. Cependant, pour l,,; = 4cm
et lopt = 10cm, le rapport de Strehl est le méme (= 20%). Examinons les halos dans
les deux cas; on note qu’ils sont similaires. Ot est alors la différence si les rapports de
Strehl sont proches et les halos semblables? En fait, elle se situe dans les moyennes
fréquences: Les hautes fréquences (i.e. les fluctuations trop petites pour étre corrigées
par le miroir) ne sont pas modifiées et sont les mémes dans les deux cas. Cependant
les moyennes fréquences sont mieux corrigées dans le cas #5, aux dépens d’une
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correction moins efficace du basculement. Les détails (les anneaux de diffraction,
par exemple) sont alors brouillés & cause des tremblements de I'image. Ceci explique
aussi la largeur a mi-hauteur légerement supérieure. La raison pour laquelle le cas
#2 est moins bon que le cas #3 est que ’asservissement subit des interruptions,
car le gain est parfois trop fort, et le signal devient alors non-linéaire. Dans cette
situation, la réponse impulsionnelle est proche de celle non corrigée (parfois méme
pire a cause de la rétroaction positive) et I’énergie passe alors des bas ordres au
halo, produisant une réponse impulsionnelle non corrigée (aux aberrations statiques
pres).

Quel cas est alors préférable? En fait, cela dépend du type de correction nécessaire;
par exemple si I'objet observé est une étoile binaire proche, alors le cas #2 est plus
efficace (largeur & mi-hauteur plus petite). Si 'objet contient des structures de faible
intensité, le cas #5 sera alors plus approprié car moins d’énergie sera transmise (a
tort) aux moyennes fréquences. Bien évidement, le mieux est de se placer dans le cas
#3, mais comme le seeing peut changer au cours d’une acquisition, il est important
de savoir dans quelle «direction» aller.

Suivant cette ligne de pensée, j'ai aussi essayé de voir quels étaient les effets
(surtout les avantages) de contréler la boucle lorsque celle—ci «décrochait». Quand
cela se produit, on peut facilement voir apparaitre des situations ou la variance de
phase «corrigée» est supérieure a la variance de phase de 'atmosphére (rétroaction
positive). En utilisant cela et un critére de «cohérence» (que je définis comme la
valeur maximum du speckle principal divisée par le flux total), les résultats sont
trés impressionnants:

> En se placant dans des conditions relativement extrémes, avec D/ry=9.4,
et l,py=3cm, on obtient (normalement) un rapport de Strehl de 8.1% et
une variance de phase corrigée de 18.1rad?.

> Dans les mémes conditions, mais avec miroir remis a plat lorsque 1’une
des conditions sus—citées (variance corrigée > variance non corrigée et
cohérence < 0.004, valeur choisie de maniére arbitraire) est satisfaite, la
valeur du rapport de Strehl augmente jusqu’a 14.3% et la variance de
phase corrigée passe & 6.3rad?!

Le grand probleme est que ces parametres sont inaccessibles dans la pratique:
comment obtenir la variance de phase induite par ’atmosphere?... Le miroir décrit
la phase turbulente, et il faudrait comparer sa variance de phase avec celle de I'ana-
lyseur de front d’onde (qui traduit la variance de phase corrigée). Malheureusement,
celle—ci est affectée du bruit de photons, et il sera tres délicat de déterminer quand
la variance de phase corrigée est effectivement plus grande que la variance de phase
non corrigée, étant donné que cet effet se produira surtout par faible flux. Une autre
méthode aurait été de regarder le flux total percu par ’analyseur de front d’onde et
la fraction d’énergie perdue en dehors des sous—pupilles: lorsque la boucle passe en
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rétroaction positive, les images extra—focales sont dilatées sur des zones bien plus
grandes que la pupille, produisant une réduction du flux sur les détecteurs. Les si-
mulations de cette méthode n’ont pas été effectuées, car le repliement spatial de
la transformée de Fourier discrete maintient le flux constant sur tout le support.
Cependant, cette méthode a été testée en laboratoire (voir section 2.3), mais sans
grand succes. Il y a donc la un probleme, dont les implications pour les qualités de
I’asservissement sont importantes.

2.2 Les moyens d’intégration

Pour pouvoir valider les résultats des simulations, mais aussi pour se familiariser
avec l'instrument, le calibrer et bien comprendre son fonctionnement, une période
de tests en laboratoire a été prévue des les premieres étapes de sa conception. Ceci
releve d’une philosophie et d’un souci d’efficacité qui ont rendu I'intégration sur le
ciel bien plus facile et rapide. La tache de 'intégration et de la calibration revenait au
DESPA, a I’Observatoire de Meudon: il a donc été nécessaire de concevoir et réaliser
un simulateur de télescope, un générateur de turbulence, ainsi que les différents
éléments nécessaires pour reproduire I’environnement du télescope au sommet du
Mauna Kea. Pour cela, les tests devaient étre accomplis en chambre froide, et la
maniere la plus «simple» de reproduire cet environnement fut de louer un camion
frigorifique, dans lequel une partie des tests furent effectués.

2.2.1 Simulateur de télescope (optique)

La partie optique du simulateur de télescope doit produire un faisceau ouvert a
F/8, avec une étoile artificielle polychromatique, et se doit d’étre aussi compacte et
aussi dénuée d’aberrations que possible. La conception est de Sen Wang, et ’aligne-
ment a été effectué par Sen et une stagiaire, Amina Bouamama. Une configuration
Ebert-Fastie (figure 2.6) a été retenue car la double réflexion sur une surface sphé-
rique (de maniére symétrique) élimine I'aberration de sphéricité. Le champ est de
plusieurs millimetres, ce qui permet de tester la qualité d’image hors axe. Pour ce
faire, le trou de 3um qui matérialise I’étoile artificielle est monté sur une platine x-
y-z. Il est illuminé par une fibre optique et une source de lumiére polychromatique?,
qui émet sur un domaine spectral s’étendant de 0.3 a 2.2um, et d’intensité réglable.
La lumiére est condensée soit par un réflecteur dichroique (pour les tests effectués
dans le visible), soit par un réflecteur en aluminium. Elle est ensuite acheminée vers
le foyer F/8 (trou de 3um) par une fibre optique multimode avec un coeur de 200um
de diametre. La présence d’un faisceau divergent permettra aussi l'insertion du gé-
nérateur de turbulence (section 2.2.3). On peut voir tout ’ensemble monté sur la

3. une lampe halogene 4 filament en tungsténe.
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Figure 2.6 - : Design Ebert-Fastie: la configuration symétrique compense d’elle-méme
I’'aberration de sphéricité. Les deux miroirs sphériques concaves reposent sur la méme
sphere, et le miroir convexe permet de réduire les dimensions du systéeme.

bonnette sur la figure 2.11. Les tolérances sur le simulateur de télescope sont telles
que 'on obtient un faisceau dont la planéité est meilleure que A/4. L’aberration
principale résultante de I'image au foyer est un léger astigmatisme.

2.2.2 Simulateur de télescope (mécanique)

Le simulateur de télescope comprend aussi une partie mécanique importante, qui
doit répondre aux besoins suivants:

o Pour accomplir des tests de flexions (différentielles) et pour s’assurer du
bon fonctionnement de 'instrument méme s’il est incliné (comme il le
sera sous le télescope), il est nécessaire que I'on puisse basculer toute
la bonnette. Pour cela, elle est fixée & une table de type alt-az*. Celle-
ci doit bien entendu étre équilibrée, et les mouvements ne doivent pas
comporter d’accoups (utilisation d’amortisseurs).

¢ Le simulateur (avec la bonnette) doit étre déplagable, de maniére & pou-
voir faire une partie des tests a température ambiante, et d’autres dans
le camion frigorifique. Cela nécessite donc des roulettes®.

o Cependant, il ne faut pas que les vibrations transmises par le sol affec-
tent 'optique adaptative (qui est sensible aux légers mouvements). Tout

4. Altitude, soit un axe de basculement, et azimut, soit un axe de rotation. En fait ce n’est pas
exactement cela, car I’axe d’azimut s’incline et ne produit alors plus un azimut pur.
5. ou plutot des roues, pour supporter 2100kg...
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le simulateur doit pouvoir étre désolidarisé du sol a travers des coussins
d’air. Le systeme est donc monté sur des isolateurs pneumatiques, ali-
mentés par un compresseur permettant de passer du mode «transport»
au mode «utilisations».

En voulant satisfaire chacune de ces contraintes individuellement, nous n’avions
pas prévu® que la structure résultante serait aussi imposante et que son poids dépas-
serait 2 tonnes: a cause de ce poids, il fallait étre environ 4 ou 5 pour le déplacer...
les roues se sont enfoncées de plusieurs centimetres dans le goudron lors d’un arrét
devant le camion... Le hayon du camion frigorifique ne pouvait bien évidement pas
le soulever, il a donc fallu faire appel a un «fenwick»... Cependant, cet instrument
s’est révélé apte a tous les usages imposés et a permis d’effectuer tous les tests pré-
vus sans se soucier de sa rigidité ou de sa stabilité. La figure 2.7 en montre un plan
d’ensemble. Il a été con¢u par Alain Piacentino, et sa réalisation a nécessité plusieurs
mois.

Selecteur d'indexage Simulateur optique

Bonnette

Plateau tournant \ S N Bras pour amortisseur

bati ) ‘ . b |~ Axe derotation

verin
amortisseur

L=2100mm
1=1600mm
H=1700mm
Masse=2100kg

Support camera infrarouge Roues de manutention

Figure 2.7 - : Plan d’ensemble de la partie mécanique du simulateur de télescope. L’an-
neau supérieur (sur lequel repose le simulateur optique), représente la bonnette cassegrain
du TCFH. Elle est solidaire du plateau tournant. Celui—ci tourne par rapport au plateau
fixe qui est maintenu au bati via un axe de basculement.

6. Quand bien méme nous ’aurions prévu, cela n’aurait pas changé le résultat final.
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2.2.3 Cuve a turbulence

Le générateur de turbulence est inspiré d’une conception de Dan McKenna et
Frangois Roddier. Le principe en est astucieux: on fait traverser une couche d’air
turbulent (chauffé par des résistances, par exemple) au faisceau; mais comme la
turbulence atmosphérique comporte des déformations a toutes les échelles spatiales,
plutét que d’essayer de produire des «bulles» d’air de diametres différents, le faisceau
est rendu convergent pendant qu’il traverse cette couche. Ainsi, il les «voit» plus ou
moins grandes en fonction de sa propre taille (figure 2.8). On obtient ainsi une
répartition des déformations aux différentes échelles spatiales.

Figure 2.8 - : Principe de fonctionnement du générateur du turbulence. L’air, chauffé
par des résistances, est aspiré par un ventilateur, pour créer un flux turbulent. Le faisceau
convergent permet de «distribuer» les perturbations a toutes les échelles spatiales.

Le but du simulateur est de créer de la turbulence aussi proche que possible
de celle de I’'atmosphere, et de maniére calibrée. La calibration fut effectuée avec
un petit Shack—-Hartmann (4 x 4) bien avant l’arrivée de la bonnette & Meudon.
Au premier abord, on pourrait penser que les propriétés temporelles de la phase
posent probleéme: en effet, les bulles d’air passant prés du foyer (produisant des
perturbations de grande échelle) traversent le faisceau plus vite et on s’attend a
ce que le temps de corrélation soit plus court. Une analyse effectuée avec un autre
systeme nous a donné les temps suivants:

Mode H Fréquence de coupure
#2 (Tip) 0.8Hz
#3 (Focus) 2Hz
#5 (Astig.2) 5Hz
#11 (sphérique) 7Hz

La croissance de la fréquence de coupure avec la fréquence spatiale reproduit bien
les propriétés spatio—temporelles de I’atmosphere. De plus, une variation de la vitesse
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de rotation du petit ventilateur extracteur (figure 2.8) dans la cheminée permet
de varier ces temps de corrélation (mais malheureusement, ni de maniére linéaire,
ni indépendamment de la force de la turbulence). Nous savons que 'utilisation du
faisceau convergent va produire des perturbations a toutes les échelles spatiales, mais
quantitativement, la répartition de Kolmogorov est—elle respectée? Si ’on projette
un spectre de turbulence de type Kolmogorov sur les modes de Zernike, on obtient
le tracé en trait fin de la figure 2.9(a).

Le tracé en trait gras représente les résultats obtenus avec la cuve a turbulence.
La partie pointillée est dominée par un bruit de «reconstruction» (propre aux ana-
lyseurs de type Shack—Hartmann). Plusieurs points sont & souligner; tout d’abord,
notons l’excellent accord entre le spectre théorique espéré et le résultat obtenu (les
résultats sont tellement bons que I’équipe du Lick Observatory a construit un géné-
rateur dont les dimensions sont trés semblables au notre pour étre intégré sur leur
systeme [Bissinger et al., 1996]). Ensuite, on voit que les deux premiers modes (le
«Tip» et le «Tilt») sont bien en dessous de ce qui était prévu. Cela est attribuable
a une «grande échelle» [Winker, 1991], c’est—a—dire la taille la plus grande des per-
turbations présentes dans I’atmosphere ou dans le générateur. Celle—ci est la taille
des bulles d’air chaud par rapport a la taille du faisceau pres du foyer. De plus, on
remarque que 'un des modes est plus haut que I'autre. Ceci s’explique par 1’exis-
tence d’un gradient thermique (et d’un gradient de variance d’indice de réfraction)
dans la direction verticale. Le cas extréme se produit lorsque le faisceau passe trop
pres des résistances chauffantes; la variance dans la rangée de sous—pupilles du bas
est alors nettement supérieure a la variance moyenne (figure 2.9b ).

Dans la figure 2.9, le D/rq produit est proche de 20. Ceci explique aussi pourquoi
le spectre est assez irrégulier, car ce sont la les performances ultimes du généra-
teur. Lorsque la turbulence requise est moindre, ’ajustement du spectre est encore
meilleur. Une propriété bien agréable de ce systeme est la relation entre la tension
appliquée aux résistances et le D/rq produit (figure 2.10).

La cuve a turbulence a été réalisée par Pierre Gigan, et c’est a travers une vive
interaction” que nous avons réussi & la rendre performante et & la calibrer. La fi-
gure 2.11 montre le simulateur lorsque tous les éléments (simulateur mécanique,
optique, générateur de turbulence, étoile artificielle,etc.) sont en place. Cela forme
une structure imposante.

2.2.4 Caméras, visible et infrarouge

Trois types de caméras ont été utilisés pour mener a bien tous les tests. Les
alignements, les premiers essais et les démonstrations ont été faits avec une caméra
vidéo et un objectif de microscope. Ce montage était tres pratique, car facile a aligner
(en temps réel), et 'on pouvait voir les effets de 'optique adaptative directement

7.je la lui cassais, et il la réparait...
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Figure 2.9 - : A gauche, trait fin: spectre de Kolmogorov projeté sur les modes de
Zernike. Trait gras: résultats de la cuve & turbulence. La partie pointillée est dominée par
le bruit. A droite, la variance de phase sur les sous—pupilles du Shack-Hartmann. Le bas

est en haut & gauche, et 1'on voit que si le faisceau passe trop pres des résistances, la
turbulence est tres hétérogene.
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Figure 2.10 - : Une propriété du systéme est la relation entre la tension appliquée aux
résistances et le D /ry produit. Le trait pointillé est la vrai mesure, mais & trés faible D/rg,
on voit apparaitre ’effet du bruit de photons sur la mesure de front d’onde.
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sur les tavelures. Il a aussi permis, grace & un convertisseur analogique numérique
prévu a cet effet, des enregistrements rapides de speckles, de maniere a étudier leurs
propriétés temporelles jusqu’a 50Hz.

Pour faire les tests de flexions (nécessitant une monture rigide), les tests de qualité
d’image (sans l'objectif de microscope, qui induit ses propres aberrations) et tous
les tests dans la chambre froide, nous avons utilisé une caméra visible de type Hi-
Sys 22, 14 bits. Elle est fort appréciée des astronomes amateurs a cause de ses tres
petits pixels (9um) qui permettent son utilisation avec un faisceau assez ouvert.
Cela nous a permis de bien échantillonner les images en bande I (0.8 ~ 0.9um) a
F/20. La caméra était controlée par un PC et avait son propre logiciel de réduction
d’images. Les fichiers étaient ensuite transférés (sous le format FITS) sur station ou
les dépouillements plus généraux avaient lieu, sous IDL.

Les images infrarouges ont été prises avec une NICMOS 256 x 256, controlée par un
Amiga. Cependant, les grands pixels (40um) ont nécessité I’adaptation d’un objectif
d’un grandissement de 4. Le support de caméra infrarouge était donc beaucoup plus
massif car il devait porter le cryostat et ’optique.

2.2.5 Reproduire ’environnement du TCFH

La philosophie de cette intégration étant de se préparer le mieux possible aux
conditions du Mauna Kea, il était nécessaire d’effectuer certains tests a 0°Celsius.
Plutot que de déplacer la bonnette, le simulateur de télescope, les ordinateurs et
toute ’électronique dans une chambre froide (comme ce fut fait 8 DAO lors de 'inté-
gration du banc opto—mécanique), un camion frigorifique (dont nous avons aménagé
I'intérieur pour recevoir 'instrument) fut placé a I'extérieur du laboratoire, de ma-
niere & n’y placer que les composants étant dans la coupole au TCFH (la bonnette,
et I’électronique de I’analyseur et du banc opto-mécanique). Ainsi le cablage et la
disposition des éléments étaient respectés. De plus I'opérateur ® n’avait pas les doigts
gelés. Le transport de la bonnette (et du simulateur) fut un moment chargé d’émo-
tions (figure 2.12), mais les résultats de cette opération furent importants car d’une
part, nous avons découvert des effets inattendus (voir la section 2.3.4), et d’autre
part, nous avons démontré que la bonnette était aussi performante a sa tempéra-
ture de fonctionnement nominale qu’a température ambiante. L’équipe du télescope
William H. Keck ont, eux aussi, bien compris 'utilité de tels tests, la preuve en est:
cela a mérité un papier dans le «OSA Topical Meeting 1996» titré: «Keck Adaptive
Optics: Test of a deformable mirror in a freezing environment» ([Acton et al., 1996])
dont la conclusion souligne le fait qu'un miroir déformable fonctionnant a 0° est un
«real achievements»...

8. celui-la méme & qui vous pensez...
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Figure 2.11 - : Vue d’ensemble du générateur de turbulence et du simulateur de télescope
sur la bonnette d’optique adaptative. On apercoit I'intérieur de la bonnette (une partie de
Panalyseur de front d’onde) & travers 'ouverture dans la plate-forme du simulateur.

Figure 2.12 - : Le transport de la bonnette et du simulateur de télescope dans le
camion frigorifique. Une situation dans laquelle on n’aime pas voir un tel instrument trop
souvent...
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2.3 Tests en laboratoire

Les tests réalisés en laboratoire ont la (lourde) tache d’anticiper les problemes
possibles et probables que 1’on pourra rencontrer au télescope. Certains surviennent
naturellement, au fur et 2 mesure. D’autres nécessitent une réflexion et une antici-
pation. Le temps étant compté, la découverte d’imprévus nous empécha de terminer
certains tests préparés®. Nous allons donc voir 'optique dans laquelle nous nous
sommes placés en attendant l'instrument, puis les tests effectivement réalisés, ainsi
que certaines des découvertes inattendues. Celles—ci ont, selon moi, completement
justifié le temps et validé le principe d’une intégration complete et détaillée. De plus,
cette philosophie tend a se répandre au fur et a mesure que les gens comprennent
les avantages de cette démarche. On citera en exemple ’équipe du SUBARU qui
intégrera son systeme sur un télescope de 1,6m au Japon, avant de I'installer sur le
Mauna Kea [Takami et al., 1995] ou encore ’optique adaptative du Lick Observatory
qui aura un simulateur de télescope (avec générateur de turbulence intégré) monté
en permanence sur le banc optique [Bissinger et al., 1996], pour pouvoir effectuer
des tests ou vérification & tous moments (de préférence, en dehors des observations)
sans avoir a enlever I'instrument du télescope.

2.3.1 Tests prévus (ou envisagés)

Lorsqu’un tel instrument est en phase de développement, les questions sont nom-
breuses... Va—t—il fonctionner correctement? Les investissement ont—ils été réellement
nécessaires? A-t—on oublié quelque chose? Il est normal que I’on veuille préparer I'in-
tégration au mieux possible. Par exemple, I’analyseur de front d’onde a connu des
problémes de flexions. L’équipe de DAO a investi beaucoup de temps pour construire
un systeme de contrepoids. Il fallait prendre le temps de confirmer que ces problemes
étaient résolus, donnant lieu a de longues séries de tests. La description des expé-
riences envisagées qui suit, sert a un but bien particulier: méme si nous ne les avons
pas toutes réalisées, elles sont le fruit d’une réflexion générale sur 'intégration d’un
systeme d’optique adaptative. Bien siir, sur le terrain, certains tests qui paraissaient
importants deviennent obsolétes, et des imprévus prennent plus de temps '°.

Il y a deux types de tests bien distincts a réaliser, ceux avec un front d’onde
statique (et plan si possible) et ceux avec un front d’onde dynamique (avec la cuve
a turbulence).

Front d’onde statique Avec un front d’onde statique, on peut mesurer le bruit
de photons et le quantifier, en déduire la magnitude limite. On peut aussi tester la

9. N’est ce pas toujours le cas?
10. Je pense ne rien apprendre & personne, en disant cela...



4Z.9. 1€SUS en iaporatoire (9

qualité des optiques et du controle de la boucle. Voici les points importants que nous
avons retenus.

* Qualité d’image vs. A\. Connaitre le meilleur rapport de Strehl aux
différentes longueurs d’onde permet d’établir une idée sur le type de cor-
rection ultime auquel on pourra s’attendre. Comme ce test est effectué
en boucle fermée, on mesure les aberrations «résiduelles» diies a la voie
d’imagerie. C’est aussi une des premieres choses a faire, car elle permet
de vérifier si I'on arrive a fermer la boucle lorsqu’il n’y a pas de pertur-
bations.

* Qualité d’image vs. nombre de modes corrigés. On peut imaginer
mesurer la variance de phase (du miroir déformable) lorsqu’on ne corrige
que jusqu’au mode n puis n+1. La différence des deux est la variance
de phase du mode n+1. Celle—ci peut évoluer avec le temps (& cause du
miroir déformable) et la température (& cause de la contraction de la
bonnette, si n est petit).

* Qualité d’image vs. [,;. S’il n’y a pas de signal, la seule chose pou-
vant dégrader 'image est le bruit. Comment la distance extra—focale se
comporte—t—elle avec le bruit? On s’attend a ce que ce dernier et le re-
pliement soient liés. Que se passe—t—il quand le miroir ne compense pas
des aberrations du systéme, c’est-a-dire quand les «tensions d’offset !*»
ne sont pas appliquées? Une variation du gain optique se traduira par
un repliement différent donc une variation du signal de I’analyseur. On
pourra aussi chercher le plus petit gain optique qui permet de maintenir
la boucle fermée (avant que les effets non linéaires ne dominent). Ceci
est fonction des aberrations résiduelles vues par le senseur, mais que le
miroir ne peut pas corriger; la qualité d’image s’en trouve affectée.

* Transmission globale. Un test facile a réaliser grace au «mirror slide»:
pour faire un test grossier, on fera une image (avec la caméra CCD) avec
le miroir d’interception en place. Puis on le retirera, permettant ainsi
a la lumiere d’accéder directement a la caméra. On comparera alors les
nombres d’ADUs 2. Pour étre plus précis, on pourra utiliser une spheére
intégrante que I'on placera a différents endroits et I’on mesurera ainsi les
coefficients de transmission ou de réflexion des divers composants.

* Sensibilité et efficacité de I’analyseur de front d’onde (i.e. Ca-
pacités de correction vs nombre de photons). Comprendre le bruit d’un
systeme est tres important. Connaitre la propagation sur les modes, trou-
ver la statistique, trouver les constantes de proportionnalité (il ne suffit
pas de dire que le bruit varie en 1/N, il faut savoir s’il est égal 4 0.01/N ou

11. Les tensions appliquées au miroir déformable afin qu’il compense des aberrations statiques
de toutes les optiques.
12. Analog to Digital Unit: Unité arbitraire due au convertisseur analogique/numérique.
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100/N), tout cela permet de comparer les performances avec les estima-
tions théoriques prévues, un outil indispensable pour chasser les défauts
du systeme.

* Bande passante du systéme. Deux méthodes sont possibles: soit on
utilise un analyseur de spectre, et ’on trace la fonction de transfert du
systeme, soit on utilise une astuce de Buzz Graves et Malcom Northcott,
qui consiste a appliquer des tensions alternées au miroir de Tip—Tilt, avec
un générateur de signaux. On ferme la boucle et on observe alors I'image
produite avec une caméra vidéo. En augmentant la fréquence sur le Tip—
tilt, 'asservissement va avoir de plus en plus de mal a suivre le signal.
Lorsque le déplacement de I'image est le méme en boucle ouverte et en
boucle fermée, on atteint le point 0dB (c’est a dire quand lerreur est
égale au signal) sur la fonction de transfert d’erreur. Ce dernier est une
bonne estimation de la fréquence de coupure du systeme (figure 2.14).

* Stabilité temporelle. Une question a laquelle nous n’avions pas de
réponse (ne pouvant pas réellement simuler les effets), était de savoir
pendant combien de temps le systéme serait stable? Quelle est la «durée
de vie» d’'une matrice d’interaction, d’'un vecteur de tensions d’offset?
«Vivres avec l'instrument pendant plusieurs mois fournit des réponses a
toutes ces questions, et il n’y a pas, a mon avis, de tests particuliers a
effectuer, les variations d’humidité et de température extréme étant dans
la nature 3.

* Flexions différentielles. Les tests de flexions différentielles'* permet-
tent de déterminer le temps de pose maximum, avant que l'image ne
s’étire a cause de la croissance de ’angle horaire au cours du temps.
Deux choses sont donc a vérifier; ’amplitude des flexions et leur élasti-
cité. Comme une réponse non—satisfaisante a I'une de ces deux questions
peut renvoyer I'instrument a l’atelier et remettre un planning en cause, il
est important de commencer une étude suffisamment tot. Dans ce cas, les
tests de flexions avec tout le systeme intégré ne devraient pas comporter
trop de surprises.

* Qualité d’image vs. flexions. Pendant les tests de flexions, il est bon
aussi de s’assurer que la réponse impulsionnelle n’évolue pas... Un dé-
placement est en fait un tilt, mais on voit bien que 'on pourrait aussi
produire une aberration de focus ou d’astigmatisme. C’est un effet du
second ordre, mais qui peut étre facheux, s’il est découvert par un obser-
vateur apres plusieurs mois d’utilisation «satisfaisante» de l’instrument.

Front d’onde dynamique En boucle ouverte, on peut bien évidemment recon-
firmer les calibrations de la cuve a turbulence, et si on en a le temps, essayer de

13. Surtout dans une zone tempérée comme Paris.
14. entre le senseur de front d’onde et le foyer d’imagerie.
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I’améliorer. En boucle fermée, voici brievement un apercu de ce que ’on peut faire:

* Qualité d’image et qualité du front d’onde

— vs. A. On peut imaginer des critéres (par exemple, A auquel la
largeur & mi hauteur=limite de diffraction en fonction de D/ry)
pour définir des modes d’opération.

— vs. nombre de modes corrigés. Avec l'utilisation du controle
modal, ceci se fait naturellement. Ce test aurait été valable si I’on
avait pu créer une étoile double dans le simulateur de télescope et
ainsi étudier les effets d’anisoplanétisme.

— vs. temps de cohérence de la turbulence (7) Les performances
d’une optique adaptative sont fortement influencées par le temps de
cohérence. Par exemple, quelle fréquence d’échantillonnage utiliser,
lorsque 7y et le nombre de photons sont petits? Instinctivement, on
aurait envie de 'augmenter, mais en fait la propagation du bruit
décroit avec la fréquence d’échantillonnage, et il y a la deux effets
opposés. Lequel va dominer?

— vs. nombre de photons. Une courbe de rapport de Strehl, en
fonction de la magnitude de la référence (pour un D/rg) donné fixe
tout de suite les idées sur les performances possibles de I'instrument.
On peut en déduire la magnitude limite ' pour une correction don-
née. On peut aussi vérifier 'effet de la propagation du bruit avec la
fréquence cité ci—dessus. En effet, ce qui est surprenant, c’est que
lorsque 'on a 1 ou 2 photons par sous—pupille et par trame a 1
kHz, le bruit est moins important dans la boucle que si ’on réduit
la fréquence d’échantillonnage (4 250Hz, par exemple) et que I'on
se retrouve avec 6 ou 7 photons par sous—pupille et par trame. Fi-
nalement, on peut vérifier l'effet d’indépendance du gain optique
optimal (figure 2.4) en fonction du nombre de photons.

— vs. force de la turbulence. Lorsque le bruit de photons est né-
gligeable, connaitre la réponse du systeme en fonction de la turbu-
lence permet de déterminer, d'une part la longueur d’onde jusqu’a
laquelle la correction est efficace et d’autre part, le seeing a par-
tir duquel il vaut mieux passer en foyer non corrigé (a4 F/8) pour
bénéficier du champ plus grand. Evidement ce dernier critere est
subjectif, car pour certaines observations, une augmentation d’un
facteur 2 en résolution est suffisant, alors que pour d’autres, la li-
mite de diffraction est cruciale.

— vS. lop. La validation des simulations et des formules empiriques
qui en sont dérivées permettront un gain de temps substantiel, pour

15. Encore faut il arriver a la définir... Voir section 1.1.4 et figure 2.26.



viaapire 4. Initegration, varacterisation

ne pas avoir a re—calibrer le systeme. Le cas échéant, on cherchera a
améliorer le code de simulation pour reproduire les résultats obtenus
et ainsi, en approfondir notre compréhension.

— vs. gain modal. Ceci peut étre considéré comme un test ultime,
car les gains sur chaque mode dépendent du flux, du gain optique
lopt, de la force de la turbulence D/rg et du temps de cohérence 7.

* Calibration de ’analyseur en fonction de la turbulence. Existe-t—
il un moyen d’ajuster automatiquement la sensibilité du senseur en fonc-
tion du D/ry, en d’autres termes de déterminer le gain optique optimal
autrement que par formule empirique (Voir section 2.1.3)? La méthode
dite «d’énergie perdue» méritait donc d’étre vérifiée, d’autant qu’elle
comporte un parametre libre, la fraction d’énergie perdue Ey.

Voyons maintenant, parmi tous ces tests possibles, lesquels furent effectués, et
pourquoi.

2.3.2 Tests réalisés

Figure 2.13 - : En haut les images non corrigées, produites par la cuve a turbulence
et en bas les images corrigées. A gauche, images courtes poses, & droite, images longues
poses. La longueur d’onde est A = 0.6 — 0.7um, et chaque image fait 0.74” de coté. On
note que la limite de diffraction est atteinte pour un D/, ~ 16.

Lorsque I'instrument arrive enfin apres des mois de préparation, et que l'intégra-
tion des sous—systemes a été effectuée avec succes, le premier test que ’on ne peut
s’empécher de faire est tres simple: Arrive-t—on a fermer la boucle, et quel est ’ap-
port a la qualité d’image? On note qu’il s’est passé exactement la méme chose lors
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des premieres heures sur le télescope. On ne s’intéresse alors nullement aux opti-
misations diverses, la seule chose qui compte est de «jouer» avec le systéme pour
se familiariser avec. On obtient alors des informations qualitatives sur le systéme
(figure 2.13).

Close loop Transfer function [dB]
Error Transfer function [dB]

Frequency [Hz] Frequency [Hz]

Figure 2.14 - : A gauche la fonction de transfert en boucle fermée. Gain optimisé pour
produire un «overshoot» de 2.3dB. Le point -3dB se situe & une fréquence de 275Hz. A
droite, la fonction de transfert d’erreur pour les mémes conditions. La bande passante est

de 104.7Hz. L’atténuation (mesurée) est exactement 20dB/décade.

Ensuite, certains tests deviennent obsoletes parce qu’un résultat répond a plu-
sieurs questions ou encore grace a des fonctionnalités de I'instrument: un exemple
de cela est la détermination de la fréquence de coupure de 'optique adaptative. Au
lieu d’appliquer un basculement alternatif au miroir Tip—Tilt, et de comparer le dé-
placement des images produites en boucle ouverte et en boucle fermée en fonction de
la fréquence du basculement, on 1’obtient simplement en prenant la transformée de
Fourier des files circulaires'® des mesures et des commandes au miroir, produisant
les fonctions de transfert d’erreur et de boucle fermée respectivement. Celles—ci sont
données dans la figure 2.14. La raison pour laquelle ceci n’était pas envisagé, est que
généralement le bruit (de lecture) domine largement le signal aux hautes fréquences
et affecte la précision de la détermination de la fréquence de coupure. Avec PUEO, ce
n’est pas le cas, et ’on obtient les informations relatives aux propriétés temporelles
de la boucle grace a une fonctionnalité de ’instrument.

Les tests de flexions servent avant tout a évaluer la stabilité opto—mécanique
d’un instrument; cependant, ils sont également irremplagables pour se familiariser
avec son maniement, et on trouvera les résultats sur la figure 2.15. Ces tests sont
répétitifs, et demandent du temps et un effort considérable, car nous avons testé les
différentes orientations possibles et fait des mesures a chaud et a froid. Le fait que les

16. Fichiers qui contiennent les données des mesures de ’analyseur de front d’onde et des com-
mandes au miroir, enregistrées de maniere circulaire.
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Figure 2.15 - : A gauche, une série de résultats de flexions. La rangée du haut montre
les mouvements du foyer F/20 en microns en boucle fermée, soit la flexion différentielle.
En bas, les tensions appliquées au miroir Tip—Tilt, qui refletent les flexions absolues des
éléments optiques face a ’analyseur de front d’onde. A droite, la qualité d’image en fonction
de l'inclinaison.
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résultats de ces tests ne nous aient pas surpris est bon signe. De plus, des mesures de
flexions ont aussi été effectués sur le télescope (et dont les résultats ne changent pas);
cela démontre 'importance que I'on attache a ces tests. La procédure générale est
d’incliner I'instrument dans I'ordre suivant: 0°, 30°,60°, 0°, —30°, —60°, 0°, rotation
de 90° autour de I’axe vertical et on recommence. Ensuite on explore le champ,
c’est—a—dire que l'on fait la méme procédure en se mettant hors d’axe. Comme
ceci déplace ’analyseur de front d’onde, un changement des flexions ne serait pas
surprenant. Mais le systeme de contrepoids de DAO fonctionnant a merveille, nous
n’avons pas rencontré ce genre de défauts (en tout cas pas dans les spécifications
imposées).

Le temps étant compté, nous n’avons pas pu effectuer tous les tests prévus: nous
avons dii nous concentrer sur I’essentiel, c’est & dire un étalonnage général '7 des diffé-
rents parametres importants du systeme, c’est—a—dire la qualité d’image en fonction
de:

D
> lopt et )

— Pour calibrer le gain optique, valider les simulations et confir-
mer (ou infirmer) la relation empirique 2.1.

> By et 2 et

— Pour déterminer si la méthode est valide, et chercher les para-
metres libres .

> magnitude et lop.

— Pour montrer que les performances en fonction de la magnitude
se comportent comme prévu et que la variation du gain optique
importe peu (figure 2.4).

On trouvera ces résultats dans la section suivante (2.3.3).

2.3.3 Résultats des tests, Strehl en fonction de tout

Lors d’un premier essai, I’équivalent expérimental de la courbe 2.2 ne présentait
pas de créte. Apres une modification de I’électronique de I'analyseur de front d’onde
(permettant d’obtenir des distances extra—focales plus petites), une créte était pré-
sente, mais pas avec la pente & laquelle on s’attendait. Ces courbes se trouvent sur
la figure 2.16.

Ces résultats sont surprenant, mais ils ne remettent cependant pas en cause notre
compréhension de I’analyseur de courbure. Le désaccord existant entre les simula-
tions et les expériences peut provenir de plusieurs choses, par exemple, un mauvais

17. cela implique malheureusement aussi superficiel...
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Figure 2.16 - : A gauche, le rapport de Strehl en fonction de [,,, et de %. Comme
la créte se trouve apparemment & des distances extra—focales plus petites que 5cm, une

modification apportée au senseur de front d’onde a permis d’obtenir la figure de droite.
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Figure 2.17 - : A gauche, le rapport de Strehl en fonction de Ey, et de TQO. La modification
n’avait pas encore été apportée au senseur de front d’onde et la distance extra—focale est
donc limitée par le bas & 5 cm, palier qu’elle atteint pour des valeurs de Ey de 12 ou
plus. Apres modification, on obtient la figure de droite La valeur de [,, sature pour
Ey >8~12% .
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étalonnage du D/rq dans les simulations, ou encore une erreur dans la détermina-
tion de la distance extra—focale en fonction du gain optique. Nous choisirons, bien
entendu les valeurs données par ’expérience. Etant donné qu’elles montrent une
sensibilité moindre aux variations de turbulence, cela implique que ’ajustement de
distance extra—focale en fonction de D/ry n’est pas aussi critique que les simulations
le laissaient croire.

Le pourcentage d’énergie perdue (Fy) est la méthode d’optimisation automa-
tique de gain optique décrite dans la section 2.1.3. Pour voir si elle fonctionne, une
courbe de rapport de Strehl en fonction de Ey et de D/rq a été établie, en gardant
tous les autres parametres constants (gain de boucle =0.65, fréquence d’échantillon-
nage=1kHz, etc). Les résultats sont présentés dans la figure 2.17.

Les figures ne montrent pas de convergence apparente. Parfois c’est la stabilité
méme de la boucle qui est en jeu et la distance extra—focale varie entre de tres
petites et grandes valeurs, notamment lorsque la fraction d’énergie perdue est faible.
Ce parametre ne nous permet pas d’optimiser le gain optique, et qui plus est, il ne
semble méme pas suivre la turbulence. Par curiosité, nous avons essayé le méme
type de test avec I’optimisation modale en marche. Ceci devrait permettre de voir
deux facettes d’un méme effet; deux optimisations indépendantes en fonctionnement
simultané peuvent converger, diverger, se compenser, ou encore 1'une d’entre elles
peut dominer et forcer ’autre a un extréme. Dans notre cas, il était intéressant de
voir si:

1. l'utilisation du controle modal peut faire converger Ey ou si,

2. le controle modal ’emporte sur 'optimisation du gain optique et corrige ses
erreurs.

Les résultats (figure 2.18) montrent une légére tendance & la compensation des
effets (un peu comme si le contréle modal rattrapait les instabilités de ’optimisation
du gain optique). Mais il n’y a, & nouveau, pas de valeur de Eg, indépendante de la
turbulence.

La forme générale de la courbe est tout de méme dominée par une décroissance
du rapport de Strehl plus ou moins constante en fonction de D/rg, et une relative
insensibilité a Fy. Ceci est encourageant pour le controle modal. Son efficacité sera
démontrée pleinement lors d’un test sur le ciel (figure 2.28)... Par contre, le parameétre
de fraction d’énergie perdu semble étre «bon pour la poubelles...

Les effets de la magnitude & D/ry constant (que I'on trouve sur la figure 2.4) ont
aussi été vérifiés expérimentalement (figure 2.19).

La décroissance du rapport de Strehl avec la magnitude est apparent. Il semble
aussi qu’a magnitude 9, les PDAs commencent a saturer, ce qui expliquerait la
décroissance du Strehl a fort flux. Nous avons déja vu que le senseur de courbure
était relativement insensible aux conditions de turbulence. Avec I'optimisation des
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Figure 2.18 - : Rapport de Strehl en fonction de Ey, et de D/ry, avec 'optimisation mo-
dale en marche. A nouveau pas de convergence apparente, mais les instabilités paraissent
amoindries.
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Figure 2.19 - : Rapport de Strehl en fonction de l,,; et de la magnitude.
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modes, il devient insensible au gain optique! Une coupe de la figure 2.19 a magnitude
constante donne quasiment une droite et non pas une courbe en cloche comme sur
la figure 2.4. De maniere plus générale, on peut se demander comment deux gains
optimisés selon des criteres différents vont se comporter; dans notre cas, il semble que
le gain calculé pour chaque mode compense le gain optique différentiel en fonction de
I’échelle; d’ol1 une relative insensibilité au gain optique. Ceci est fort rassurant, car s:
le rapport de Strehl est relativement insensible au gain optique (avec ’optimisation
modale) en fonction de la magnitude et si le gain optique optimal est relativement
insensible aux conditions de turbulence (une fois qu’il est dans son domaine de
haute sensibilité, i.e. 4.5cm), alors nous n’aurons pas trop a nous en soucier lors du
fonctionnement sur le ciel. Ceci est encore le meilleur des cas, puisqu’alors, aucune
optimisation n’est nécessaire, il suffit de se placer a une distance extra—focale donnée
qui est (& tres peu de choses preés) la méme pour quasiment toutes les conditions
d’observations.

2.3.4 Surprises et solutions

Qu’a—t—il donc été appris des tests en laboratoire? Pourquoi cette période a—t—elle
été d’une grande utilité, et quelles sont les lecons a en tirer?

La «méthode globale» (section 1.3.6) de prise en compte de fortes turbulence a
été trouvée grace a des mesures de qualité d’image par forte turbulence. Ceci est un
exemple d’amélioration de compréhension et fonctionnement des miroirs de courbure
grace a une intégration complete en laboratoire, ol I’on contréle les conditions de
turbulence.

Un autre effet intéressant auquel on ne s’attendait pas, mais auquel nous n’avons
malheureusement pas pu remédier, car cela aurait nécessité des changements impor-
tants dans l’analyseur de courbure, est la variation d’amplitude (et de fréquence)
du miroir membrane avec la température. La figure 2.20 montre les résultats de me-
sure de déplacement de la pupille lorsqu’un basculement constant est appliqué sur
le miroir Tip—Tilt, et avec une tension constante sur le haut parleur du modulateur.

On note que la fréquence de résonance change, mais aussi I’amplitude maximum
produite. Ceci est du au fait que la vitesse du son change avec la température!®.
Cette courbe ne le montre pas, mais la phase subit aussi une inversion. Cela implique
que les matrices d’interaction ne sont plus correctes, il faut alors les re—mesurer.

Un désaccord est apparu entre les valeurs du gain optique optimal en fonction
de D/ry. De plus, les valeurs expérimentales ne donnait pas de maximum apparent
(figure 2.16a). Il a donc été nécessaire de changer I'amplitude maximum du miroir
membrane (avec le souci de ne pas aller trop loin, car a trop forte amplitude I'alu-
minure peut se détacher du substrat en nitro—cellulose). Les valeurs expérimentales

18. Pour rappel, v = vA et v x /T (K) donc v « /T (K)
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Figure 2.20 - : Le facteur de qualité de la cuve de résonance de I’analyseur de front
d’onde en fonction de la température. La fréquence de résonance change, ainsi que son
amplitude.

obtenues apres cette modification (figure 2.16b) n’étaient plus compatibles avec les
résultats des simulations, avec des valeurs de I’équation 2.1 égales a:

A =313 x 107*(m/rad)
B =3.96 x 1072(m)

B est proche de sa valeur calculée, mais A est plus petit d’un facteur 10; la qualité
d’image est bien moins sensible au gain optique que ce que nous pensions. La raison
de cela n’est pas apparente. Peut—étre est—ce une mauvaise calibration du D/rq dans
les simulations ou dans le générateur de turbulence (car les formes générales sont
conservées)? Ou bien un effet qui paraissant négligeable dans les simulations, mais
devenant important dans la réalité? Si c’est le cas, sa nature nous échappe encore...

Nous avons aussi remarqué que la fraction d’énergie perdue ne donnait pas des ré-
sultats satisfaisants car pour différentes valeurs de Fy, on n’obtient pas de tendance
évidente. La solution consiste alors a utiliser les valeurs obtenues par les courbes de
rapport de Strehl en fonction de ly, et de D/r.

Tous les petits problemes rencontrés, tous les détails d’intégration, subtilités de
fonctionnement ont été minutieusement notés; ainsi le «debugging» et le «trouble—
shooting» ! deviennent un jeu d’enfant. Il est trés rare de tomber sur un nouveau
type de probleme, et si c’est le cas, la démarche a suivre pour le localiser ne nous

19. Respectivement, élimination des erreurs informatiques et résolution de problemes ou des
difficultés.
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est pas inconnue. Finalement nous avons acquis une maitrise et une compréhension
de l'instrument qui a rendu I'intégration au télescope bien plus aisée et rapide.

2.4 Tests sur le ciel

Dans cette section sont présentés les résultats des deux premieres missions de
validation de l'instrument (28 mars—2 avril et 3-8 mai). Malheureusement, nous
n’y inclurons pas les superbes images d’observations d’objets scientifiques (Titan,
amas ouverts, QSO, galaxies, étoiles doubles, etc.) car le but ici est I'intégration de
I'instrument.

2.4.1 Démarche, souci d’efficacité

Quiconque ayant déja subi le mal des montagnes sait que 'on commet vite des
erreurs, et avec la fatigue accumulée, elles peuvent étre graves. C’est une des raisons
pour lesquelles des «checklists» ont été établies, ou figuraient tous les tests que nous
voulions effectuer. Une autre raison pour l'utilisation de ces listes de tests était
de nous forcer a réfléchir sur les tests nécessaires, les conditions et les procédures
observationnelles pour les réaliser. Un exemple d’une telle liste est montrée sur le
tableau 2.2.

Comme on peut le voir, cette liste est trés compléte, peut—étre méme trop, car nous
nous sommes rendus compte lors de la réalisation de ces tests de la redondance de
certains. En tout cas, les aspects techniques de la bonnette ont été largement explorés
de maniere a avoir une confiance opérationnelle élevée; quant aux performances, on
le verra dans la section suivante, elles ont été pleinement étudiées et quantifiées.

Les conditions de turbulence étaient relativement variées pendant les deux mis-
sions. Le seeing moyen était de 0.65”, avec des pointes de mauvais seeing a 1.1” et
de bon seeing a 0.4”. La nuit du 4 mai fut particulierement bonne avec 0.35” de
seeing, et des pointes a 0.25”. L’histogramme des 7y est montré figure 2.21. Le mode
du 7o est de 17.5 cm.

2.4.2 Résultats

Cette section pourrait aussi s’appeler «TOUT en fonction de TOUT». Nous y pré-
sentons les résultats des deux premieres missions de validation de la bonnette d’op-
tique adaptative sur le télescope. Ces résultats sont compilés a partir d’observations
d’étoiles individuelles (environ 370...) ou de tests spécialisés Il est a noter qu’aucune
sélection d’images n’a été effectuée: la faible dispersion des données provient en par-
tie de la fiabilité de la bonnette et aussi d’une détermination simultanée du D/rg
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Tableau 2.2 - : Exemple de liste opérationnelle pour les tests effectués. Une telle liste
est bien utile car y sont incluses, les conditions d’observations requises et les procédures

observationnelles.
PUEOQO’ Engineering Observations Check List date:
©@Lai obs
Task # | Priority Time Task Acepl’d | Special care/Comments
expected | actual
2.3.3 0 20 Point double star(25 ~ 40”) Follow operation
Guide Center WFS on axis on TV Viewer
star Open ”object setup” > cass. MIrr.
Object (© 1, Autoguide ”on”
setup Press ”Record guide star position”
 cass. mirr. — TV Viewer Check image at WFS
— cass. mirr. ()2 Autoguide on.
Press ”Record object position”
¢ cass. mirr. check image at WFS
Press ”accept” check image at WFS,
on ”object setup” form star 1 should be O
2.4 3 77 Point , close loop this is going
spect. TO finds star for Autoguiding to be done
or Autoguiding "OFF” % () on AG [] regularly when
sky Loop paused observing with
calib. Telescope is offset (several arcmin) MONICA
Sky exposure, Telescope back to (Dpos. fine centering
Loop resumed with % on AG []
PUEQO’ Engineering Observations Check List | date:
TOP Observation’s Record oarai | Obs
[ur Object Name/Type Magnitude/Nppot Sampling freq. | Beamsplitter/loop-type
Point Star,
Close Loop,
Put star in quadrant I by offsetting WFS.
Loop parameters Atmosphere parameters
Gopt : o =
modal gain: to =
# modes: Nphot =
Nested gain: aostatus:
H J Band exp. tinteg filename:
Gopt : 70
modal gain: to =
# modes: Nphot =
Nested gain: aostatus:
H H Band exp. tinteg filename:
Gopl : 7o
modal gain: to =
# modes: Nphot =
Nested gain: aostatus:
H K Band exp. tinteg filename:
Closed loop Circ. Buff. 30 sec filename:
Open loop,
Autoguiding ON
H H Open loop Circ. Buff. 30 sec filename:
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Figure 2.21 - : Histogramme du ry pour les deux missions d’observations. La courbe
superposée est une distribution log—normale avec u=17.5cm, et o= 0.14

([Véran et al., 1997]). Y—sont compilés les résultats obtenus avec MONICA, ’excel-
lente caméra de type NICMOS3 256x256 de I’Université de Montréal, pour les don-
nées infra-rouge et avec FOCAM/LORAL3 (CCD visible 2Kx2K du TCFH avec un
agrandisseur focal) pour les images dans le visible. La taille des pixels de MONICA
(sur le ciel) est de 0.0336+0.0002 ” /pixels, ce qui permet d’échantillonner correcte-
ment jusqu’en bande J (1.25um = A/D = 0.07"). La taille des pixels de LORAL3
est de 15um, mais ’agrandisseur focal préparé par le TCFH [Barrick, 1996] permet
d’échantillonner jusqu’en bande R, I’échelle focale étant de 0.02118+0.00013” /pixel.
La meilleure image obtenue a une largeur a mi-hauteur de 0.068” (figure 2.32), ce
qui démontre la nécessité d’un tel échantillonnage.

Les courbes de caractérisation. La figure 2.22 montre les valeurs de Strehl
brutes et corrigées des aberrations statiques. Cela veut dire que le rapport de Strehl
est normalisé a la réponse impulsionnelle du systéme en boucle fermée et sans tur-
bulence. Celle—ci traduit donc les aberrations statiques, ou celles qui sont a trop
haute fréquence pour étre corrigées par le systeme. On obtient ainsi une évaluation
des performances du systeme a proprement parler. Les valeurs du rapport de Strehl
des réponses impulsionnelles «statiques» sont:

K H2 H J I R \Y% B
0.93 090 0.84 0.70|0.81 0.71 0.62 0.48
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On trouve aussi sur cette figure la méme courbe avec les différentes longueurs
d’onde explicitement indiquées. On remarquera la tres faible dispersion, indiquant
la fiabilité de I'instrument et la qualité du dépouillement. La courbe pointillé pro-
vient d’un modele analytique de réponse impulsionnelle [Rigaut et al.. 1997] dont on
notera l’excellent ajustement sur tout le domaine de ry et A\. Ce modele permet de
calculer la réponse impulsionnelle de tout systéme simplement en fonction de la dis-
tance inter-actionneurs et du ry(A); on peut aussi inclure le temps de cohérence, 7,
et le bruit associé a la magnitude de 1’étoile guide si nécessaire. A partir du spectre
des déformations de la phase dans ’atmosphere, le modele permet de calculer la
fonction de structure de phase et d’obtenir la réponse impulsionnelle. Le trait plein
montre, pour comparaison, le rapport de Strehl non corrigé.

Strehl versus ro(\) Strehl versus r‘a()\)‘ (fit w/ FR‘ana‘lytl‘cal PSF mo‘del)‘
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Figure 2.22 - : A gauche, Strehl en fonction de ro(A). Les croix représentent le rapport de
Strehl brut, et les triangles, le méme rapport de Strehl, corrigé des aberrations statiques. A
droite, les mémes points, mais avec la longueur d’onde indiquée. Le trait pointillé provient
d’un modéle analytique, et le trait plein représente le rapport de Strehl.

La figure suivante (2.23) montre [’amélioration des criteéres de qualité d’image
(Strehl, FWHM), c’est—a—dire le rapport de Strehl corrigé pour un ro(\) divisé par
le rapport de Strehl de I'atmospheére pour ce méme r4()), et le seeing divisé par la
largeur & mi hauteur corrigé (donc le gain en résolution). Dans les deux cas, le trait
pointillé garde sa signification d’ajustement par modele analytique. Le trait plein
montre le cas «idéal», ¢’est—a—dire une correction parfaite et donc limitée uniquement
par la diffraction. Le gain maximum en rapport de Strehl est d’a peu pres 10 et se
produit a un r4(\) de 60cm, soit D/ry = 6, alors que le gain maximum en résolution
de 5.5 se produit a un 7¢(A) plus petit (=40cm, D/ry = 9). La décroissance du
gain en résolution pour des petits r(\) s’explique par le fait que le systéme ne peut
pas corriger des déformations plus petites que la distance entre les électrodes. La
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décroissance avec les grands ro()\) s’explique par le fait que la taille de la tache de
dlffractlon croit avec A, soit r§, alors que celle de I'image hmltee par le seeing décroit

en A\75, soit en ry 5. Le gain est donc proportionnel & 7, -5 /7“0, soit 1/7¢(A).
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igure 2.23 - : L’amélioration des critéres de qualité d’images en fonction de r4()).

gauche, le gain en rapport de Strehl par rapport & une image non corrigée. A droite, le
gain en résolution.

Intéressons nous encore un moment a la largeur a mi—hauteur. Nous voyons sur la
figure 2.24 la largeur & mi-hauteur en fonction de la longueur d’onde pour toutes les
conditions de seeing confondues (ce qui explique la dispersion). Le trait plein repré-
sente A/D et le trait intermittent A/[ro(0.5um) = 17cm], soit [ro(A)] 75 /[re(0.5um) =
17c¢m]. La meilleure résolution se trouve aux alentours de A &~ 1um, ce qui démontre
lefficacité de la courbure avec un systeme de «bas ordre». Par ailleurs, la figure
montre la largeur & mi-hauteur normalisée c¢’est—a—dire divisée par A\/D en fonction
de ro(A). On y voit deux régimes distincts; celui ou la réponse impulsionnelle est
limitée par la diffraction (soit jusqu’a ro(A) ~50cm), puis en deca ou la largeur a
mi-hauteur croit rapidement en fonction de r¢(A). Ce point d’inflexion correspond
a peu pres a un rapport de Strehl de 20% (voir figure 2.22).

Pour finir avec la qualité d’image, voyons 'effet de la magnitude sur 'atténuation
du rapport de Strehl. La figure 2.25 montre la relation entre le nombre de photons
vu par 'analyseur de front d’onde et la magnitude de 1’étoile observée. La relation
peut s’écrire sous la forme:

mp = —2.510g(Nphot/ms) + (18.5) (2.2)



iaapire 4. Initegration, varacterisation

Normalized FWHM versus ry(A)
— —

FWHM versus wavelength j j T T
L B ol x Secing |
6ok Diffraction limit E L FWHM/(A/D) = 600/(ro(\)—11)
: _ _ _ . Seeing limit for r,(0.5um)=17cm El L % BandV
R ] « X Rand I
£ AN ] [ +
0501 Tl 3 L % o H
E Tt ] A HZ
[ Xy * o K
a4oF E x
- e
E 0.30? N 7; E ):;
+ F g}« X
+ X
020 + B it
4
LI + + +
§ * i £
0.10F i B ??’o o
e
E L 0%%%9 QD@DDQZ‘A YN - .
ooobr L P [ |
0.0 05 10 15 2.0 25 50 100 150
A (um) o(A)
. N N . . . .
Figure 2.24 - : A gauche, la largeur & mi-hauteur en fonction de A. La dispersion

provient des variations des conditions de turbulence. A droite, la largeur & mi-hauteur
normalisée en fonction de r(\). Cette courbe indique les conditions pour lesquelles la
résolution sera limitée par les effets de diffraction du télescope.

On voit certains points affectés par des nuages, et a fort flux I'atténuation due
a la saturation des PDAs. La dispersion des points provient aussi certainement du
type spectral des étoiles observées. L’atténuation du rapport de Strehl en fonction
de la magnitude est obtenue en divisant les valeurs obtenues pour toutes les magni-
tudes par la courbe de la figure 2.22 (ol 'on a utilisé les sources fournissant plus
de 5 photons par sous—pupille par temps d’intégration). On voit ainsi U'effet de la
magnitude uniquement, sans les effets de la turbulence. Ainsi, a fort flux, il n’y a
pas d’atténuation, ce qui est normal, est I’on observe les effets du bruit de photon
qui produisent une réduction du rapport de Strehl. Les deux courbes sont des ajus-
tements ad-hoc qui sont censés représenter 'effet chromatique du bruit de photon
(en effet, celui—ci est constant en um?, et il croit donc en A? lorsqu’il est exprimé en
rad?).

Les variations rapides du seeing rendent difficile une estimation exacte de la magni-
tude limite. La figure 2.26 montrent le rapport de Strehl et la largeur a mi-hauteur
en fonction de la magnitude dans le visible (bande V et I), lors de trés bonnes
conditions de seeing. L’asservissement apporte alors encore une correction impor-
tante jusqu’a une magnitude supérieure a 16. En fait, des observations d’un noyau
actif de galaxie (voir section 6.1) ont permis d’obtenir une résolution de 0.17” avec
une étoile de référence de magnitude 17!

Qu’en est il des criteres d’évaluation et de qualité d’image? Il montrent une grande
cohérence, et si l'on se réfere a la figure 2.27, on voit que tous les parametres se
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Strehl attenuation versus guide star magnitude

4
T M+ < Clouds -

Object magnitude
Strehl attenuation

4
4+ <= APDs saturation
+

8 + 4+ + <- Clouds 4

+ + <— WFS Neutral density in
++ 4+  <- Clouds

P T I T [ S I
10 12 14 16
~2.5+10g10(#photons)+18.5 Cuide star R magnitude

Figure 2.25 - : A gauche, le nombre de photons vus par ’analyseur en fonction de la
magnitude de 1’étoile observée. A droite, I’atténuation du rapport de Strehl en fonction de
la magnitude. Cette atténuation est calculée de maniére a étre indépendante des conditions
de turbulence (Voir texte).

recoupent avec tres peu de dispersion. Les courbes de rapport de Strehl en fonction
de la largeur a mi-hauteur normalisée montrent qu’il existe une relation tres stricte
entre ces deux valeurs, quelles que soient les conditions de turbulence ou la longueur
d’onde. On voit par contre, que cette relation est affectée par le bruit de photons
(ceci peut se comprendre a travers les effets de propagation du bruit décrits sur la
figure 2.5: la forme de la réponse impulsionnelle change lorsque le bruit se propage
plus sur certains modes, notamment le basculement).

On introduit deux parametres supplémentaires, le rayon qui encercle 10% de 1’éner-
gie contenue dans la réponse impulsionnelle, 715y et le rayon de 50% d’énergie en-
cerclée, r5p. Ces criteres sont bien connus des opticiens. Il se trouve qu’il existe
aussi une relation stricte entre ces parametres et le rapport de Strehl. S’ils sont tous
estimés par méthode indépendante (et c’est le cas), cela démontre, d’une certaine
facon que la méthode de détermination de ces parametres est valide.

Parmi les tests des diverses optimisations, nous n’en inclurons que deux pour
démontrer que les effets constatés en laboratoire sont bien vérifiés. Pas de surprises
quant a la distance extra—focale optimale, comme l'illustre la figure 2.28(a). On y voit
un maximum, mais il n’est pas tres piqué, et ’on retrouve donc ’effet observé sur la
figure 2.16. Notons que les unités de gain optique sont proportionnelles a la tension
appliquée au haut parleur, donc inversement proportionnel a /,,;.. On observe ainsi
dans les deux cas la rapide décroissance pour des courtes distances extra—focales.
Il est a noter qu'une telle courbe nécessite des conditions de turbulence tres stable,
et qu’il n’est donc pas fagile d’établir une carte bi-dimmensionnelle du rapport de
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Figure 2.26 - : Le rapport de Strehl et la largeur & mi-hauteur pour deux bandes

photométriques (V et I) en fonction de la magnitude. Le trait pointillé représente la limite
de diffraction. Notons que le seeing moyen était excellent lors de ces observations mais des
variations rapides ont produit la dispersion observée.
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Strehl versus FWHM for bright stars Strehl versus FWHM
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Figure 2.27 - : En haut, le rapport de Strehl en fonction de la largeur & mi-hauteur
(sans et avec) les sources trés faibles. En bas, le rapport de Strehl en fonction de ri49 et
de 7509%.



1UU hiaapire 4. Initegration, varacterisation

Strehl en fonction de [y, et de D/ro.
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Figure 2.28 - : A gauche, le rapport de Strehl en fonction du gain optique. A droite,
le rapport de Strehl en fonction d’un facteur multiplicatif des gains sur les modes. Ceci
permet de vérifier que I'optimisation modale choisit bien les meilleurs gains sur chaque
mode.

La figure 2.28(b) montre Defficacité de I'optimisation modale. A nouveau, des
conditions de turbulence doivent étre trés stables (ce qui n’était pas tout a fait
le cas durant notre expérience). La procédure est la suivante: fermer la boucle, et
laisser ’optimisation modale converger. Prendre une image, puis multiplier le gain de
chaque mode par un facteur approprié (e.g., [0.5:0.7:1.5:2.0]), et reprendre une image.
Evidement plusieurs images a chaque facteur multiplicatif assurent une meilleure
détermination du rapport de Strehl, mais il ne faut pas oublier que le seeing évolue.
Cependant le résultat est clair, les gains déterminés par 1’optimisation modale sont
les meilleurs?°, et qui plus est la méthode de détermination en temps réel aussi.

D’un aspect plus orienté «optique adaptative pure et physique de 'atmosphere»,
une observation de M71 (figure 2.29) a sa place dans cette section de résultats. En
effet 'observation de cet amas a permis d’effectuer une mesure des effets d’anisopla-
nétisme sans précédents. Des mesures de plus de 300 étoiles ont pu étre effectuées
simultanément en bande I (moins en bande V et B). Les conditions d’observations
étaient les suivantes:

— Bande I: temps d’intégration=1200s. r¢(0.5um)=31, = Osccing = 0.30”.

— Bande V: temps d’intégration=1200s. 7(0.51m)=36, = Osecing = 0.28”.

20. Si I’on en est pas convaincu, on se référera a la these d’E. Gendron
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Figure 2.29 - : Image de M71, bande V, le champ de 40x40 secondes d’angle et le temps
de pose est de 1200s. Les contours représentent les courbes d’égale largeur & mi-hauteur.
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Figure 2.30 - : A gauche, la largeur 4 mi-hauteur en fonction de la distance & ’étoile

guide. A droite, le rapport de Strehl, calculé & partir de la relation empirique (le champ

étant trop dense pour pouvoir effectuer une mesure directe).



1U2 hiaapire 4. Initegration, varacterisation

— Bande B: temps d’intégration=130s. r¢(0.5um)=26, = Oseeing = 0.41”.

La magnitude de la référence était environ mg &~ 11.7, mais le gain optique était
A une valeur inférieure que son optimum?!. La figure 2.30 montre ces résultats.
Les valeurs calculées sont les largeurs a mi-hauteur. Les valeurs du rapport de
Strehl sont obtenues a partir de la relation sur la figure 2.27. Notons donc les effets
suivants: le rapport de Strehl décroit avec la longueur d’onde, ce qui est tout a fait
normal, et aussi avec la distance a I’étoile guide. Cette décroissance n’est pas due a
des aberrations de la voie imagerie, car les aberrations de celle—ci ne commencent a
dégrader le rapport de Strehl qu’au dela d’un rayon de 40” [Barrick, 1996]. L’effet est
donc uniquement di a I’atmosphére. Ce qui est surprenant, c’est la lenteur de cette
décroissance: ’atténuation ne dépasse pas un facteur 2 a une distance angulaire de
25 secondes d’angle (dans le visible)!... Ceci est dii aux conditions exceptionnelles de
seeing: en général, dans l'infrarouge, 'angle d’isoplanétisme 6, (I’angle sur le ciel par
rapport a I’étoile guide sur lequel la variance de phase induite par ’anisoplanétisme
est 1rad?) varie entre 15” et 25”; étant donné que 6, )\%, on s’attendrait a voir
un angle d’isoplanétisme entre 2”et 4” dans le visible. Evidement, une atténuation
d’un facteur 2 du rapport de Strehl ne traduit pas d’une augmentation linéaire de
la variance de phase, et ne permet pas d’estimer I’angle d’isoplanétisme, mais c’est
une bonne indication du domaine utile d’application de I'optique adaptative dans le
visible.

Une these en optique adaptative ne serait pas compléte sans une image d’une
étoile double avec et sans correction... La figure 2.31 montre donc une telle image: la
séparation angulaire est de 0.28” et la magnitude est de 11.8. S’y trouve aussi I'image
déconvoluée par la réponse impulsionnelle obtenue par les mesures de ’analyseur de
front d’onde. Cette méthode, mise au point par J-P. Véran [Véran et al., 1997],
permet d’augmenter Pefficacité des observations, puisqu’il n’est alors plus nécessaire
de passer du temps a observer une étoile pour la déconvolution.

Pour conclure, voici la trés belle (figure 2.32) image d’une étoile (FEP lors d’ob-
servations de VESTA, [Dumas et al., 1997]). Les conditions de seeing étaient telles
qu’en bande I, la résolution obtenue était de 68 millisecondes d’angle! Avec une telle
résolution, on pourrait par exemple voir un terrain de football sur la lune (s’il y
en avait!) ou un satellite espion pourrait voir des détails de 2.5cm sur la terre (soit
réussir & reconnaitre des visages?...).

21. par mégarde...
22. Big Brother is watching YOU!
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Figure 2.31 - : Une étoile double observée avec (et sans) PUEO. On y trouve aussi
I'image déconvoluée, puisque cette technique fait désormais partie intégrale de la haute
résolution angulaire.
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Figure 2.32 - : La meilleure image obtenue avec PUEO. La largeur & mi-hauteur (donc
la résolution) est de 0.068” alors que le D/r, était de 9.5. L’étoile est de magnitude 8.6,
et A =0.85um.
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Galaxies a flambée d’étoiles

Ce chapitre sert d’introduction a la seconde partie de cette these: apport de [’op-
tique adaptative, et plus particulierement de Pueo aux galazies a flambée d’étoiles.
Apreés avoir défini les modeéles et les hypotheéses, nous verrons ce que peut apporter
la haute résolution angulaire dans une telle étude. On pourrait considérer cette se-
conde partie comme la suite de [’étude entreprise par Pascal Gallais durant sa thése
([Gallais, 1991a]). En effet certaines techniques sont reprises et développées, pour
s’adapter aux nouvelles possibilités offertes par loptique adaptative.

Introduction aux NAGs

Certains noyaux de galaxies sont dits «actifs», d’autres non... Pourquoi? et qu’entend—
on par noyau actif? Au cours de centaines de millions d’années, la matiere, le gaz
et les étoiles qui s’acheminent vers le centre de chaque galaxie y forment un noyau.
Dans la plupart des cas, cette agglomération forme un noyau stellaire. Dans cer-
taines d’entre elles (entre 1 et 5 % selon les auteurs), ce cceur s’illumine, suite &
des processus impliquant des masses et des énergies phénoménales. Ces noyaux sont
dits actifs?® (d’ou 'abréviation NAG: Noyau Actif de Galaxie), et leur classification
est aussi variée que subtile; on y trouve des noyaux de Seyfert (de type I et II),
des quasars, des BL Lacs, des blazars, des Ovvs, des LINERS, des noyaux HII, des
BALs, des mergers, des FIRGs ou encore des «starbursts»?*. Souvent, on soupgonne
I’existence d’un trou noir super massif au centre; la forte opacité du milieu environ-
nant le rend indécelable de maniere directe, mais sa présence peut étre inférée par
des moyens indirects, tels que le potentiel gravitationnel qu’il induit, ou encore le
rayonnement X qui proviendrait d’un disque d’accrétion. Le rayonnement dans ces
longueurs d’onde est d’ailleurs tellement puissant qu’il serait probablement a 1’ori-
gine du fond diffus X, un probleme qui subsiste en astrophysique des hautes énergies
depuis plus de trente ans; les modeles existants pour ’expliquer font tous appels a

23. j’utilise ici le mot actif dans son acceptation large, incluant le phénomene de flambée d’étoiles

24. Respectivement: Carl Seyfert, quasi stellar, de ’'objet type BL Lacertae, un mélange de quasar
et de BL Lac, de Optically Violently Variable, de Low Ionisation Nuclear Emission Region, de
noyaux a composante d’hydrogene ionisé prédominante, de Broad Absorption Line, de 'anglais to
merge: fusionner, de Far InfraRed Galaxy, et finalement de galaxie & flambée d’étoile.
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la présence de noyaux actifs de galaxies. Pourtant les mécanismes de formation et
d’activité de ces «monstres» extra-galactiques sont encore mal connus. Ils méritent
largement le nom de monstre car la luminosité des noyaux actifs les plus puissants
peut étre plusieurs dizaines de fois plus élevée que celle des galaxies normales les
plus lumineuses (> 10'% Lg).

Le «bestiaire» des NAGs décrit les différents phénomeénesobservés dans les galaxies,
mais le propre de la science est réducteur, c’est—a—dire de trouver I’explication com-
mune a différents phénomenes, i.e. la physique sous—jacente. Ainsi, beaucoup d’efforts
sont concentrés pour trouver un modele unifié, cohérent, qui expliquerait ce qui pa-
rait étre des objets distincts comme étant des manifestations différentes (orientation,
masse initiale, durée du phénomene, etc.) d’un unique processus. Nous allons voir
comment l'optique adaptative, (et la haute résolution angulaire en général) peut
aider & affiner ce modele unifié, et qui plus est, faire apparaitre des liens entre les
différents phénomenes. Le sujet étant tellement vaste, cette étude se limitera donc
aux galaxies a flambée d’étoiles, et aux liens possibles (méme probables) avec les
galaxies actives. Nous verrons ainsi comment le phénomene starburst peut étre une
étape cruciale dans la formation d’un noyau actif de galaxie, et comment il pourrait
relier les galaxies Seyferts, les quasars, les FIRGs et les mergers.

Historique et Zoologie des noyaux actifs de galaxie

En 1943, Carl Seyfert fit des observations spectroscopiques de six noyaux de ga-
laxies (dont NGC 7469 et NGC 1068). Il trouva un spectre non-thermique et non
stellaire, et des raies d’émission fortes et assez larges. Ces galaxies prirent le noms
de galaxies de Seyfert. En 1974, il y avait tellement de galaxies de ce type, qu’on y
apporta une classification supplémentaire: les galaxies Seyfert de type II sont celles
dont les bandes d’émission présentent une largeur a mi hauteur de I'ordre de 100
4 500km s~! provenant de la NLR?®. Les galaxies Seyfert de type I ont en plus des
raies d’émission large (provenant de ladite BLR?, soit entre 1000 et 10*km s~

Des radio—astronomes du Mullard Radio Astronomy Laboratory de Cambridge
établirent la premiere cartographie compléte du ciel dans le domaine de longueurs
d’onde radio a la fin des années 50. Il découvrirent des sources intenses et ponc-
tuelles?”. Leur taille éliminait ’explication par des radio—galaxies, ou encore des
restes de supernova ou des régions de formation d’étoiles?®. La distribution parais-

25. NLR: Narrow Line region.

26. BLR: Broad Line region

27. ponctuelle voulant dire non résolue par (ou plus petite que) le lobe d’antenne. Cependant, ce
dernier mesurait plus d’une minute d’angle avec une simple antenne, donc les sources «ponctuelles»
étaient celles dont I’étendue était inférieure a cette taille.

28.les deux vont souvent de paire, car lorsque beaucoup d’étoiles se forment, il y a réaction
en chaine entre les supernove, les chocs, de nouveaux effondrements gravitationnels, de nouvelles
étoiles massives, etc. On peut dire qu’une forte émission radio est un bon traceur de formation
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sait isotrope (donc plutét d’origine extra—galactique), mais I’échantillon n’était pas
suffisant pour trancher. L’identification optique était loin d’étre aisée, car dans un
champ de 1’x1’, plusieurs centaines de sources peuvent étre candidates. L’un de ces
étranges objets, poétiquement nommé 3C48 (car c’était la 48eme source dans le troi-
sitme Cambridge Radio Catalogue) fut observé par des astronomes du Jordell Bank
Science Center (Angleterre) en 1960, avec un interférometre radio a base variable.
Ils donneérent ainsi une limite supérieure d’'une seconde d’angle a ’extension de cet
objet. Des radio—astronomes du California Institute of Technology déterminerent sa
position a mieux de 5 secondes d’angle en utilisant aussi un interférometre radio a
deux antennes; dans ’année, Alan Sandage avait identifié la contrepartie optique
avec le télescope Hale de 5 metres du Mont Palomar. Il s’agissait d’un objet de type
stellaire, bleu, de magnitude 16, entouré d’une nébulosité de faible luminosité surfa-
cique mesurant a peu pres 12”7 x5”. Les couleurs étaient inhabituelles pour une étoile
et 'identification spectrale n’était pas satisfaisante; il y avait des bandes d’émission
large (sur une étoile!) et il fallait invoquer I’existence d’éléments nouveaux. De plus,
le mouvement propre (mesuré a partir de deux photographie du Palomar Sky Sur-
vey prises & 11 années d’écart) était indécelable (< 0,05” /an) ce qui contraignait la
distance a étre supérieure a quelques centaines de parsecs. La conclusion de Thomas
Matthews et d’Alan Sandage fut que 1'on avait découvert un nouveau type d’objet:
une «étoile radio».

Par la suite, plusieurs autres objets du méme type furent découverts et étudiés.
Entre autres, 3C273, dont la position put étre déterminée avec précision par occul-
tations lunaires. La contrepartie optique paraissait étre une étoile de magnitude 13,
dont le spectre fut obtenu par Schmidt [Schmidt, 1963]. Sur celui-ci, il n’y avait
pas d’éléments connus. Schmidt joua avec le spectre et réussit a ajuster les raies de
I’hydrogene, mais avec un décalage spectral (un «redshift») absurde de 0.16 corres-
pondant A une vitesse d’éloignement de v = 4,8x10* km s—!. Souvenons-nous que
I’on pensait alors qu’il s’agissait d’étoiles radio dans notre galaxie, ou les vitesses
maximales sont de I'ordre de quelques centaines de kilomeétres par seconde. Qui plus
est, la relation de Hubble,

v=Hyxd

oll Hy est la constante de Hubble (= 50 ~ 100 km.s™'.Mpc~!), plagait ’objet & une
distance de 948 Mpc de nous. Pour un objet de magnitude 13, cela impliquait une
luminosité absolue 50 fois supérieure a la magnitude des galaxies les plus lumineuses
connues.

Ainsi fut établie I'origine extra—galactique des quasars. Mais aussi naissait le mys-
tere de leur nature exacte. Quel phénomene physique pourrait produire de tels ob-
jets?

Les théories actuelles favorisent en fait une explication du type «galaxie extréme»,
ol les quasars sont en fait une phase par laquelle passent certains noyaux de galaxies

d’étoiles.
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massifs. Ce schéma se rapproche un peu des galaxies de Seyfert, mais ces dernieres
seraient des cas moins extrémes: la luminosité de ce type d’objet proviendrait de
I'effondrement de la matiére sur un objet super—massif (un trou noir?). Lorsque le
gaz atteint des densités suffisantes, la viscosité permet la formation d’un disque d’ac-
crétion tres chaud, dont une majeure partie du flux est émise en rayons X. On voit
alors comment la luminosité décroit s’il y a moins de matiere: moins de «carburant»
pour le disque, densité surfacique du gaz plus faible, trou noir central plus «petit».
De plus, ces deux types d’objets ont des spectres visibles et UV similaires, ainsi
qu'un noyau intense en infrarouge. On sait que pour la formation d’un noyau de
Seyfert, il faut une asymétrie du potentiel galactique [Larson & Tinsley ,1978], qui
permettra a la matiere de s’acheminer vers le noyau; en effet, les orbites des étoiles
dans le potentiel de la galaxie sont stables (kepleriennes). Il faut donc un moment
pour que les étoiles soient perturbées dans leur orbites et puissent s’effondrer sur
les régions plus centrales de la galaxie. Une des fagons de produire ce moment (en
dehors de la viscosité qui est trop faible & ce genre de densité) est une asymétrie
dans le potentiel de la galaxie [Shlosman et al., 1990]; Celle—ci peut provenir d’une
barre stellaire [Hawarden et al., 1986], [Huang et al., 1996] ou de l'interaction (gra-
vitationnelle) avec une galaxie proche [Wynn-Williams, 1987]. En limite inférieure,
30% des quasars proches (z<0.6) sont en interaction. Nous avons ici quelques indices
qui pointent vers une origine physique commune pour l’origine des quasars et des
galaxies de Seyfert.

Phénoménologie de la flambée d’étoiles

En 1963, B.E. Markarian du Byurakan Astrophysical Observatory en Armenie,
publia une liste de 41 galaxies dont le noyau n’avait pas un spectre thermique dans
le domaine radio (dans cette liste apparaissaient les 6 galaxies originales de Seyfert).
Son unique critere de sélection était un fort excés du continu bleu/ultra—violet.
Il lui fallu 10 années pour mener son «survey» a terme: il contient plus de 1500
galaxies, et il est considéré comme étant complet jusqu’a magnitude 16. Une chose
remarquable est qu’a peu pres 10% de ces galaxies sont aussi des galaxies de Seyfert.
Il est désormais admis que les galaxies du catalogue de Markarian sont des galaxies
qui subissent (ou ont subi dans un passé proche) un sursaut de formation d’étoiles
intense. L’exces UV serait alors dii au grand nombre d’étoiles massives jeunes (donc
brillantes et bleues) produites presque simultanément, dont la durée de vie est courte.

On parle alors de flambée d’étoiles, pour insister sur la durée breve du phénomene.
En effet, si 'on admet que la luminosité est dominée par ces étoiles jeunes et massives
d’une vie trés courte, celle—ci est proportionnelle au taux de formation d’étoiles,
Lyoy o< (dM,/dt). Supposons par ailleurs que la durée maximum de la flambée soit
imposée par la totale masse de gaz (i.e. quand tout le gaz est transformé en étoiles), et
que ces étoiles de type O ou B se forment en amas (amas OB, [Mezger et al., 1974]),
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on obtient une estimation de la durée de la flambée d’étoiles:

tflambe = Mguz/(dM*/dt)
= Mgaz/Lbol X (L/M)O,B X tO,B

Les valeurs moyennes de (L/M)o,5 et de to 5 sont & peu prés 450 L. M' et 5 x 10°
ans respectivement [Rouan, 1996]. Prenons par exemple le cas de Messier 82, une
galaxie & flambée d’étoiles typique, pour laquelle Ly, ~ 3 x 10 Ly et My,, ~
2 x 10® M, on obtient un temps caractéristique de la durée de la flambée d’étoiles,
L flambe = 2 X 107ans; ceci est une durée tres courte & I’échelle de I’évolution et de la
vie de la galaxie.

Le fait que ces étoiles et ces super—amas se forment dans un milieu riche en
poussiere implique que le rayonnement UV va chauffer ces poussiéres, et la conversion
du flux en luminosité infrarouge (1um < A < lmm ) sera d’autant plus efficace que
la concentration de poussiéres et de gaz moléculaire sera élevée [Telesco, 1988]. Ceci
explique pourquoi I'infrarouge contribue a une si grande fraction de la luminosité
bolométrique: Messier 82 par exemple, (dont la luminosité infrarouge L;p = 2 X
10' L) émet 84% de son flux au—dela de 3um ou encore NGC 1068 (Lig = 3 X
10 L) dont 76% du flux provient de I'infrarouge; un cas extréme est Arp 220 de
par sa luminosité (Lrg = 1 x 10'% L) et de la fraction infrarouge de la luminosité
bolométrique de 98%. Ceci est & comparer a 30% (1.2 x 10'° L) pour la fraction
de flux dans l'infrarouge pour la Voie Lactée ou encore, Messier 31, un cas plus
extréme ol la luminosité infrarouge de L;g ~ 3 x 107 L ne constitue que quelques
pourcents de la luminosité totale [Cox & Mezger, 1987]. Notons qu’il n’y a pas de
valeur standard pour les parametres physiques des «starbursts»: la luminosité peut
varier sur plus de 3 ordres de grandeur (3 x 10° ~ 4 x 10'2 L), la température
des poussieres, d'un facteur deux (25 ~ 50K) et la taille des régions de la flambée
d’étoiles peut s’étendre entre 50 pc et 3 kpc.

Reprenons 'exemple de Messier 82 pour illustrer les caractéristiques d’une galaxie
a flambée d’étoiles [Robson, 1996], [Telesco, 1988]: le spectre est dominé par une forte
émission en infrarouge (103" Watts contre 1032 en radio et 10%® en rayons X). Les ob-
servations montrent des «super—amas» d’étoiles jeunes [O’Connell et al., 1995] et de
grandes régions HII autour du noyau. L’origine du spectre de ce dernier ne s’explique
pas par du rayonnement stellaire ou thermique; Le modele le plus plausible pour in-
terpréter cela est d’invoquer des étoiles massives de population I: Binaires X, amas
OB, supernove... Ceci indique un événement violent, une flambée d’étoiles, dont le
temps caractéristique serait de l'ordre de 107 ~ 10® années. Quelle pourrait-étre
I’origine d’un tel phénomene? Messier 81 est une galaxie voisine, et une interaction
gravitationnelle. Si cette interaction induit une asymétrie du potentiel gravitation-
nel, I’accumulation du gaz au centre de la galaxie peut déclencher un sursaut dans
la formation d’étoiles.

En 1983, le satellite infrarouge IRAS fit une cartographie du ciel, et découvrit
une nouvelle classe d’objets, les FIRGs que ’on nomme aussi des «ultralumineuses»
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(ULIRG %) ou des «superstarbursts» & cause des luminosités infrarouges phénome-
nales (L;p > 10'2 L) [Soifer et al., 1987], [Soifer et al., 1989]. Une explication a été
avancée pour expliquer ces luminosités [Sanders et al., 1988]: il s’agirait en fait de
mergers, donc de galaxies ou 'interaction est allée jusqu’a un stade plus avancé et
ou il y aurait eu fusion; les simulations montrent que dans ce cas, la concentration de
gaz au centre du systeme en interaction devient tres importante, pouvant provoquer
une flambée d’étoiles tres vigoureuse. Si c’est le cas, c’est un phénomene qui aurait
du étre plus fréquent dans I'univers jeune, car les galaxies étaient alors plus proches
et plus riches en gaz. Malheureusement, IRAS n’a pas pu sonder assez profondément
pour pouvoir déterminer la fréquence des mergers dans 'univers lointain (La source
la plus distante détectée par IRAS est TRAS 102144472 & un redshift de z=2,3).
L’avenement d’ISO permettra d’obtenir un cartographie du ciel bien plus profonde
(bien qu’incomplete), et qui fournira des images de ces objets (cf. numéro spécial
de Astron. Astrophys., sur les premiers résultats ISO). On notera a nouveau le lien
entre le phénomene de flambée d’étoiles et de I'interaction de galaxies.

Modéle unifié des NAGs

Dans cette section est presenté le modele unifié standard. Nous ferons référence
a la figure A pour le décrire. Notons que les éléments figurant dans ce modele
n’apparaissent pas systématiquement dans tous les noyaux, et que c’est justement
I’absence, la présence ou la prédominance de I'un de ces phénomeénes qui conduira
a classer un objet d’'une maniere plutot que d’une autre.

A D’échelle du Mégaparsec , une galaxie radio se caratérise par des jets de part
et d’autre d’une galaxie a haute brillance surfacique. Ces jets sont des éjections
supersoniques (et souvent relativistes) d’ions et d’électrons. On les observe donc
surtout en radio, et les «hots spots» que 1’on voit au bout de ces jets sont dus a un
choc avec de la matiere interstellaire (type d’objet associé: -radio-galazies, jets).

A la dimension caractéristique de 100kpc , on verra la galaxie hote du noyau
actif, qui sera généralement lumineuse (L > 10'% L)). C’est aussi a ce type d’échelle
que 'on verra si la galaxie a un compagnon, si elle est en interaction, en phase de
fusion, etc.— ainsi que la présence ou non d’une barre dans les bras spiraux (type
d’objet associé: -mergers, peut—étre quasars?).

N

A T’échelle du kiloparsec , on pourra observer un anneau ou un disque circum-
nucléaire de formation d’étoiles [Moorwood, 1996, dii & une concentration de gaz
dont l'origine nécessite une asymétrie dans le potentiel de la galaxie. Dans le cas

29. Ultra Luminous IR Galaxy
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Figure A - : Représentation schématique du modele unifié des noyaux actifs de galaxie,
inspiré de [Robson, 1996].
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d’une galaxie avec une barre, cet anneau pourrait étre di a une résonance de Lind-
blad®® (voir par exemple [Binney & Tremaine, 1987], pages 146-153). Cette zone
sera composée de grandes régions HII et de régions de formation d’étoiles, bien que
la composition de ’anneau lui méme sera probablement dominée par du gaz molé-
culaire et des poussieres. Celles—ci diffuseront et absorberont la luminosité UV des
étoiles jeunes pour la réémettre sous forme de rayonnement thermique, dans I’'in-
frarouge lointain. L’efficacité de cette conversion du flux dépend bien entendu de la
densité (~ 10*cm™2 atomes d’hydrogeéne neutre dans la région centrale de Messier
82 [Lugten et al., 1986]), de 1’absortpion (dont le coefficient d’extinction, A, peut
atteindre des valeurs tres importantes de ’ordre de 5~25 dans cette méme région
de M82 [O’Connell et al., 1995]) ou encore du nombre de photons ionisants produits
par les étoiles chaudes de type O ou B (de l’ordre de 10°* photons du continu Lyman
provenant du coeur de M82 [Duffy et al., 1987]). (type d’objet associé: -starbursts,
FIRGSs, ULGSs, Noyauz HII).

D’une dizaine de parsec de diameétre , le tore moléculaire cache le noyau a
proprement parler. L’hypothese la plus répandue est que la NLR est composée de
nombreux petits nuages de matiere interstellaire ionisée par le noyau. La géométrie
reste quant a elle encore incertaine. Cependant, c’est ainsi que 1’on explique la
distinction entre Seyfert 1 et 2 [Antonucci, 1993]: dans le cas des Seyfert 2, des
nuages du tore moléculaire cachent le noyau, et I’on voit des raies assez étroites
(correspondant a des petites vitesses de 'ordre de la centaine de kilometres par
seconde) provenir de cette région périphérique. Dans le cas des Seyfert 1, on verrait
directement la BLR et donc, en plus, les raies larges. Il existe plusieurs indices en
faveur de l’existence de la BLR et du tore moléculaire, notamment la détection de
raies larges dans la lumiere polarisée des Seyferts 2, provenant de la lumiere diffusée
par les poussiéres qui permettrait de voir I’émission de la BLR, [Antonucci, 1993],
ou encore la reproduction quasiment parfaite du spectre infrarouge par un modele
de tore moléculaire opaque [Pier & Krolik, 1993]. (type d’objet associé: -Seyfert 2,
LINERS).

Une dizaine de fois plus petite que la NLR |, la BLR est contenue a I'intérieur
du tore moléculaire. La vitesse caratéristique des nuages est de l'ordre de 10% ~
10*%km s~!. S’il Pon voit directement cette région, nous serons en présence d’une
Seyfert 1. Des études de variabilité permettent de contraindre la taille de cette
région a 1 pc. Plus le temps de variabilité est court, plus la région concernée est
petite, bien entendu. Ainsi I’étude de variabilité des NAGs permet de sonder les tres
petites échelles (type d’objet associé:Seyfertl, (BL Lac), OVYV).

30. La résonance de Lindblad a lieu au rayon ou la fréquence épicyclique, k coincide avec d’autres
fréquences naturelles de la galaxie (rotation de la barre, rotation keplerienne).
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A Téchelle du centieme de parsec , on atteint les régions du disque d’accré-
tion. La matiere attirée par le trou noir s’effondre a partir d’un disque ou les forces
de viscosité deviennent suffisantes pour dissiper du moment angulaire, et ainsi réém-
metre une grande partie de son énergie de rotation en chaleur. Le disque d’accrétion
est donc une source intense de rayons X.

A 10~*pc , on atteint la région la plus intime du NAG. Elle est composé (pense—
t—on) d’un trou noir en rotation. Les champs gravitationnel et électromagnétique
y sont treés intenses. Par exemple, le rayon de Schwarzchild pour un trou noir de
108 My, est de 2 unités astronomiques (soit 10™°pc ou encore 17 minutes—lumiére),
un chiffre inconcevable s’il en est: cent millions de soleils dans un rayon du soleil a
mars... Toujours est—il que les variations suffisamment violentes de I’ordre de I’heure
auront pour origine des événements a la «surface» du trou noir.

Voici donc les éléments qui constituent notre compréhension actuelle des NAGs.
On y trouve une construction cohérente et qui rend compte de la plupart des phéno-
menes observés. On comprend aussi qu’une différence de conditions initiales (masse,
interaction, barre, etc.) peut mener a différents résultats (figure B), d’ot la classifi-
cation importante qui en découle.

Les problemes, et comment y répondre...

Les noyaux de Seyfert et le phénoméne de flambée d’étoiles peuvent donc avoir
des causes communes (concentration de gaz probablement diie & une asymétrie du
potentiel gravitationnel) et les deux activités sont parfois présentes dans une méme
galaxie (e.g. NGC 1068 ou NGC 7469). Un probléme est donc de savoir quel est
le lien entre ces types d’activité ou encore pourquoi une galaxie produira un noyau
de Seyfert, une région de formation d’étoiles ou les deux? La figure B, inspirée de
[Shlosman et al., 1990] montre la maniére dont nous comprenons actuellement les
conditions requises et les processus pouvant conduire aux différentes configurations.

Un des problémes a résoudre lors de ’élaboration d’un modele est la difficulté de
I’acheminement de la matiere vers le noyau et la dissipation du moment angulaire.
En effet, pour que la matiere puisse s’effondrer et produire un NAG, il faut invoquer
différents mécanismes aux différentes échelles: par exemple, la présence d’une barre
ou d’une galaxie voisine peut induire un couple qui permet de concentrer dans le
kiloparsec central. A une échelle plus petite, il faut qu’il y ait suffisament de visco-
sité et de collisions [Norman & Scoville, 1988]|pour permettre a la matiére d’accéder
au parsec central sans que la vitesse de rotation ne compense 'attraction gravi-
tationnelle; une proposition alternative [Shlosman et al., 1989] invoque la présence
d’une barre interne gazeuse (barre dans une barre), qui pourrait produire le couple
nécessaire pour amener la matiere vers la région centrale. L’observation de «ponts»
de matiere reliant les structures a quelques centaines de parsecs au noyau sera donc
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Figure B - : Schéma des conditions et des processus pouvant mener 4 un noyau actif de
galaxie et son type, adapté de [Shlosman etal., 1990].
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un indice important pour comprendre les mécanismes qui permettront a la matiere
d’alimenter le noyau actif.

Il existe désormais suffisament d’indices et de preuves indirectes pour se former
une idée relativement claire des noyaux actifs de galaxie; ainsi notre but est double:

1. Apporter des éléments observationnels qui permettront de trancher entre dif-
férents modeles, ainsi que des précisions sur des processus mal connus ou mal
compris. Pour le moment, la haute résolution angulaire ne permet des observa-
tions qu’en mode imagerie; on s’attachera donc a la morphologie, ce qui nous
permettra de séparer les différentes composantes du noyau, leur contribution
respective et/ou leur interaction [Telesco, 1988|. Lorsque la spectroscopie sera
disponible (I'instrument OASIS, un spectrographe intégral de champ, sera ins-
tallé au TCFH et ouvert & la communauté astronomique en 1997), des études,
concernant la composition, les températures et ’identification précise des pro-
cessus responsables de la luminosité des différentes régions, seront possibles.

2. Evaluer I'importance du phénomene starburst, et essayer de déterminer s’il
n’est pas la cause (ou tout au moins a la base) des différents types d’acti-
vités nucléaires. Ainsi, nous essaierons d’apporter des éléments de réflexion
sur la proposition de Sanders [Sanders et al., 1988], notamment que des star-
bursts puissants seraient les progéniteurs des quasars et des radio—galaxies,
ou encore a 'origine des galaxies ultra-lumineuses infrarouges: sont-elles des
noyaux actifs a proprement parler ou des flambées d’étoiles tres compactes
[Sanders, 1992], [Condon et al., 1991]?

3. Continuer les études sur les problemes propres aux starbursts, concernant par
exemple, la fonction de masse initiale (i.e. le nombre d’étoiles d’une masse
donnée en fonction de la masse) [Brandl et al., 1996], le taux de formation
d’étoiles en fonction de la concentration du gaz [Larson, 1988] ou encore la
propagation de la formation d’étoiles ou son agglomération en super-amas
trés compacts [Norman & Scoville, 1988], [O’Connell et al., 1995].

Nous allons voir par la suite comment la haute résolution angulaire peut apporter
des réponses, ou des indices a ces questions.

L’apport de la haute résolution angulaire

L’optique adaptative permet d’atteindre une résolution (dans les meilleurs cas)
de 0.1” lors d’observations de noyaux actifs de galaxies3'. Les distances mises en
jeu sont de l'ordre de la dizaine & la centaine de Mpc. A ces distances, une telle

31. Des observations difficiles car la magnitude du noyau est généralement proche de la magnitude
limite, et a souvent une extension spatiale.
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résolution permet de voir des détails de 5 a 50 pc respectivement. Cela veut dire que
dans la plupart des cas, la région de flambée d’étoiles sera résolue, et dans certains
cas (i.e. si la distance de la galaxie est inférieure & 20 Mpc), on pourra peut—étre
résoudre le tore de poussiéeres et la NLR. L’optique adaptative est donc un outil idéal
pour I’etude de la région starburst 32. De plus, I'une des hypothéses que nous voulons
vérifier est la présence de flambée d’étoiles comme progéniteur de NAG. On cherchera
alors a déterminer son interaction avec d’une part, la galaxie hote (qui affectera par
la suite 'apparition ou non d’un NAG?) et d’autre part, le noyau actif a proprement
parler.

Le grand probléeme d’ordre instrumental propre a I'optique adaptative est de dis-
poser d’une étoile de référence suffisament brillante et proche du noyau (< 25” i.e.
l'angle d’isoplanétisme). Ceci est trés rare, et nous utiliserons en général le noyau
lui-méme comme source de référence. Le fort contraste noyau/halo permet souvent
d’obtenir une source suffisament distincte, mais évidement, un biais est introduit
dans I’échantillon, car les noyaux observés auront tous un ceeur tres piqué. Cepen-
dant le nombre d’objets potentiellement observables reste suffisamment grand pour
pouvoir conduire un «survey» (mais qui ne sera malheureusement pas homogene, car
nous sommes restreints aux noyaux brillants et plutét ponctuels) qui nous permet-
tra de sonder le lien NAG/starburst. En effet, le nombre de noyaux actifs (d’apres
le catalogue établi par Véron, [Véron-Cetty & Véron, 1993]) avec une magnitude
inférieure a 14 est de 205, alors que pour une magnitude limite de 16, ce nombre
passe a 765 (figure C, [Rouan, 1996]). Si I’on impose une résolution limite en parsecs
sur la galaxie, par exemple, 25 pc (ce qui équivaut a la limite de diffraction en H
pour une galaxie a 50 Mpc), il reste ~135 objets observables avec une magnitude
limite de 14, et ~180 si ’on bénéficie d’une magnitude limite de 16.

Nous avons vu que les structures observées dans les noyaux actifs de galaxies sont
généralement, fort complexes et que plusieurs phénomenes peuvent étre présents en
méme temps. Il est donc important de pouvoir séparer (morphologiquement mais
aussi photométriquement, comme on le verra section 3.5) les différentes composantes
du noyau. On cherchera donc a identifier les régions de formations d’étoiles, carac-
térisées par des étoiles jeunes, les régions de populations plus agées, l'origine de
I'émission du noyau (Seyfert, stellaire, etc), les liens entre les différentes régions;
par exemple, s’il y a un anneau, on pourra chercher une barre gazeuse (ou stellaire,
voir par exemple [Friedli et al., 1996]) qui le relie au noyau, suite a des instabili-
tés dynamiques (hypothese de [Shlosman et al., 1989]). On attachera une attention
particuliere aux signes possibles d’interaction ou de fusion [Sanders et al., 1988]: un
noyau double, des résidus de fusion (des «meches» ou des «tortillons» 33, résultants de
processus dynamiques), etc. Etant donné que la flambée d’étoiles est nécesssairement
un phénomene relativement bref, car la quantité de gaz dans la galaxie est limitée

32. Avec l'interférométrie du VLTI, par exemple, on pourra s’intéresser & la BLR, voir au disque
d’accretion....
33. tails et wisps, en anglais
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Figure C - : Histogramme de distribution de NAGs (obtenus de Véron, 1996) en fonction
de la distance, avec a gauche, une magnitude limite de 16, et & droite une magnitude limite
de 14. Jusqu’a une distance de 50 Mpc, une résolution de 25pc sur la galaxie est possible.

et le taux de formation d’étoiles est treés élevé (typiquement de 'ordre de quelques
centaines de masses solaires par an et par parsec® [Larson, 1988]). La présence de
régions dont ’émission est dominée par des super-géantes rouges, sera un indicateur
de 'existence récente d’une flambée d’étoiles. D’un point de vue dynamique, on peut
chercher a vérifier si la position des résonances de Lindblad correspond au rayon de
I’anneau de formation d’étoiles circumnucléaire (par exemple [Gallais et al.,1991b]).

Parmi les éléments de physique de la formation d’étoiles, on peut chercher a dé-
terminer (de maniére spectroscopique) si le starburst subit une réaction en chaine
[Elemgreen & Lada, 1977], [Elmegreen, 1987], ou encore si la formation d’étoiles & si
grande échelle est homogene, ou en amas [Norman & Scoville, 1988]. En effet, plus
la densité de radiation est importante, plus le taux de réaction en chaine devrait
étre élevé, et plus le milieu devrait devenir hétérogene. Une étude du lien entre I'in-
tensité de la flambée d’étoiles et sa morphologie (avec une résolution suffisante pour
pouvoir discerner des «grumeaux» [O’Connell et al., 1995]) devient donc importante
pour comprendre la physique sous—jacente.

Il est évident que 1’on sera toujours a 'affut de jets, tores moléculaires, nuages
ionisés (NLR) ou toute particularité qui pourra nous renseigner (de maniere indirecte)
sur la nature et la physique des régions qui restent encore inaccessibles mais que
I’interférométrie nous dévoilera peut—€tre un jour...

600
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La connexion Starburst/NAG

Bien que 'on comprenne globalement les conditions nécessaires a l’apparition
d’un noyau actif ou de flambée d’étoiles, le déclenchement et les mécanismes nous
échappent encore. Ces conditions sont souvent les mémes pour un NAG ou un star-
burst, c’est-a—dire soit une galaxie en interaction ou un merger, soit une barre,
mais de toutes fagons, une quantité de gaz suffisante pour déclencher I’effondrement
gravitationnel ou alimenter le processus. Subsiste une question: pourquoi est—ce
I’'un, 'autre ou les deux simultanément? Rappelons nous la proposition de Sanders
[Sanders et al., 1988], selon laquelle le phénomeéne starburst dans sa forme la plus
violente (i.e. les galaxies ultra—lumineuses IRAS, ULIRAS ou ULIRG, dont la lumino-
sité est supérieure a 10'% L) serait & la base des radio-galaxies et des quasars. Cette
hypothese est basée sur I'idée que les ULIRAS contiendraient des quasars enfouis dans
de la poussiere. Plusieurs observations appuient cette hypothese [Sanders, 1992]:

e la fréquence de noyau actif et flambée d’étoiles simultanée augmente en
fonction de la luminosité infrarouge,

e Les couleurs en proche infrarouge et les rapports de raies pour les tran-
sitions de haute excitation sont similaires dans les quasars et les ULIRAS
et

e les fonctions de luminosité (c’est-a-dire la densité de ces objets dans
I'univers en fonction de leur luminosité) des quasars et des ULG devien-
nent semblables pour des luminosités > 10! L.

Dans ce modele, le noyau serait un noyau actif «classique» avec un trou noir super-
massif au centre. Bien qu’aucun modele ne soit proposé quant a sa formation, on
comprend bien qu’il pourrait plus facilement se développer dans un environement
riche et abondant en gaz moléculaire. Un scénario plausible est que tous les NAGs
commencent comme par une phase starburst liée a une fusion de galaxies, dans
un milieu riche en poussiéres, donc trés lumineuse dans I'infrarouge lointain (phase
ULIRG). Lorsque le noyau devient actif & proprement parler, il pourra étre complé-
tement caché par I'importante profondeur optique, et le spectre visible sera dominé
par la flambée d’étoiles. Au fur et & mesure que les poussieres s’évaporent ou sont
repoussées a cause de la forte pression de radiation diie au NAG, et que les étoiles
massives évoluent (se tranformant en super—géantes rouges), le noyau devient visible
et I'on observe un quasar ou un NAG. On voit alors 'importance de la recherche de
noyaux multiples dans les galaxies lumineuses IRAS: une étude «statistique» de I’ac-
tivité et du type de noyau en fonction de la phase de la fusion pourra confirmer ou
infimer un tel modele. Les grandes lignes étant plausibles, il en demeure qu’il fau-
dra quantifier de tels processus, car certains problemes subsistent, notamment celui
du moment angulaire, c’est-a—dire, le mécanisme qui pourrait acheminer une masse
solaire par an (typiquement) d’un rayon de 100 & 1 parsec.
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Un modele alternatif, recevant un accueil plutot «tiedes de la communauté astro-
physique, mais qui mérite toute notre attention car il propose un lien direct entre
noyau actif et flambée d’étoiles, est celui de I’«école» de Terlevitch, [Terlevich et al., 1992],
[Terlevich et al., 1995], [Terlevich et al., 1996]. Son hypothese est que le noyau ac-
tif ne serait rien d’autre qu’une formidable formation d’étoiles au cceur de chaque
galaxie active. D’apres ces auteurs, toutes les manifestations d’un noyau actif peu-
vent étre expliquées sans invoquer un trou noir supermassif, mais plutét a travers
I’évolution de super—amas d’étoiles de forte métallicité et de méme age. Ainsi les
Seyferts 2, ou les caractéristiques du type NLR seraient produites par des étoiles tres
massives avec des températures pouvant atteindre 100 000 K qu’ils nomment War-
mers. Les jets observés en radio seraient des «bulles» de matiere chaude éjectées a
haute vitesse par I’explosion de supernova de type I. La BLR , ou I’émission associée
serait produite par des supernovae de type II, ou les enveloppes de super-géantes
rouges seraient éjectées avec des vitesses suffisantes pour produire la largeur des
raies observées dans les Seyfert 1. La variabilité pourrait alors s’expliquer par le
taux de supernoz. Une objection a faire a ce modele est qu’il ne prend pas du tout
en compte les noyaux actifs qui sont de faibles émetteurs radio (radio quiet, soit la
moitié des NAG), car les supernovae produisent beaucoup d’énergie a ces longueurs
d’onde. Cependant, une prévision a été faite par ce modele et 'avénement de la
trés haute résolution angulaire (VLTI?) permettra de la vérifier. La proposition est
simple: si la position du noyau est déterminée par la position de la supernovee la plus
récente et la plus puissante, alors avec une limite inférieure du taux de supernovee
de une par an, on verrait un mouvement apparent du noyau. Terlevitch appelle cet
effet la danse des noyauz actifs [Terlevich et al., 1996].

Il est donc évident qu’un travail d’observations de ces galaxies avec 'optique
adaptative, c’est—a—dire la technique la plus performante en termes de résolution
angulaire en infrarouge actuellement, est nécessaire, les questions et les modeles étant
nombreux. Spécifiquement, le programme d’observations envisagé visait plusieurs
buts:

- tout d’abord, confirmer la forte probabilité de coexistence d’une flambée d’étoiles et
de l’activité des noyaux, en recherchant des régions (anneaux, disques, etc) starbursts
dans des galaxies de Seyfert de type 1 ou 2;

- chercher des indices d’interaction ou de fusions, comme la présence d’un noyau
double ou de structures caractéristiques;

- rechercher, au sein des galaxies tres lumineuses IRAS, les signes d’un noyau actif
masqués par une treés importante extinction, a l’aide, par exemple des indices de
couleurs infrarouges;

- chercher a résoudre un éventuel amas stellaire nucléaire tres dense, correspondant
au modele de [Terlevich et al., 1996].

Pour cela 'infrarouge proche présente plusieurs avantages:

- la transparence de la poussiere est tres accrue a ces longueurs d’onde, ce qui permet
voir les régions intimes du noyau a travers une importante profondeur optique;
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- la résolution angulaire en fonction de la longueur d’onde est optimale pour les
optiques adaptatives en fonctionnement aujourd’hui, ce qui est essentiel pour ces
objets lointains;

- l'utilisation de diagrammes couleur—couleur [J-H]|/[H-K] permet de discriminer
efficacement entre les différentes composantes (étoiles vieilles et trés jeunes, émission
nébulaire, noyau actif, etc);

- le fait que le halo (cf. chapitre 1) non cohérent de la FEP, résultant de la correction
d’un nombre fini de modes par 'optique adaptative est plus faible que dans le visible,
et risque alors moins de masquer des structures de faible brillance autour du noyau.
L’analyse des données s’appuiera sur les résultats d’observations a d’autres longueurs
d’onde, tracant soit la concentration de gaz (CO, HI), soit la flambée (spectro-
imagerie HST et infrarouge, IRAS, ISO), soit 'activité a proprement parler du
noyau (X, radio, spectroscopie visible).
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Chapitre 3

Observations avec ADONIS:
méthodologie

Dans ce chapitre seront présentés les techniques d’observations et de dépouille-
ments obtenues avec ADONIS [Beuzit et al., 1995] a’ESO, La Silla, Chili. ADONIS, le
descendant de COME—ON/COME—-ON+ [Rigaut et al., 1991], est un systéeme Shack—
Hartmann 7x7 et miroir piezo—stack & 52 actionneurs (une bréve description se
trouve dans l'introduction de la premiere partie de cette theése. La magnitude li-
mite effective de cet instrument est a peu pres 14. Ainsi ADONIS est un instrument
tres efficace pour la planétologie et 1'astrophysique stellaire, mais les observations
extragalactiques se placeront dans la partie délicate du spectre de difficulté. Les
résultats présentés sont le fruit de plusieurs missions plus ou moins couronnées de
succes. En effet, lors de la mission qui eut lieu en aoit 1995, un tremblement de
terre de force 7,8 sur I’échelle de Richter frappa Antafagosta, au nord du Chili,
quelques jours avant le début de la mission'. Le VLT, en construction non loin de
13, subit quelques dommages. Au cours des jours suivants, plusieurs secousses secon-
daires vinrent troubler notre quiétude. Lors de la premiere nuit d’observations, une
secousse (de force 4,5) frappa au beau milieu des Andes a plusieurs centaines de ki-
lometres de nous (la position de 1’épicentre fut déterminé par la suite, et se trouvait
a la frontiere Argentine/Chili). Pendant le tremblement de terre, la boucle d’op-
tique adaptative resta fermée, mais malheureusement un des amplificateurs haute
puissance du miroir déformable s’en trouva endommagé. Les observations qui sui-
virent furent toutes empreintes de la marque d’un miroir déformable déformé... En
revanche la mission de septembre 1994 fut couronnée de succes avec 1’observation
de 5 noyaux actifs dans plusieurs bandes photométriques, malgré le mauvais temps
qui amputa le programme d’une bonne partie du temps prévu. Je pense qu’il est
important de souligner toutefois que l'observation de noyaux actifs de galaxie est
particulierement difficile avec ’optique adaptative. En effet, la référence pour I’as-

1. Les quartiers pauvres furent ravagés, mais le nombre de victime fut tres faible car on n’y
trouve que trés peu de maisons hautes
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servissement étant faible et diffuse, les temps de pose étant généralement assez long,
il faut posséder une certaine expertise de 'optique adaptative et une méthodologie
d’observation suffisamment subtile pour s’adapter aux variations temporelles (in-
trinseques a latmosphere) de certains parameétres cruciaux, tels que le seeing ou
I’émission du ciel. C’est cette méthodologie qui fera I’objet de ce chapitre.

3.1 Observations avec ADONIS

Revenons un instant aux difficultés que posent les observations de noyaux actifs de
galaxie. D’une part, il y a le probléeme intrinseque de I'utilisation de sources faibles
et diffuses pour I’asservissement. La sélection des candidats prend certains criteres
propre a 'optique adaptative (notamment, la magnitude intégrée du noyau, et lors-
qu’on le trouve dans la littérature, I’extension spatiale du noyau). Cela introduit
nécessairement un biais dans ’échantillon, mais est malheureusement inévitable.
D’autre part, il existe aussi des difficultés plus générales, propres aux observations
infrarouges ou encore a la haute résolution angulaire: la nécessité d’obtenir des ciels
de bonne qualité, des champs—plats bien calibrés, une réponse impulsionnelle tra-
duisant ’atténuation de la fonction de transfert de ’objet, etc. Le probleme majeur
vient du fait que les temps de pose sont longs, le temps est limité, et il est donc im-
portant d’optimiser la procédure d’observations. Pour mettre toutes les chances de
son coté, il faut bien connaitre et comprendre I'optique adaptative, ainsi qu’établir
une méthodologie d’observations.

* L’expertise est nécessaire pour arriver a déterminer rapidement si tel ou
tel noyau permet un asservissement stable et efficace. De plus, il existe
certains petits «trucs» pour améliorer les performances sur ces objets
difficiles. Par exemple, il est avantageux d’augmenter le gain sur chaque
mode d’un petit facteur (& peu prés 5%), pour compenser du bruit ajouté
a la détermination du centre de gravité a cause de 1’émission diffuse
de la galaxie. Aussi, pour les objets étendus, 1'utilisation d’un masque
numérique sur les pixels de chaque sous—pupille peut servir d’équivalent
de «gain optique». Nous avons voulu essayer cette technique a I'ESO,
mais le temps nous a manqué. Cependant, il serait fort intéressant de
poursuivre de tels tests pour valider ou infirmer cette méthode et surtout
pour quantifier les modifications apportées?.

* La méthodologie d’observations consiste a déterminer, en fonction du
seeing, ’ordre le plus efficace lors de ’acquisition de 'objet, de la ré-
ponse impulsionnelle (pour la déconvolution, il est crucial que les condi-
tions de seeing et la magnitude soient similaires a celles de ’objet), du

2. Comme d’habitude, il n’est pas suffisant de savoir que «¢a marche mieux avec...». Il faut savoir
exactement de combien dans chaque cas.
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calibrateur photométrique (méme source que pour la FEP si possible),
et les ciels. Le seeing n’est pas important pour ces derniers, mais on
veut mesurer I’émission propre du ciel (la fluorescence du radical OH,
qui domine dans ce domaine de longueur d’onde), pour pouvoir effec-
tuer la déconvolution et obtenir une photométrie suffisamment précise.
Une technique efficace et répandue pour ’acquisition de ciels consiste a
déplacer I'objet sur les différents «quadrants» de la caméra infrarouge,
ainsi ceux ou il n’y a pas d’objet peuvent étre utilisés pour reconstruire
le ciel, et l'efficacité des observations s’en trouve a peu pres doublée.
Malheureusement, cette technique n’est pas valable sur une galaxie car
I’émission du bulbe de celle—ci n’a aucune raison d’étre homogene, et
contribue a un fond que I'on ne peut distinguer de la fluorescence de
I’atmosphere (la luminosité des deux effets est & peu pres du méme ordre
de grandeur, 10 < mag/"? < 15 entre 1.3 et 2.2um). On est donc obligé
d’aller chercher ce ciel a plusieurs minutes de la galaxie pour s’assurer
d’avoir un fond homogene. Il faut alors dépointer le télescope. Ceci est,
de toutes facons, une meilleure maniere d’obtenir un ciel que de déplacer
I'objet sur les quadrants, car l'utilisation du miroir «On/Off»3 implique
que le faisceau lumineux passe par différentes parties des optiques, et
des hétérogénéités de température et d’émissivité ou de transmission sur
celles—ci se traduiront par une variation de I’émission thermique asso-
ciée. Ainsi, nous favoriserons une méthode plus longue (et donc plus
sensible aux variations temporelles intrinséques), mais dénuée d’erreurs
systématiques, car d’un point de vue morphologique, il est plus facile de
s’accomoder d’une mauvaise calibration absolue (variation temporelle de
la fluorescence) que d’une calibration hétérogene sur la caméra (variation
spatiale d’intensité du bulbe de la galaxie et d’émission des optiques).
D’un point de vue photométrique, la méthode des quadrants soustrait
la contribution du bulbe, et ’on introduit ainsi un biais systématique,
alors que l'effet des fluctuations aléatoires temporelles de la fluorescence
se moyenne.

Ayant établi ces quelques fondements en observations, voyons comment les ga-
laxies sont sélectionnées et comment les images sont traitées pour obtenir une inter-
prétation astrophysique cohérente.

3.2 Stratégie

Le critere de sélection principal est la magnitude du noyau. Un tri a donc été effec-
tué a partir d’une liste des noyaux actifs de galaxie. Nous avons basé notre étude sur

3. qui permet de déplacer le champ sur la caméra infrarouge.
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«A Catalogue of Quasars and Active Nuclei» [Véron—Cetty & Véron, 1993]. Ainsi,
nous avons sélectionné les galaxies de magnitude V < 14. Une étude bibliographique
sur la photométrie d’ouverture devrait, en théorie, permettre d’estimer le «piqué» du
noyau. Ceci est important pour deux raisons: tout d’abord, si la magnitude donnée a
été mesurée dans un grand diaphragme (~ 10”), il n’est pas possible de connaitre la
luminosité de surface du noyau proprement dit, et celui—ci peut avoir une magnitude
bien plus élevée. De plus, le champ de I'analyseur de front d’onde d’ADONIS mesure
3”7 x3”, il faut donc savoir si I’étendue spatiale du noyau est inférieure a cette taille
pour que 1’asservissement puisse se fixer sur une source cohérente. Cependant on ne
trouve que tres rarement de la photométrie d’ouverture avec des diaphragmes plus
petits que 5” dans la littérature. Un critere supplémentaire qui n’est pas rédhibitoire,
mais plutot un gage d’intérét scientifique, est la couleur du noyau. Le rougissement
d’un noyau (se traduisant par une croissance de l'indice de couleur Ep_y ) indique
qu’il sera plus enfoui dans les poussieres?, et sera témoin d’une concentration de
celles—ci, associée a de la formation d’étoiles. Cela sera une bonne cible pour des ob-
servations infrarouges, ou I'extinction sélective due aux poussieres est bien moindre
que dans le visible. Ainsi, on établit une liste de noyaux actifs de galaxies potentiel-
lement observables.

Une fois sur le télescope, chaque galaxie est pointée, et ’on essaie de fermer la
boucle de I'optique adaptative®; ceci implique I’ajustement et I’optimisation de plu-
sieurs parametres, par exemple la valeur du seuil dans I'analyseur de front d’onde
(pour limiter les effets du bruit) ou encore 'optimisation de la commande modale.
Lorsque I’asservissement tient, on va chercher 1’étoile de référence (qui sera utilisée
comme FEP lors de la déconvolution), et I’on prend une pose, en introduisant des
filtres de densité neutre sur I’analyseur de front d’onde si nécessaire, de maniere a
obtenir le méme rapport signal a bruit que sur la galaxie. On prend ensuite une
série d’images de la galaxie et on dépointe rapidement le télescope pour intégrer
le ciel avec le méme rapport signal & bruit que pour la galaxie (i.e. méme temps
d’intégration). Si possible, I’étoile choisie pour la réponse impulsionnelle est aussi
un standard photométrique (ou au pire une étoile dont on connait le type spectral
et la magnitude précise), on peut passer a un autre filtre photométrique, et recom-
mencer la procédure. Ainsi, en pratique, si ’on compte entre 5 et 10 minutes pour
le standard photométrique/FEP, 15 & 20 minutes pour la galaxie et de méme pour
le ciel, en comptant les temps de pointage, on arrive facilement a 3 heures pour une
série photométrique (J=1,25um, H=1,68um, K=2,23um). Ainsi, les dix minutes
nécessaires a déterminer si ’asservissement tiendra, sont absorbées dans le budget
«temps morts». On notera tout de méme qu’entre le début de ’acquisition de la
réponse impulsionnelle et la fin de la pose sur la galaxie, il se sera écoulé 35 minutes,
ce qui laisse largement le temps au seeing d’évoluer; entre le début de la pose sur

4. Celles—ci donnent lieu 3 la diffusion de Mie, c’est—3—dire en A~ !; sur la ligne de visée, I’indice
de couleur associé uniquement & la diffusion des poussiéres est de Eg_y ~ 0,3

5. Ce procédé, bien qu’il ne soit pas des plus efficaces, est assez rapide, surtout lorsque 1’on
considére le temps d’intégration nécessaire & ’obtention de données de bonne qualité.
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la galaxie et la fin de I'intégration sur le ciel, trois quarts d’heure auront suffi a la
fluorescence pour changer considérablement. Cette méthode, méme si elle est opti-
misée, n’est pas la plus efficace. L’idéal serait de faire des triplets d’images «courtes»
(FEP/objet/ciel) en dépointant le télescope dans un temps plus court que les temps
caractéristiques de I’atmosphere: pour que les effets des variations rapides de seeing
se moyennent, mais que I’on conserve suffisamment de stabilité entre I’'objet et la
FEP, il ne faudrait pas dépasser (en régle générale, mais cela dépend bien entendu du
site et du type de turbulence présent) 4 a 8 minutes de temps de pose. Les variations
de la fluorescence (émission du ciel en IR) sont plut6t de l'ordre de la dizaine a la
vingtaine de minutes, donc plus grandes que le temps des fluctuations du seeing. Ce
probleme est d’autant plus grave que la correction apportée n’est que partielle, donc
des variations de seeing feront fluctuer la fréquence de coupure (i.e. 'inverse de la
résolution) sur différentes images. Dans ces conditions, toute déconvolution est, bien
entendu, impossible®.

3.3 Réduction des données

Le traitement des images est proportionnel, en complexité, a la difficulté des obser-
vations. Des étoiles simples ou doubles, brillantes, des objets spatialement restreints
produisent des images limitées par la diffraction demandant un traitement ou le rap-
port signal a bruit ne pose pas probleme et ou le ciel varie peu pendant une pose.
De toutes facons, ce dernier est facilement estimé a partir de quadrants sans objets,
et la stabilité de la réponse impulsionnelle permettra d’effectuer une déconvolution
sans trop se soucier des artefacts que celle—ci pourrait introduire. On citera comme
exemple les résultats spectaculaires de [Combes et al., 1997] sur I'un des satellites
de Saturne, Titan. Dans le cas des noyaux actifs de galaxie, on aurait presque envie
de dire «tout va mal».

3.3.1 Traitements cosmétiques

Pour définir les étapes principales du traitement des images, il faut d’abord s’occu-
per des défauts de détecteur sur toutes les poses (i.e. y compris les ciels, les champs—
plats, les courants d’obscurité, etc.). Ensuite, on corrigera les défauts de 1’acquisition
et de la formation de I'image: une image I est la distribution d’intensité de I'objet
O (convolué par la FEP mais nous y reviendrons lors de I’étape de la déconvolu-
tion) a laquelle s’ajoute 1’émission du ciel ¢. Ceci est multiplié par le champ plat
F, dont les petites structures (variations d’un pixel & un autre) sont diies au gain
du détecteur et les grandes structures aux variations spatiales des coefficients de
réflexion et de transmission des optiques. Le courant d’obscurité d, est du en partie

6. Je pense donc pouvoir ré—affirmer ici que les observations de noyaux actifs de galaxies sont
difficiles et qu’elles explorent les limites de ce qui est réalisable en optique adaptative...
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au biais (négligeable dans I'infrarouge) mais surtout & la création de charges & cause
de 'agitation thermique. On obtient aussi une image du ciel C' qui est le produit de
I’émissivité du ciel ¢ et du champ plat F' auquel s’ajoute aussi le courant d’obscurité.
Mathématiquement, on écrit:

I = (O+¢)xF+d

- = (3.1)

On voit qu’il est nécessaire d’avoir I'image I (évidemment...), le ciel C et le champ
plat F' pour pouvoir reconstruire ’objet O. Le courant d’obscurité est pourtant
nécessaire pour pouvoir extraire le champ plat des poses; cependant son acquisition
ne pose pas de problemes puisqu’il est nécessaire de fermer I'obturateur et ’on peut
donc obtenir ces images utilitaires pendant la journée ou au petit matin. Une fois
que les images traduisent 1'objet de cette fagon, il est possible d’effectuer de la
photométrie ou encore de la déconvolution. Spécifiquement, voyons ces étapes une
a une.

Pixels morts La premiére étape est purement cosmétique: la détection et la cor-
rection de pixels «morts», a bruit élevé ou a réponse fluctuante. Les pixels morts ne
posent pas de problemes particuliers, car ils ne répondent pas, et sont stables donc
facilement identifiables. La difficulté des pixels dont la réponse varie dans le temps
est qu’ils peuvent avoir une valeur supérieure ou inférieure a la valeur courante.
Lorsqu’elle est inférieure, ils sont reconnaissables car ils sont négatifs (si la moyenne
du signal est & zéro). Il faut tenter d’éliminer les pixels dont la réponse croit puis
décroit au cours d’une pose ou d’une série de poses. Dans ce cas, on peut regarder
I’écart type de chaque pixel dans le temps, et tronquer les pixels dont 1’écart type est
supérieur a une valeur déterminée, par exemple, 30iemporei- Evidement le probleme
de cette méthode est que le bruit de photons croit en v/N et il est plus important
sur le signal qu’ailleurs; on laissera alors plus facilement passer un pixel bruité s’il
recoit des photons.

Bruit corrélé Vient ensuite la correction du bruit de lecture de la caméra infra-
rouge, SHARPII: C’est un détecteur 256x256 en InSb, fourni par le Max Planck
Institute fiir Extra-Terrestriche Physik. Dans cette caméra, le bruit prédominant
prend la forme d’un bruit corrélé, figure 3.1; il est probablement dii & un battement
entre une horloge interne et un signal régulier externe. Son intensité fluctue dans le
temps et il n’a rien de systématique. La seule chose permettant d’en venir a bout est
de noter qu’il est spatialement périodique et que I’on peut l’isoler dans ’espace des
fréquences. Cependant, méme cela n’est parfois pas suffisant car ce bruit forme une
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Figure 3.1 - : A gauche, un quadrant d’une image empreinte du bruit corrélé. A droite,
la méme image traitée par 1’algorithme de [Wampler, 1992]

«tole ondulée» identique sur chaque quadrant; il y a donc parfois des discontinui-
tés entre eux. Apres plusieurs semaines d’efforts, une méthode itérative, basée sur
le filtrage de Wiener, décrite dans le messenger [Wampler, 1992] fut implémentée.
Elle fonctionne désormais de maniere routiniere. Le principe est de cacher les struc-
tures du signal en utilisant un filtrage médian spatial multi-échelles et de prendre
la transformée de Fourier du résidu. Les pics qui dépassent a plus de trois (ou plus)
sigmas du bruit dans le plan des fréquences seront considérés comme étant le signal
périodique, qui sera retranché (dans le plan image) a l'image originale.

«Flat», «dark» 7 On peut passer aux effets de formation d’images sur le détecteur
(équation 3.1). Cette opération est sans doute la plus simple. Je tiens cependant a
faire remarquer qu’elle n’est simple que lorsque les ciels et le champ plat ont été
obtenus avec soin: il est fréquent de ne pas avoir de champ plat ou d’image du
ciel de bonne qualité. On est alors obligé de reconstruire ces objets a partir des
images ou le signal n’est pas trop fort ou est tres localisé. Plusieurs techniques ont
été essayées, et il n’y a pas de réponse simple et concrete a ce probleme: c’est de
la cuisine d’images... La seule chose que je peux dire est qu’il est ¢rés important®
d’obtenir de bons ciels et des champs plats tres précis si I’on veut avoir un minimum
de confiance dans la déconvolution ou la photométrie.

7. Champ plat et courant d’obscurité.
8. Cela semble étre I’évidence méme, mais il n’est pas rare de voir des images sans les éléments
nécessaires a leur traitement.
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Traitements évolués Finalement, on peut passer énormément de temps a expé-
rimenter avec la déconvolution et la photométrie. Ces deux techniques sont plutot
difficiles a mettre en ceuvre et peuvent donc étre mal utilisées: la déconvolution est
une baguette magique qui rend les images moins floues et plus contrastées. Bien
entendu, il y a un prix a payer pour cela (la déconvolution peut affecter le contraste
relatif des images), et la tentation de sur-interpréter les données est forte. La photo-
métrie, quand a elle, demande une rigueur d’observations et de dépouillement, pour
atteindre une précision suffisante; en effet, nous nous contenterons d’une erreur d’un
dixieme de magnitude, mais comme nous cherchons avant tout a optimiser la résolu-
tion, la précision photométrique en patit. Nous allons revenir a ces deux techniques
plus en détails.

3.4 Déconvolution

Je m’attacherai ici a ’aspect utilisateur, ainsi je ne rentrerai pas dans les problemes
intrinseques de chaque méthode. Il faut cependant comprendre le probleme avant
d’espérer pouvoir le résoudre; pour cela je conseille au lecteur intéressé le livre de
[Andrew & Hunt, 1977]. Une image formée dans tout systéme est le résultat de la
convolution de I'objet et de la réponse impulsionnelle du systéme. Ainsi on peut
écrire:

I=0QFEP+)b (3.2)

ol b est un bruit qui vient s’ajouter a l'image. Sans le bruit, le probleme est fa-
cilement inversé, et le tour est joué. Lorsque le rapport signal a bruit est suffisant
(c’est—a—dire lorsque les hautes fréquences de I'image sont dominées par le signal,
étant donné que ce sont elles qui vont étre amplifiées), on se contentera de décon-
volution directe. Cette technique est linéaire et préserve donc la photométrie. Pour
une étude purement morphologique, on pourra utiliser des méthodes non-linéaires
et itératives, telle que Lucy—Richardson (mazimalisation de la vraisemblance), ou la
mazximalisation de [’entropie.

3.4.1 Déconvolution directe.

Cette technique consiste & inverser ’équation 3.2. Ainsi on peut la réécrire dans
le plan de Fourier comme:
~ I(v
by - 10
FEP(v)

La transformée de Fourier de la FEP est la fonction de transfert de modulation
du systéme [télescope+atmospheére+optique adaptative]; elle est égale a zéro (au
bruit pres) au—dela de la fréquence de coupure du télescope (v > vy = D/)). Dans
la transformée de Fourier de l'image, il n’y a que du bruit a ces fréquences. La

(3.3)
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division de 1’équation 3.3 provoque donc une explosion du bruit® pour v > vy. Pour
éviter cela, on filtre les tres hautes fréquences par un filtre passe—bas. Multiplier
I/FEP par un filtre passe-bas (dans le plan des fréquences) dans 1’équation 3.3
revient a convoluer I’objet par la transformée de Fourier du filtre (O ® TF(filtre)).
Il faut donc en choisir un avec précaution. En effet, si I’on utilise un «haut de
forme», sa transformée de Fourier étant un sinus cardinal, le résultat du filtrage sera
entachée d’anneaux (phénomene de «ringing»). En regle générale, j'utiliserai une
cloche exponentielle car sa transformée de Fourier est aussi une cloche exponentielle

. (LY’ C L. .
(filtre =e (%) ). Cela minimise les anneaux tout en décroissant suffisamment vite
aux hautes fréquences. On trouvera aussi parmi les filtres standards, le cosinus carré
(filtre = cosg(%) pour f < f., 0 ailleurs), qui introduit de faibles anneaux, ou

2
encore le Lorenzien (filtre = 1/(1 + (%) )), mais celui—ci décroit trop lentement
pour compenser la croissance du bruit. On les trouvera (ainsi que leur transformée

de Fourier) sur la figure 3.2.

3.4.2 Maximalisation de la vraisemblance.

Cette technique consiste & maximiser la wvraisemblance d’une image (voir par
exemple, [Frieden, 1991]). Si I’on associe la valeur de chaque pixel d’une observation
d’un objet O dont la valeur échantillonnée est O; a x;, on définit la fonction de
vraisemblance L(z1, 9,3, ..., T|f) comme étant la densité de probabilité de 1’ob-
servation, les x; étant fixés et  étant un critere de qualité d’image, considéré comme
variable; on appelle # 'estimateur de maximum de vraisemblance. Le principe de
maximum de vraisemblance consiste a choisir parmi tous les € possibles, le parametre
0 qui rend la fonction de vraisemblance la plus grande possible. Dans notre cas, on
peut définir # comme étant la convolution de 1'objet et de la FEP. La fonction de
vraisemblance s’écrit alors comme L(I|0O® F'EP). Dans le cas idéal (i.e. sans bruit),
I'image est donnée par la convolution de 'objet et de la FEP; 'erreur (la différence
de ces deux valeurs) est nulle en chaque pixel, la fonction de vraisemblance atteint
alors un maximum. L’astuce consiste alors a trouver ce maximum, c’est—a—dire la
solution du systeme:

oL 0?L

% = et W <
La méthode de Lucy—Richardson résout ce systeme d’équations de facon itérative
en utilisant ’algorithme suivant (par exemple, [Conan, 1994]):

0 (3.4)

I
l=¢ = 5 &FEP
Opin = Opx[(1—¢)® FEP)] (3.5)

(3.6)

9. On divise du bruit par une valeur tres petite die & ’atténuation de la fonction de transfert
de modulation aux hautes fréquences.
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Figure 3.2 - : Les filtres communément utilisés pour le filtrage et leur transformée de
Fourier. De haut en bas: Haut de forme, filtre exponentiel, filtre en cosinus carré, filtre
Lorenzien.



J.4. L/econvoiution 199

On voit donc que I (représentant les x;) est fixe et ¢ est Uerreur diie & 1’estimation
de l'objet a litération n, O,. Cette méthode fonctionne tres bien, mais elle est
non linéaire, c’est—a—dire que le flux n’est pas conservé localement (surtout dans le
cas d’objets étendus ou de fort contraste). Cette méthode permet 'incorporation
d’éléments a priori, par exemple, la statistique du bruit, ou encore un modele de
I’objet comme estimation initiale.

3.4.3 Maximalisation de ’entropie.

Si la probabilité d’observer la réalisation z; d’un événement X ; est P(x;), 1 entropie
H de la réalisation des données peut s’écrire de la facon suivante:

H =-> P(z;) In(P(z;)) (3.7)

=0

L’entropie est en quelque sorte une mesure de l'incertitude ou ’ignorance de 1’ob-
servateur; mais c’est aussi la quantité d’information moyenne contenue dans un jeu
de données. Paradoxalement, 'incertitude est une mesure de I'information contenue
dans une loi de probabilité; une facon de comprendre cela est de dire que la nature
n’aime pas ’ordre, ainsi I’état d’un systeme est d’autant plus probable que son degré
de désordre (au sens de ’entropie) est élevé. Pour augmenter la probabilité que I'in-
formation contenue dans une image soit juste, on essaiera de maximiser I’entropie.
Cette méthode est loin d’étre triviale ou facile a comprendre et les mathématiques
impliquées sont assez lourdes (on trouvera une description de cette méthode dans
[Gonzalez & Woods, 1993] ou [Frieden, 1991]); un étudiant du Docteur Jaynes (a
qui l'on doit la méthode de maximalisation de 'entropie) a écrit ce magnifique petit
poeme qui décrit bien mieux que je ne pourrai le faire cette technique:

MAXIMUM ENTROPY

There’s a great new branch of science which is coming to the fore,

And if you learn its principles you’ll need to learn no more.

For though others may be doubtful (which can make them fuss and fret),
You’ll be certain your uncertainty’s large as it can get.

This is no toy of theory to invite the critic’s jeering,

But a powerful new method used in modern engineering.
For uncertainty, which often in the past just gave us fidgets,
Has proved to be a vital tool in mass—producing widgets.

The procedure’s very simple (it is due to Dr. Jaynes),

You just maximize the entropy, which doesn’t take much brains.
Then you form a certain function which we designate by Z,
Differentiate its log by every lambda that you see.

AND LO! — we see before us (there is nothing more to do)
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All the laws of thermal physics, and decision theory too.
Possibilities are endless, no frontier is yet in sight,
And regardless of our ignorance, you’ll always know you’re right!

So you are faced with problems you can barely understand?

Do you have to make decisions, though the facts are not at hand?
Perhaps you’d like to win a game you don’t know how to play.
Just apply your lack of knowledge in a systematic way.

Il y a une certaine controverse quant a l'utilisation de cette méthode, comme le
fait remarquer ce poéme un tant soi peu moqueur. Pourtant, nous avons obtenus
des résultats importants grace a la déconvolution de données par maximalisation
de I’entropie. L’exemple le plus marquant sur lequel j’ai travaillé est certainement
I'image de la nébuleuse par réflexion NGC 2023, (annexe A.2) obtenue par ADONIS
[Rouan et al., 1997].

NGC 2023 La nature du gaz a partir duquel les étoiles se forment et I'interaction
d’étoiles tres jeunes avec le nuage moléculaire parent est un grand probleme en
astrophysique. Une connaissance des structures dans les nuages moléculaires est
importante dans deux domaines:

— Les mécanismes de formation d’étoiles. Le milieu est loin d’étre homo-
gene, comme le suppose le modele de Jeans, et il est probable que seules
les petites structures se découplent du champ magnétique et deviennent des
noyaux chauds auto—gravitants qui produiront des étoiles.

— Chauffage et excitation du milieu interstellaire. Dans les régions de
photo—dissociation, la dissipation turbulente, associée a des instabilités dyna-
miques, détermine la taille, la distribution de densité et les échelles de temps
des fluctuations.

Ces régions sont donc d’excellents laboratoires pour étudier les structures de petites
échelles du milieu interstellaire. La spectro—imagerie effectuée sur NGC 2023 par
ADONIS dans une raie S(1) raies de ’hydrogéne moléculaire a 2.121um permet de
sonder la structure du nuage moléculaire résiduel a partir duquel 1’étoile excitatrice
(HD37903 dans ce cas) s’est formée. En effet, les modeles des régions de photo—
dissociation montrent que 'intensité de I’émission Hs moléculaire peut étre utilisée
de facon relativement directe pour déterminer la densité Hy associée a cette émis-
sion. Les images déconvoluées permettent d’atteindre une résolution de 0.15”, soit
50~75 u.a.. Le spectre de puissance des fluctuations de densité suit une loi de puis-
sance en fonction du vecteur d’onde, avec un exposant de -2,6, bien plus grand que
I'exposant canonique de -5/3 associé a une turbulence de type Kolmogorov (i.e. sans
dissipation). De plus, une analyse par ondelettes a permit de déterminer une struc-
ture fractale (moyenne) Dy, de 1.32£0.05; cette dimension fractale est constante
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sur plus d’'un ordre de grandeur de ’échelle spatiale sur laquelle cette mesure fut
effectuée. Ce résultat (i.e. une structure fractale dans le milieu interstellaire) a fait
I’objet d’une publication acceptée a Mon. Not. R. astr. Soc. que 'on trouvera en
annexe (annexe A.2).

3.4.4 Comment forme—t—on un anneau la ou il n’y en pas?

Il est important de comprendre les mécanismes de déconvolution qui peuvent gé-
nérer des erreurs, pour pouvoir ensuite déterminer si une structure est effectivement
un artefact ou pas.

objet ﬁ: Nge objet FEP image objet FEP image

image meilleure que
FEP; pas de solution
exacte si contrainte

de positivite.
) Cas #1: Cas #2: Sinon, formation
Cas idealconvolution d’ un dirac et de la FER | FEP meilleure qu'image=>amplification du bruit d’ un anneau.
Figure 3.3 - : Comment créer un anneau par la déconvolution? A gauche, cas idéal; au

centre, amplification du bruit; & droite, apparition d’un anneau.

Le bruit. Le premier risque que I’on rencontre provient d’'une mauvaise correction
d’un pixel, d’'un champ plat ou encore du bruit corrélé. Les effets sont, respective-
ment, tres localisés, de basses (ou moyennes) fréquences ou périodiques. Ceci n’est
donc pas le cas pour un anneau.

Nombre d’itérations. Vient ensuite le probleme du moment (i.e. aprés com-
bien d’itérations, ou a quelle fréquence de coupure) ou arréter la déconvolution? Il
n’existe pas de réponses simples, tant qu’il n’y a pas un critére objectif, par exemple,
une erreur quadratique moyenne de I’estimation de I’objet convoluée par la FEP par
rapport a I'image. Mais méme un tel critere garde une notion de subjectivité car
il dépend du bruit présent dans le signal original. Dans une image avec un excel-
lent rapport signal a bruit, on peut facilement «trop» déconvoluer et atteindre une
«sur—résolution», c’est—a—dire une résolution supérieure a la limite de diffraction du
télescope. Nous avons donc créé de 'information. C’est la raison pour laquelle il
est important d’utiliser plusieurs algorithmes de déconvolution, car chacun réagit
différemment au bruit. Ainsi une structure qui apparaitra avec toute une panoplie
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de méthodes aura beaucoup plus de chances d’étre réelle qu’une n’apparaissant que
grace a un algorithme donné. Si un anneau apparait avec tous les algorithmes utili-
sés, il a plus de chances d’étre réel; de plus, le risque de sur-résolution est limité si
le bruit est limitatif dans le nombre d’itérations.

Estimation et qualité de la FEP. Finalement, on est confronté au probléeme de
I’évaluation et de la stabilité de la FEP. Ainsi, il y a deux évolutions possibles: si les
conditions sont meilleures lors de 'acquisition de celle—ci, sa fonction de transfert
de modulation va s’étendre plus loin en fréquence, et la déconvolution va amplifier
ces fréquences dans I'image, c’est a dire amplifier du bruit. En revanche, si les condi-
tions s’améliorent lors de ’acquisition de I'objet, I’effet sera pervers: n’arrivant pas
a reproduire les hautes fréquences spatiales lors de la déconvolution, I'estimation
de 'objet sera «creusée» autour des pics et des formes nettes pour compenser et
augmenter le contraste. De cette fagon, on peut créer des anneaux, et qui plus est,
cet effet sera le méme pour tous les algorithmes. La figure 3.3 explique cet effet.

Nous voyons donc que nous sommes dans un cas oll nous ne pourrions pas nous
prononcer sur l'authenticité d’une structure en anneau sans faire appel a d’autres
méthodes, comme par exemple la photométrie.

3.5 Analyse des couleurs et chromatographie

On trouve, dans la thése de Pascal Gallais [Gallais et al.,1991b], une utilisation
intéressante des «diagrammes de couleur/couleur» (figure 3.4). Le principe en est
simple: on détermine les couleurs [J-H] et [H-K| d’une région d’intérét et on les
reporte sur le diagramme de maniere a identifier le processus de rayonnement de
I’émission observée, sachant que les principaux mécanismes ont des indices de couleur
relativement bien différenciés.

Ces indices de couleurs sont calculés a partir d’observations et de modeles. Les
raies d’émission y contribuent largement; ainsi pour une région HII, les raies de la
série de Paschen (P et P) sont importantes en bande J; en bande K, ce sera une
raie de la série de Brackett, Bry. Campbell et Terlevitch (1984) ont déterminé les in-
dices de couleur d’une telle région, avec des valeurs de [J-H]=0,05 et [H-K]=0,60. Les
couleurs des étoiles (en fonction de leur type spectral) sont bien connues (voir par
exemple, [Koornneef, 1983]); les étoiles de type super—géantes rouges, i.e. des étoiles
de masse > 8 M dans une phase d’évolution avancée nous intéressent particulie-
rement car leur présence est un indice d’une possible flambée d’étoiles récente. En
effet, les étoiles les plus brillantes sont trés massives (et tres chaudes), et ont une vie
trés courte (107 ~ 108ans). A la suite d’un épisode de formation d’étoiles, I’émission
dans 'infrarouge sera fortement dominé par ces étoiles (ces derniéres étant en phase
de super—géantes rouges). Leur indice de couleur est de [J-H]=0,80 et [H-K]=0,28
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Figure 3.4 - : Diagramme de couleur [J-H]/[H-K]. Un diagramme de ce genre permet

de déterminer 'origine du rayonnement observé. On y trouve I’émission d’étoiles super—

géantes rouges, de gaz ionisé et d’un corps noir chaud (40,000K); on voit aussi les lieux
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température varie de 1600 & 40,000K.
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(Glass,1976). L’émission non-thermique au cceur de nombreux quasars et autres ga-
laxies actives suit souvent une loi de puissance F(v) oc v2. On a donc indiqué cette
région ([J-H]=1,0 et [H-K]=1,15) sur le diagramme de couleurs. Ainsi, par exemple,
I’émission d’un «hot—spot» ayant des indices [J-H] de 0,2 et [H-K] de 0,5 sera co-
hérente avec une origine a 75% de gaz ionisé et & 25% de super—géantes rouges.
On notera cependant que le rougissement peut introduire de grandes incertitudes
sur les couleurs relatives: le vecteur de rougissement Ay indiqué sur la figure 3.4
indique le déplacement d’une valeur dii a une magnitude de rougissement. Dans les
régions centrales de M&82, par exemple, Ay peut atteindre jusqu’a 25 magnitudes
[O’Connell et al., 1995]. Ainsi, la position sur le diagramme couleur/couleur peut
étre équivoque, a cause de ce rougissement.

Notons maintenant deux points importants concernant la précision photométrique
des observations.

3.5.1 Calibration photométrique

Il faut tout d’abord noter que 'analyse des données fournies par 1'optique adap-
tative n’a pas encore atteint la maturité nécessaire pour une photométrie précise.
Par exemple, le halo de la FEP qui contient une partie des photons doit étre pris en
compte. Comment déterminer la taille du diaphragme optimal intégrant tout le halo
mais pas de ciel? De plus, la calibration photométrique doit étre effectuée régulie-
rement, car I'instrument ne présente pas une stabilité absolue tres fiable; cependant
la stabilité relative entre les bandes est assez bonne. Si I'on définit une constante
photométrique Cpgnge = 2,5 X log(Fluz) + Mag, on peut voir sur la figure 3.5 que
Cy, Cy et Ck peuvent varier d’'une magnitude d’une étoile a ’autre. Par contre les
Cy — Cy, Cx — Cy et Cy — Ck sont relativement constants (surtout si 1’on retire
I'observation en bande K de I’étoile FS4). Cela indique qu’il serait prudent d’éviter
la photométrie absolue. Ceci s’applique bien entendu uniquement aux données que
nous avons obtenu lors de la mission d’observation de septembre 1994 (conditions
photométriques médiocres); ce n’est pas une loi universelle. Comme aucune étude
systématique n’a été entreprise sur la stabilité et la calibration photométrique, il ne
nous est pas possible d’établir une regle plus générale.

3.5.2 Calcul d’erreur

Par ailleurs, le calcul d’erreur sur la photométrie n’est pas sans difficulté. Si I’erreur
en flux est due au bruit de photons, op = V/F, et I'erreur en magnitude est (tres
grossierement) donnée par oy = ‘%—AF/I‘O'F, avec M = —2,5log,y(F), alors oy =
2,501 /F = 2,5/In(10)V/F, que I’on peut écrire en termes d’erreur relative, o =
1.08 % O'F/F
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Je pense cependant que erreur principale provient de I'estimation (approxima-
tive) de I’émission du ciel et du bulbe de la galaxie. Cette erreur devient négligeable
lorsque le flux intégré des régions d’intérét est important. Supposons que l'erreur
d’estimation du niveau du ciel est o., celle—ci étant constante, on introduit une er-
reur proportionnelle au nombre de pixels dans le diaphragme. Le probleme est que
I’on ne connait pas o, et il n’y a pas de moyen simple de I'estimer (sauf pratiquer
une statistique sur un grand nombre de ciels). Mais cet effet est inverse de Deffet
du bruit de photons, car plus le diaphragme est grand plus o est petit (s’il y a du
signal). Ainsi on comprend la nécessité d’effectuer la photométrie uniquement sur
les régions ou le signal est nettement supérieure au niveau (supposé) du ciel.
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Figure 3.5 - : A gauche, les indices photométriques C;, Cy et Ck pour les standards
photométriques FS3, FS4, FS7, HD29250 et HD24849 lors des observations de la mission de
septembre 1994. On note la grande variation de cet indice en fonction de I’étoile observée,
reflétant le manque de stabilité photométrique de I'instrument. A droite, les indices relatifs
Cyg —Cj, Cx — Cy et Cg— Ck dont la variation est beaucoup plus faible (surtout si 'on
ne considére pas la pose en K de FS4), la variation étant de 0,07 magnitude.

3.5.3 Chromatographie

Nous avons développé (avec Eric Gendron) une nouvelle technique qui permet
de faire de la séparation en couleurs en deux dimensions a partir de la photomé-
trie relative. On pourrait appeler cette technique la chromatographie, en référence
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[J-H]

Figure 3.6 - : Diagramme de couleur [J-H]/[H-K]. Les zones hachurées indiquent le
codage des fausses couleurs utilisées dans la photométrie & deux dimensions. Ainsi une
zone rouge indiquera un flux provenant en majeure partie de super—géantes rouges, etc.
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a la méthode utilisée en chimie qui consiste a identifier ou a analyser le dosage
des constituants d’un mélange en fonction de leur adsorption sélective. Le probléeme
de la technique couramment utilisée (i.e. les diagrammes couleur/couleur) est que
I’on définit des zones d’intérét dans I'image de maniere subjective, et I’on peut ne
pas voir certaines régions ne présentant pas de particularités morphologiques mais
dont la couleur peut étre trés informative. Le principe de notre méthode consiste a
associer une fausse couleur & chaque zone importante du diagramme de couleurs °
et & déterminer pour chaque pixel de I'image, grace & ses indices [J-H| et [H-K] la
fausse couleur associée dans le diagramme de couleurs. On obtient ainsi une image
(un chromatogramme) ou le codage des couleurs reflete le processus physique prin-
cipalement responsable du rayonnement. La figure 3.6 indique comment ces zones
sont définies. Bien entendu, cette technique ne permet qu’une évaluation qualita-
tive, et ne tient pas compte des barres d’erreur. Ainsi, pour les réduire au maximum,
on appliquera un filtrage (sous la forme d’une convolution par un «haut de forme»
normalisé, équivalent & un diaphragme centré sur chaque pixel), qui dégradera la
résolution. Bien entendu, si le temps d’observations n’était pas limité, on pourrait
obtenir des chromatogrammes & la limite de diffraction. Mais comme cette technique
ne reste pour le moment qu’informative, elle permet, par exemple de confirmer un
résultat de déconvolution ou encore la dynamique d’un modele.

Par ailleurs, on note que la dégradation de la résolution est inévitable, et ne résulte
pas uniquement d’un rapport signal a bruit insuffisant; la résolution varie en fonction
de la longueur d’onde (d’une part a cause de la limite de diffraction et d’autre part
a cause de la correction partielle), et il est nécessaire de ramener les images dans
les différentes bandes a une méme résolution afin de pouvoir les comparer. Dans
le cas idéal, on voudrait aussi prendre l'énergie du halo de la FEP en compte, et
il faudrait faire 'analyse photométrique sur des images déconvoluées, mais dont le
flux est préservé.

On trouvera un exemple de I'utilisation de cette technique dans la section 4.2 qui
permet de confirmer ’existence d’un anneau de flambée d’étoiles autour du noyau
de NGC 863.

3.6 Chaine de traitement des images

La figure 3.7 récapitule la séquence d’acquisition/traitement des données & partir
du télescope jusqu’a l'interprétation astrophysique. Il faut noter que dans la pra-
tique il n’est généralement pas possible d’établir un schéma aussi simple, car chaque
image est différente et nécessite un traitement particulier. Un exemple de cela est
la présence de bruit corrélé. L’amplitude de celui—ci varie dans le temps, il est donc

10. Par exemple, le rouge sera associé aux super—géantes rouges, le noir a 1’émission de corps
noir, le bleu & ’émission de gaz ionisé, le vert aux quasars, etc.
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Figure 3.7 - : La séquence d’acquisition et de traitement des images. En pratique, il n’est
généralement pas possible d’établir une chaine aussi propre, chaque image étant différente
et affectée d’un bruit particulier.
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nécessaire de moduler le nombre d’itérations a appliquer pour le retirer, de facon a
ne pas affecter la structure de I'image. De plus, les erreurs de correction se propa-
gent, de facon importante dans la chaine et un pixel mort mal corrigé ou un résidu
de bruit corrélé peut facilement entrainer la divergence d’un algorithme de décon-
volution. Nous verrons dans le chapitre 5 que cet effet est largement réduit avec
un détecteur dont le bruit est faible et constant. Il est alors possible de traiter les
images de facon plus automatisée. C’est, entre autres, ce genre de technique qui
a permis la caractérisation de la bonnette d’optique adaptative avec un si grand
nombre d’étoiles.
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Chapitre 4

Observations avec ADONIS:
résultats

Les premieres galaxies observées avec ADONIS furent NGC 1068 et NGC 7469.
On trouvera les résultats de NGC 1068 dans 'article de Marco, Alloin et Beuzit,
[Marco et al., 1996]. NGC 7469 a été ré—observée par PUEO, et les résultats obtenus
par les deux instruments font 1'objet de la section 6.4. Les résultats présentés ici
sont ceux de la mission de septembre 1994, d’une durée de quatre demi—nuits, dont
une de mauvais temps. En tout, cinq galaxies (Markarian 565, NGC 863, NGC 1365,
NGC 1365, NGC 7714, NGC 1386) furent observées en J, H et K, et I’asservissement
fut tenté sans succes! sur cinq autres (NGC 7592, NGC 7590, NGC 454, NGC 1097,
NGC 1241).

4.1 Markarian 565

4.1.1 Contexte.

Markarian 565 est une galaxie SABO, d’une magnitude B=13,35 et d’une lumi-
nosité absolue de 5 x 10'° L. Elle était considérée jusqu’a présent comme une
galaxie de Seyfert, mais nos résultats et ceux de Mulchaey en spectro-imagerie
[Mulchaey et al., 1996], indiquent une erreur probable de classification. Sa distance
est de 72 Mpc (en supposant Ho=75 km.s~'.Mpc™!), ce qui donne une échelle de
350pc par seconde d’angle sur la galaxie. Une image a grande échelle ne montre pas
de compagnon apparent, ni de structure particuliere: C’est une galaxie fortement in-
clinée, dont l'identification n’est pas facile(SABO ou RSAB0?). L’émission en [OIII]

1. La raison pour laquelle I'asservissement n’a pas fonctionné dans tous les cas n’est pas unique-
ment dii & la faible luminosité du noyau, mais aussi aux conditions d’observations (nuages, seeing)
et & des problemes d’optique adaptative (désynchronisation, etc.).
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[Mulchaey et al., 1996] est tres faible, avec un pic & environ 1” au nord-est du noyau
visible.

Les temps d’intégration pour ces observations étaient ¢t; = 20 min, tg = tx =
10 min; malgré cela, le bruit sur la pose en J était tres important. De plus, la
séquence d’acquisition ne fut pas optimale, car I’étoile de référence fut observée
apres ’acquisition de I'objet dans toutes les bandes. Les ciels furent pris en déplacant
I'objet sur la cible?. Malgré ces difficultés, un traitement pointu fait apparaitre des
structures intéressantes sur I'image déconvoluée (figure 4.1).

4.1.2 Résultats.

Markarian 565, bande K

ey ,/J =)

-1.6

3.2 I =) X 5
32 16 0 1.6 3.2

offset (")
deconvoluee par maximum de vraisemblance, 100 iterations

Figure 4.1 - : Image en bande K de Markarian 565. Cette image a été déconvoluée et
I'on observe distinctement deux noyaux. L’image mesure 2,2kpc de coté et la séparation
des noyaux est de 150pc. Le nord est en haut et ’est & gauche.

Tout d’abord, on remarque un extension diffuse allongée dans I'infrarouge dans un
plan perpendiculaire au disque de la galaxie (sur les images visible [Mulchaey et al., 1996]
le disque est vu presque par la tranche et dans un axe nord—est/sud—ouest). De plus,
on distingue clairement un noyau double superposé a cette émission diffuse. La sé-
paration des deux noyaux est de 150pc, ce qui est tres petit si I’on suppose que

2. Cette technique n’est pas valable sur les objets étendus comme nous ’avons découvert.
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I’'un d’eux est une région HII et 'autre le «vrai» noyau; cela impliquerait une tres
grande concentration de gaz dans une petite région . Une étude des couleurs (voir
table 4.1) indique que le noyau ouest est sirement stellaire ([J-H] = 0,65, [H-K] =
0.31), de méme que le bulbe de la galaxie ([J-H] = 0,62, [H-K] = 0.41), alors que le
noyau a l’est parait avoir une composante de gaz ionisé en plus d’une contribution
stellaire ([J-H] = 0,50, [H-K] = 0,50), avec Ay = 1, c’est-a—dire une forte absorption
(extinction sélective) due a des poussieres interstellaires. En bande K, cette com-
posante produit la moitié du flux émis, mais I"absorption réduirait la luminosité de
cette région d’'une magnitude. Ainsi, la luminosité intrinseque de cette source serait
plus élevée, et serait le site d’'une flambée d’étoiles.

Tableau 4.1 - : Les couleurs des deux noyaux de MRK 565. Se référer au diagramme
de couleurs pour les processus a ’origine de celles—ci. Les diaphragmes mesurent 0,5” de
diamétre car la séparation angulaire des deux noyaux est de 0,5”.

[J-H] [H-K]
Noyau ouest | 0,65 + 0,05¢ | 0,31 + 0,05
Noyau est 0,50 + 0,05 | 0,50 4+ 0,05
bulbe 0,62° 0.41

2 Estimé & partir du bruit de photons uniquement.
b Estimé sur toute la région autour du noyau, bruit de photons négligeable, mais ’erreur due &
I’estimation du ciel probablement plus importante

Il est intéressant de noter que Mulchaey [Mulchaey et al., 1996], trouvent une
composante tres faible de [OIII] au nord est du noyau visible dont le pic est a ~1”
au nord-est de celui—ci. Ceci peut étre un indice d’une région d’ionisation. Notre ob-
servation d’une composante de gaz ionisé a ’ouest du noyau stellaire confirme cette
observation, et cette source serait alors probablement le site de formation d’étoiles,
dont la plupart seraient jeunes et tres chaudes et qui ioniseraient 1’hydrogéne molécu-
laire. La forte luminosité infrarouge (Lrg ~ 2,2 x 10! L) et 'exces en ultra—violet
(d’ou la classification Markarian) sont des indicateurs de flambée d’étoiles. Si 1’on
suppose que la majorité du flux dans la bande K provient du rayonnement «free—
free», on peut estimer la densité surfacique d’amas OB [Mezger et al., 1974]. Celle—i
serait approximativement de 860 My .pc 2 sur la source compacte. Si Defficacité du
taux de formation d’étoiles est de 50%, la densité surfacique totale (étoiles + gaz)
est & peu prés de 2000 Mg.pc=2, une valeur & comparer & 3000 Mg.pc~2 dans M83
[Gallais et al.,1991b], une galaxie avec un starburst bien défini. On en déduit que le
taux de formation d’étoiles est supérieur aux régions classiques de formation d’étoiles
(~1000 Mg.pc—2 dans la Voie Lactée, [Larson, 1988]), mais pas aussi vigoureux que
dans un starburst «standards.

La présence de cette flambée d’étoiles peut s’expliquer par ’action du deuxieme
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noyau: l'effet de marée d’une composante sur ’autre et la collision de grandes masses
de gaz peuvent donner lieu a un accroissement du taux de formation d’étoiles. On
conclut donc que le noyau est double, probablement diu a la collision et a la fusion
de deux galaxies et que la haute concentration de gaz dans la région centrale du
reliquat provoque une flambée d’étoiles dans I'une des composantes.

4.2 NGC 863 (alias Markarian 590)

C’est une galaxie spirale de type SA(s) avec un noyau de Seyfert de type 1,2.
Sa magnitude B est de 13,85 et sa distance est =~ 100Mpc. A grande échelle, a 15
minutes d’angle, NGC 856 est un compagnon probable. Des observations a 8,4 GHz
[Kukula et al., 1995] indiquent un noyau ponctuel (< 0.1”, soit < 50pc en distance
réelle sur la galaxie.), mais avec une extension assez faible (16 fois moins brillante
que le noyau) a 0.5” au nord-nord-ouest. Nos observations montrent un tel noyau
entouré d’émission diffuse. Une image déconvoluée (figure 4.2) montre que cette émis-
sion serait un anneau. Cependant, sachant que 1’artefact le plus facilement produit
par n’importe quel algorithme de déconvolution est un anneau (cf. section 3.4.4), il
nous faut étre prudent.

4.2.1 Approche photométrique

Pour décider si cet anneau avait effectivement une réalité physique, nous avons pris
le contre-pied de ’approche morphologique: nous avons regardé si sa composition
était compatible avec le modele invoqué pour expliquer sa présence (un anneau
de formation d’étoiles circumnucléaire). Nous avons donc appliqué la technique de
séparation en couleurs, la chromatographie, aprés un filtrage spatial (pour augmenter
le rapport signal a bruit); les résultats sont présentés dans la figure 4.3.

On note sur cette figure un tres claire séparation en plusieurs structures: le noyau
et la présence d’un anneau de 700 parsecs de diametre, dont la quasi—totalité est
représentée en rouge. Si I'on se réfere a la figure 3.6, on voit que cela correspond
a une émission caractéristique de super—géantes rouges. Ceci est trés encourageant,
car cela impliquerait que le résultat de la déconvolution est valide. De plus, le noyau,
représenté en vert, correspond A une émission en loi de puissance F, oc v~2 carac-
téristique du rayonnement non—thermique associé aux noyaux actifs. On remarque
aussi une région bleue sur la partie ouest de I’anneau, ce qui traduit de 1’émission
de gaz ionisé. Le tableau 4.2 récapitule les couleurs des principales régions du centre
de NGC 863.
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Figure 4.2 - : Image en bande H de NGC 863 (=Markarian 590). Elle a été déconvoluée
et 1’échelle de I'image est de 500pc par seconde d’angle. Le rayon de I’anneau mesure
~550pc. Le nord est en haut et 'est & gauche.
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Figure 4.3 - : Chromatogramme de NGC 863. Dans cette image, chaque couleur repré-
sente une région du diagramme de couleurs [J-H]/[H-K]. L’anneau apparait distinctement

comme une région composée d’étoiles de type super—géantes rouges, alors que le noyau a

un rayonnement en loi de puissance F, oc v~2, typique de 1’émission non-thermique des

noyaux actifs.
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Tableau 4.2 - : Récapitulatif des couleurs du noyau de NGC 863. Ce sont des moyennes
sur toute la région en question. Ainsi le signal n’est probablement pas limité par le bruit de
photons, car la surface (donc le flux intégré) est grande, I'incertitude dépend donc surtout
de 'estimation du fond et est difficile & quantifier.

[J-H] | [H-K] | Interprétation

Noyau 0.89 | 1,10 | Emission non thermique

Anneau (est) 0,52 | 0,11 | Super—géantes rouges, starburst récent?
Anneau (ouest) | 0,46 | 0,26 | Etoiles jeunes, starburst en cours?

4.2.2 Interprétation

[’association des deux phénomenes distincts starburst/NAG est assez fréquente
(par exemple, NGC 7469 ou NGC 1068), et s’integre trés bien dans le modele unifié
des NAG, car le starburst est associé a un gigantesque réservoir de gaz et peut pro-
voquer des processus qui permettront au gaz de s’effondrer sur les régions centrales.
Si lon considére que les étoiles super—géantes rouges ont un indice de couleur [V-
K]~3 [Koornneef, 1983], et que la correction bolométrique est ~ 1.0 [Allen, 1991],
alors l'intensité de la flambée d’étoiles dans tout ’anneau, ramenée en luminosité
solaire est de L = 10'° L. Le probléme dans ce cas est de connaitre le mécanisme
permettant de dissiper le moment angulaire et d’amener la matiére dans les ré-
gions tres centrales du noyau. On remarquera sur la figure 4.2 un petit «pont de
matiere» au nord du noyau, reliant celui—ci a ’anneau. Il est intéressant de no-
ter que sa position correspond de pres a la petite surintensité observée en radio
a 8,4GHz [Kukula et al., 1995]. De plus, un modele physique de «barres dans les
barres» [Shlosman et al., 1989] indique que de tels ponts pourraient produire un po-
tentiel gravitationnel non symétrique, qui induirait un couple suffisant pour dissiper
du moment cinétique.

Nous avons aussi un élément intéressant sur la propagation de la flambée d’étoiles:
I’anneau parait plus allongé selon ’axe Nord—Sud que selon ’axe Est—Ouest. Cela
peut signifier que I’anneau n’est pas tout a fait perpendiculaire a la ligne de visée.
Si c’est le cas, la région «active» de formation d’étoiles sur le bord ouest de I’anneau
peut s’expliquer par un phénomene dynamique: supposons que le gaz de la galaxie
s’effondre sur la région starburst dominée par des super—géantes rouges; a l’inter-
face, le choc de masses gazeuses importantes et I’augmentation de la densité du gaz
peuvent chauffer le gaz, produisant une fragmentation et un effondrement qui peut
déclencher une flambée d’étoiles; les étoiles de type O et B ioniseront le gaz restant,
et c’est cet effet que nous observons. Ce modele simple ne prend pas en compte la
dynamique de anneau (perd—il de la masse? son rayon reste—t—il constant, etc?).
Pour valider ou infirmer un tel modele, des mesures de rotation dans les bande du
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CO sont nécessaires; tout d’abord pour voir si I’anneau est effectivement incliné
mais aussi pour déterminer si le gaz du bulbe de la galaxie est effectivement en
contraction.

4.3 NGC 1365

Cette galaxie est une galaxie spirale barrée bien connue [classifiée (R’)SB(s)b] (fi-
gure 4.4). Son noyau est de type Seyfert 1. Elle est brillante (B=10,32) et proche (20
Mpc), et a donc fait I’'objet de nombreuses études (par exemple [Teuben et al., 1986]).
Son inclinaison est de 55° a la tangente du plan céleste. Osmer [Osmer et al., 1974]
indique que le noyau traverse une phase starburst a cause de la présence d’étoiles
jeunes et de la forte émission de rayonnement ionisant. Les observations de E.M. et
G.R Burbidge [Burbidge & Burbidge, 1960] ont montré qu’il existe un disque en ro-
tation dans la région nucléaire. Lindblad [Lindblad, 1978] indique que le rayon de ce
disque devrait étre de ordre de 700pc (avec Hy=75km.s~'.Mpc™'), soit 7 secondes
d’angle et que la vitesse de rotation est élevée (de l'ordre de 260 km.s™'.kpc™').
Edmunds et Pagel [Edmunds & Pagel, 1982] montrent, grace a des observations
spectroscopiques, que le noyau ressemble a un noyau de Seyfert 1, alors que la
région autour (dans un rayon de 400 pc) présente des caractéristiques de Seyfert
2. En méme temps, Sandqvist et son équipe [Sandqvist et al., 1982] trouvent de
nombreux «hot-spots» autour du noyau grace a des observations en radio a 6 et
20 cm. Les zones brillantes de la galaxie correspondent aux forts gradients d’émis-
sion radio; les auteurs soupconnent des supernovae d’étre responsables de ce genre
d’activité. Des observations plus récentes ([Sandqvist et al., 1995]) indiquent qu’il
s’agit effectivement d’un starburst puissant. Jorsiter [Jorsdter et al., 1984] déter-
mine la cinématique a partir d’observations en [OIII], et trouvent un champ de vi-
tesse dont I’amplitude perpendiculaire au plan de la galaxie croit avec le rayon. En
1991, Storchi-Bergamn et Bonatto [Storchi-Bergamn & Bonatto, 1991] expliquent
ce phénomene par 1'observation directe d’un céne d’émission de [OIII]. Celui—ci est
perpendiculaire au plan de la galaxie et d’une dimension projetée de 1,0x1,5kpc.
Pour en finir avec la dynamique, les résonances de Lindblad ont été déterminées
par Teuben [Teuben et al., 1986]. Celle extérieure se trouve a I’extrémité des barres
(R ~ 10 kpc), la résonance intérieure est a un rayon de 1.,5 kpc alors que la réso-
nance intérieure intérieure, si elle existe est tres proche du centre (R < 200 pc).
Cependant Moorwood, [Moorwood, 1996], montre I’existence d’un anneau starburst
autour du noyau avec un rayon de 1,3 kpc, visible en Br(y) et dans les raies de I’hy-
drogene moléculaire. On le distingue sur I'image centrale de la figure 4.4. Apres avoir
établi ces éléments décrivant un noyau complexe, voyons si un apport en résolution
peut amener des éléments de compréhension a 1’échelle du kiloparsec central.
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Figure 4.4 - : NG 1365. A gauche, une image de 10’x10’0obtenue du Dss(Digital Sky
Survey). Au centre, une image composite ADONIS en bande K, & droite des zooms successifs
sur des images déconvoluées.
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Figure 4.5 - : A gauche, La région centrale ot I'on distingue les deux cavités créées par
I'interaction du cone de [OIII] et du milieu interstellaire. A droite, le noyau apparemment
double, mais dont l’orientation est troublante car elle ne s’accorde pas avec le reste du
modele.
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4.3.1 Résultats

On trouvera les résultats des observations de NGC 1365 sur les figures 4.4 et 4.5. La
premiere chose remarquable est que 1’on identifie une contrepartie au cone d’éjection
de [OIII]: au sud-est, on peut distinguer une «cavité» alignée avec 'orientation du
cone. Celle—ci est interprétée comme une déplétion du milieu interstellaire & cause de
I’interaction des particules énergétiques; de tels effets de déplétion sont effectivement
observés dans le super—vent présent dans certaines galaxies starburst (e.g. M82,
[Shopbell & Bland-Hawthorn, 1995]). Si le flux en K provient du rayonnement free—
free, il est normal que des cavités dans le milieu interstellaire apparaissent moins
brillantes. Il est trés intéressant de noter une contre—partie au nord—ouest du noyau,
ce qui implique une symétrie au «super-vent». Il n’y a pas de raison que ce ne
soit pas le cas, mais seule la faible opacité du bulbe en infrarouge permet de voir
«derriere» la galaxie par transparence et de confirmer l'existence de cette contre—
partie symétrique. La deuxieme chose remarquable est le noyau «double». On peut
soit, considérer cela comme un vrai noyau double, ou alors comme un noyau complexe
dont une des composantes est aussi brillante (tout au moins dans I'infrarouge proche)
que le noyau actif.

La séparation des deux composantes est de 40 pc (figure 4.5), soit un peu plus
grand mais sans pour autant étre incompatible avec la taille supposée (5 pc dans
NGC 1068) du tore moléculaire du modele unifié. L’orientation des deux composantes
et de 'extension diffuse au nord n’est cependant pas vraiment compatible avec le
jet [OIII] (on s’attendrait a ce qu’il soit peut étre dans un plan perpendiculaire). On
remarque d’ailleurs une émission diffuse allongée dans la direction perpendiculaire
qui pourrait facilement s’interpréter comme un anneau de rayon ~ 130pc; de plus
il est dans le méme plan que ’anneau de formation d’étoiles®. Si c’est le cas, alors
cet anneau cache le noyau ouest (légerement plus brillant) et le noyau est (dont on
remarque une extension jusqu’a 270pc exactement dans le prolongement des noyaux)
pourrait étre une région HII, un bras de gaz qui atteint le noyau via un chemin peu
conventionnel.

Par ailleurs, ce noyau double pourrait alors étre le signe d’un merger. A nouveau,
dans ce cas, I'orientation des deux noyaux ne s’explique pas de fagon simple, mais
les effets dynamiques produisent souvent des morphologies non—régulieres; quoiqu’il
en soit, on ne voit pas comment cela s’integre aux régions diffuses a plus grande
échelle.

La figure 4.6 récapitule le modele le plus plausible, au vue des présentes obser-
vations: le noyau de Seyfert 1, a 'ouest, est entouré par une région tres active et
trés chaude reproduisant les caractéristiques d’un noyau de Seyfert 2 (NLR), dans
un rayon de 400 pc comme le constate Edmunds et Pagel [Edmunds & Pagel, 1982].

3. Anneau que I’on distingue sous forme de faible émission elliptique avec un diameétre beaucoup
plus grand, avec une orientation tout & fait semblable. Les deux «hot—spots» au sud—ouest en font
partie.
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Dans cette région se trouvent le cone d’éjection de matiere observé en [OIII], et dans
un plan perpendiculaire, un anneau; celui—ci est soit un anneau de formation d’étoiles
associé a la résonance interne interne de Lindblad (cf. [Teuben et al., 1986]), soit le
fameux tore moléculaire, le rayon de 130pc étant tres grand pour ce dernier mais pas
forcément rédhibitoire, vu 1’étendue de la région de type NLR. Quoiqu’il en soit, les
nombreux «hot-spots» sont interprétés comme des filaments ou des régions d’hydro-
gene ionisé par le milieu ambiant dans ’anneau starburst. La région a I’est du noyau
pourrait par exemple étre un long filament sortant du plan de la galaxie, et dont
la région la plus brillante, proche du noyau, produirait ce qui parait étre un second
noyau. Ce modele, bien que plausible, décrit la compréhension actuelle du noyau. Il
évoluera certainement avec de nouveaux éléments observationnels qui deviendront
disponible avec ’avenement de la spectroscopie couplée a 'optique adaptative.

Il apparait donc clairement que des observations supplémentaires seront néces-
saires pour expliquer ce noyau avec un modele cohérent. Il est a regretter que les
ciels obtenus ne permirent pas d’effectuer de la photométrie car une analyse utili-
sant les diagrammes de couleurs* nous aurait peut étre permis d’y voir plus clair
dans la structure de ce noyau apparemment inextricable. Par exemple, pouvoir dé-
terminer la composition de I’anneau ou encore la nature des deux noyaux aurait pu
contraindre les interprétations efficacement.

4.4 NGC 7714 et NGC 1386

J’ai rassemblé ces deux galaxies sous une seule section car les observations et le
traitement des images ne permettent d’apporter que des éléments assez qualitatifs
aux modeles proposés. En effet, les conditions d’observation de ces deux noyaux ont
rendu le dépouillement délicat: les FEP et les ciels ont été obtenus trop longtemps
apres les objets. Les résultats de déconvolution sont donc (volontairement) sous—
interprétés, et la photomeétrie est a prendre avec circonspection.

4.4.1 NGC 7714

Cette galaxie spirale barrée de type SB(s) au noyau dominé par I’émission d’hydro-
gene ionisé fait partie d’'un amas de galaxies [Garcia, 1993], se situant & une distance
de 37Mpc. Des observations en H[c] et en spectroscopie infrarouge [Gonzalez—Delgado, 1995]
indiquent que toute la galaxie subit une intense flambée d’étoiles, plus particulie-
rement dans la région du noyau, et que 1’age du starburst est de 3 ~ 5 x 10° ans.
Il y a aussi trois régions HII complexes dans la région circumnucléaire et dans les
bras spiraux. De plus, les vitesses indiquent que les mouvements ne sont pas circu-
laires. La présence de galaxies voisines peut influencer le potentiel gravitationnel de

4. Spectroscopie a basse résolution
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Figure 4.6 - : Modele proposé pour expliquer la structure complexe de NGc 1365. Un

noyau de Seyfert 1, entouré par un anneau de formation d’étoiles ou de gaz trés chaud

(NLR?), avec un cone d’éjection énergétique et symétrique. De plus, des filaments de HII

tombent sur le noyau en dehors du plan de la galaxie, produisant les nombreux «hot—spots»

observés.
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Figure 4.7 - : A gauche, la carte de champ de NGC 7714 obtenue & partir du Dss (Digital
Sky Survey), ou l'on voit la structure barrée de la galaxie. A droite, le noyau en bande

K, déconvolué par maximum de vraisemblance. On note I’émission diffuse qui entoure le

noyau.
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la galaxie et induire ces mouvements; les collisions ou les concentrations de masses
de gaz qui résultent de ces mouvements non-—circulaires peuvent étre responsables
de la flambée d’étoiles. Des observations de cet objet a haute résolution angulaire
devrait étre intéressantes et informatives sur la position ainsi que sur l'intensité du
starburst. Malheureusement, les conditions d’observations ne furent pas idéales, et
le résultat ne permit pas d’aller bien loin dans I'interprétation (figure 4.7).

Coupes Nord/Sud et Est/Ouest

1.0

0.8

0.6

0.4

Intensite normalisee

0.2

I
|
\
I

0.0

offset(")
Trait plein: FEP, pointille: image brute, intermittent: deconvoluee

Figure 4.8 - : En trait plein, une coupe de la FEP dont la largeur & mi-hauteur mesure
0.5”; les traits pointillés représentent des coupes selon les axes nord/sud et est/ouest
(FWHM1.3”; les traits intermittents sont les mémes coupes, mais sur 'image déconvulée,
dont la largeur & mi-hauteur est de 0.9”, soit & peu pres 60 pc. Toutes ces images sont en
bande K.

Le noyau est clairement résolu (c’est-a—dire que la résolution de 'instrument est
supérieure & l’extension spatiale du noyau); les coupes des images selon des axes
nord/sud et est/ouest indiquent que méme déconvoluée, la largeur & mi hauteur du
noyau reste bien supérieure a celle de la FEP (figure 4.8). Le noyau est classifié HII,
et nos observations sont conformes a cela: la largeur a mi-hauteur du noyau est
d’a peu pres 60 pc, soit trop grande pour un noyau de Seyfert 2 (taille moyenne
de la NLR ~ 10 pc). Une extension spatiale n’est donc pas surprenante, d’autant
que l'on distingue de petites structures asymétriques sur les bords. De plus, on
note que le noyau est plongé dans une émission diffuse, mais qui n’a cependant
pas la régularité d’un disque; la dimension de cette région diffuse est de I’ordre du
kiloparsec, comparable aux régions starburst «classsiques». Les images en H et en J
montrent des structures tout a fait semblables, mais des nuages lors des observations
empéchent toute analyse photométrique.
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Figure 4.9 - : A gauche la répartition de ’émission en Ho + [NII] (adapté de [Tsetanov
& Petrosian, 1995]), et & droite, nos observations du noyau infrarouge.

4.4.2 NGC 1386

C’est une galaxie spirale barrée SB(s), avec un noyau de Seyfert 2. Elle est proche
(12 Mpc) ce qui permettrait d’atteindre 6 pc de résolution si les images étaient
limitées par la diffraction. Une carte en Ha [Tsetanov & Petrosian, 1995] montre
une élongation (mesurant un peu moins d’un kpc) de I’émission associée au noyau
selon un axe nord-sud, et la présence d’un anneau en forme d’ellipse, de diametre
de 3000 x 600 pc, et dont ’angle horaire de l’inclinaison de ’axe majeur est de
160°. Ce dernier est probablement le site d’une activité starburst pour apparaitre
si clairement en Ha. Nos observations (figure 4.9) montrent que la partie centrale
du noyau en infrarouge reprend l'inclinaison de cet anneau; étant donné que cet
allongement est probablement dii a un effet de projection, il n’est pas surprenant
que le ’élongation du noyau en infrarouge soit semblable a celle de I’anneau.

Les indices de couleurs varient entre [J-H| = 1.0 et 0.5, et [H-K] = 1.1 et 0.5 dans
la région centrale. Nous sommes donc incapable de trancher entre une émission de
loi de puissance F' o< v™ avec 0 < n < 2, ou de I’émission de gaz ionisé affectée
de rougissement (environ 8 magnitudes sont nécessaires pour ramener les indices de
couleur dérougis a ceux de I’émission nébulaire), et de population stellaire «<normale»
de bulbe de galaxie. La seule variation des couleurs sur toute la région centrale est
une légere croissance des indices [J-H] et [H-K] en s’éloignant du noyau (de ’ordre de
une magnitude sur un rayon de 400 pc). Cela peut avoir pour cause une densité de
poussiére croissante et donc une absorption plus importante sur les régions externes.
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Une hypothése serait de supposer qu’'un noyau HII, en partie caché par un disque de
poussieres vu presque par la tranche, est le siege d’une vigoureuse flambée d’étoiles.
L’effet de projection laisse alors supposer que le noyau tres étendu et asymétrique
aurait alors une forme de disque. Si c’est le cas, ce dernier a un rayon de 200 pc et
une épaisseur de 150 pc ce qui est assez important. Si le noyau est réellement de type
Seyfert, alors son extension (car il est résolu) est trés importante, et nous sommes
dans un cas similaire a celui de NGC 1365, c’est a dire que le noyau est entouré d’une
région de type NLR mais dont I’extension est grande face aux dimensions «normales»
de la NLR.

4.5 Résumé des résultats

L’observation de cinq galaxies représentant un échantillon large en type d’activité
et, brillance absolue montre que les divers processus physiques du modele unifié des
NAGs sont suffisant pour rendre compte des phénomenes observés. On note aussi que
la présence d’une flambée d’étoiles n’est pas toujours accompagnée d’activité Seyfert
dans le noyau, mais 'inverse est rare: un noyau de Seyfert est souvent accompagné
d’un starburst plus ou moins récent. De plus, des mécanismes de réaction en chaine,
d’instabilité dynamique ou de chocs de masses de gaz sont présents et permettent
d’expliquer les cas de flambée d’étoiles observés dans cet échantillon. On notera
encore que chacune de ces galaxies est soit barrée soit en interaction (voire méme en
fusion, plus ou moins avancée), confirmant I’hypothése qu'une asymétrie du potentiel
gravitationnel est suffisante pour déclencher un starburst.

Le fait qu’il n’y ait pas toujours un noyau actif au ceceur d’un starburst peut étre
expliqué par les masses mises en jeu. Par exemple, la densité surfacique déduite de
I’observation de Markarian 565 n’est pas tres importante a cause de sa grande éten-
due. Les processus d’interactions entre NAG et starburst sont encore mal compris,
mais on pourrait imaginer un scénario de fusion de deux galaxies dans lequel, lorsque
cette fusion sera complétement achevée, le noyau dépasse une masse critique, de-
vienne actif et relance la flambée d’étoiles en chauffant les régions voisines. L’étendue
spatiale du noyau étant a peu pres de 700 pc de diametre, et la densité surfacique
d’amas OB et de gaz calculée par nos observations étant de 2000 M, /pc?, on obtient
une masse totale de l'ordre de 10° M, ce qui est comparable & la masse initiale de
I'amas (4,5 x 10° My du modele de Norman & Scoville [Norman & Scoville, 1988]
donnant lieu & un noyau actif. L’association d’un starburst et d’un NAG a été illustrée
par NGC 863; on retrouvera un tel phénomene dans la section 6.4, ou I’on étudiera le
cas de NGC 7469, 'archétype de ce genre de galaxies). On y trouvera d’ailleurs un in-
dice sur le transport de la matiére de I’anneau vers le noyau (mais n’anticipons pas).
Nous constatons aussi qu’aucun cas n’est pareil; souvent, un modele simple n’est
pas suffisant pour tout expliquer. C’est le cas de NGC 1365, ou ’on est pas encore
convaincu d’avoir percé le mystere et trouvé le modele le plus réaliste. On finira par
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remarquer que les observations et le dépouillement de ces données sont extrémement
difficiles, étant aux limites de ce qui est faisable avec 'optique adaptative, et néces-
sitant une attention sans relache de la part de ’observateur: les magnitudes mises en
jeu produisent une correction partielle, ce qui implique de fortes variations de la FEP
au cours des observations. De plus, le temps étant toujours compté, on peut facile-
ment faire des erreurs® sur 'importance des ciels ou des standards photométriques.
Au dépouillement, on se rend compte de I'extréme sensibilité de la déconvolution
aux conditions initiales, et de la difficulté d’obtenir une photométrie dans laquelle
on peut avoir confiance. Tout cela implique que le travail (souvent caché) est tres
important. Nous allons voir dans le chapitre suivant, comment un instrument plus
sensible a faible flux, et une démarche d’observation plus systématique permettra
d’une part d’automatiser (et ainsi de fiabiliser) le dépouillement, réduisant ainsi les
erreurs possibles de manipulation, et d’autre part de réduire les erreurs propres a
I'optique adaptative, telles que I'obtention ou la variabilité de la FEP.

5. Et surtout des erreurs de jugement, a 5 heures du matin dans le froid de I’hiver chilien.
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Chapitre 5

Observations avec PUEO:
méthodologie

Lors des trois missions d’intégration et d’essais sur le ciel, des «tests de validation
scientifique» ont aussi été menés. Ceux—ci avaient pour but d’établir (ou de vérifier)
le bon fonctionnement de I'instrument sur une palette de programmes scientifiques
aux limites des performances théoriques. Ainsi, en plus des observations de Vesta
[Dumas et al., 1997], qui était en opposition (10 mai) au moment de la seconde
mission (3 au 8 mai), quatre programmes étaient définis & I’avance: deux avec des
PI! canadiens et les deux autres francais:

— Recherche des galaxies hotes de quasars ([Crampton et al., 1997]). Dirigé
par David Crampton et Simon Morris, le but de ce programme est d’observer
la morphologie et les structures de galaxies qui portent un quasar en leur
noyau. Ceci permet d’étudier les processus qui menent aux différents types
de noyaux actifs, et peut donner des indices sur la nature méme de 1’origine
des quasars. Ceux—ci sont généralement d’une magnitude >16; une technique
nouvelle a été employée pour trouver des étoiles guides suffisamment proches:
le couplage de catalogues. Cette méthode consiste a utiliser deux catalogues
différents (i.e. I'un de quasars, l’autre d’étoiles suffisamment brillantes, soit
d’une magnitude <15), & faire une recherche croisée sur les positions, et a
retenir tous les objets dans les deux catalogues dont la distance est inférieure
a4 30”. Une telle démarche nécessite des moyens informatiques spécialisés (e.g.
logiciel de recoupement de base de données).

— Etude d’amas globulaires Dans ce domaine, I’étude de R136 avec ADONIS
[Brandl et al., 1996] montre I’apport de la haute résolution angulaire. En dé-
terminant le diagramme HR, on peut remonter & la fonction de masse initiale
et apporter de nombreux éléments aux questions de formations d’étoiles dans

1. Principal Investigator
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les amas.

— Etoiles doubles et étoiles jeunes [Bouvier et al., 1997]. Ces programmes
constituent la suite d’'une étude commencée d’une part avec ADONIS a I’ESO et
d’autre part, avec le spectrographe a 3 dimensions BEAR au TCFH. L’étude
d’étoiles jeunes doit permettre d’établir la fréquence et les propriétés des
compagnons d’étoiles de masse intermédiaire pré-séquence principale. L’étude
d’ysos? permet d’approfondir la compréhension des mécanismes de forma-
tion d’étoiles. La phase qui se déroule entre le nuage de gaz en contraction et
I’étoile TTauri, par exemple est souvent cachée par d’'importantes profondeurs
optiques. Ainsi, I’étude d’objets jeunes peut apporter des contraintes sur les
modeles de formation et d’évolution d’étoiles.

~ Etude des galaxies 4 flambée d’étoiles [Rouan, 1996]. Le but de ce pro-
gramme est expliqué en introduction a la seconde partie du mémoire. Les
techniques d’observation, de réduction de données seront présentées dans la
section suivante, et les résultats de galaxies individuelles se trouveront dans
le chapitre 6. L’apport d’un instrument tel que PUEO sera expliqué dans la
section 6.4.

En plus de ces programmes, le centre galactique a été observé [Rigaut et al.. 1997b],
avec un rapport sensibilité/résolution inégalé. En effet, des observations en mode
speckle du télescope Keck ont permis d’obtenir une carte de la région du centre
galactique en bande K avec une résolution de 0.05” (limite de diffraction d’un té-
lescope de 10 metres de diameétre a cette longueur d’onde). Cependant la technique
speckle ne permet pas d’obtenir un tres bon contraste, puisqu’il s’agit de correction
de translation des images a posteriori; ainsi le halo reste important. Les images du
centre galactique obtenue avec PUEO ont une résolution de 0.12” ) mais la dynamique
est de 7~8 magnitudes, ce qui est bien supérieur a ce qui avait été obtenu aupara-
vant avec des techniques de type «speckle». Cependant, des mouvements propres de
certaines étoiles ont pu étre mesurés, imposant des contraintes sur la masse du trou
noir central supposé au centre de notre Voie Lactée.

5.1 Observations avec PUEO

La journée du 28 mars 1996 fut chargée d’émotions, car le travail de plusieurs
années de toute une équipe était enfin récompensé par la validation d’une approche
nouvelle? et le bon fonctionnement d’un instrument aussi complexe dans le concept
que dans sa réalisation technique. Les premieéres nuits furent consacrées a 1’acqui-
sition de FEPs dans des conditions d’observation aussi variées que possible, et aux

2. Young Stellar Objects.
3. La philosophie d’une intégration en laboratoire avec 'utilisation d’un simulateur de télescope.
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tests prévus pour I’«acceptation®» de la bonnette par le TCFH. Au fur et & mesure
que nous primes confiance en 'instrument, nous commencames a observer certains
objets «difficiles», de faible brillance ou de structure complexe, dont certains appar-
tenaient aux programmes de validation scientifique: notamment ’amas ouvert NGC
6093, figure 5.1, dont la superbe image montre des anneaux de diffraction sur plus
de 200 étoiles dans un champ de 40” x30”, avec une dynamique de 8 magnitudes,
ou encore des quasars du programme de Simon Morris et David Crampton.

Mozgaique de NGU 5093

Figure 5.1 - : L’amas ouvert NGC 6093. Mosaique de 40” x30” avec des images in-
dividuelles de 8” de coté. L’écart entre 1’étoile la plus faible et 1’étoile guide est de 8
magnitudes. Presque toutes les étoiles sont limitées par la diffraction.

Lors de cette premiere mission, la priorité absolue pour le programme qui me
concernait plus particulierement était d’observer Arp 220, dont plus de 90% du flux
est émis en infrarouge, et qui correspond a deux galaxies en interaction. A 2.2um et
en radio, le noyau est double avec une séparation de 1”7, donc un objet idéal pour
PUEO, permettant en plus de tester I'hypothese selon laquelle les NAG traverseraient
une phase de flambée d’étoiles diie a la fusion de deux galaxies. Malheureusement,
cet objet est tres faible dans le visible, et le rapport signal a bruit sur ’analyseur de
front d’onde était trop petit pour fermer la boucle. Le mauvais temps qui a suivi n’a

4. Les composants et I’intégration de 'instrument ayant été sous—traités a différents instituts de
recherche et entreprises, il fallait que son fonctionnement réponde & certains critéres techniques.
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pas permis d’autres essais. Ainsi, lors de la seconde mission, I’espérance était grande,
et nous avons effectué une cartographie en bande K de Arp 299, célebre galaxie en
interaction et puissant émetteur infrarouge. Les mauvaises conditions météorolo-
giques et le partage de temps entre les tests de caractérisation et les programmes
de validation scientifique nous ont a nouveau empéché de continuer 1’observation
d’autres galaxies. Lors de la troisieme mission, les objectifs furent enfin atteints, et
quatre galaxies, NGC 5033, NGC 5953, NGC 7469 et Markarian 231 furent observées
en J, H et K avec succes. Tres récemment (dans la nuit du 3 octobre), NGC 1068 a
été observée et les images montrent des structures tres intéressantes.

On notera que les conditions d’observations (seeing) au Mauna Kea ont grande-
ment participé au succes des observations; de plus, la fiabilité et les fonctionnalités
de PUEO ont permis des observations (ou des schémas d’observation) relativement
compliqués comme la composition d’images par mosaique, ’acquisition automatique
de la FEP ou encore 'observation d’objets dont le mouvement est non-sidéral: dans
ce cas, la boucle imbriquée permet d’envoyer les commandes du miroir de bascule-
ment au télescope ; ainsi le guidage se fait par ce dernier et le faisceau passe par les
meémes parties des optiques, réduisant la variation du fond diie aux hétérogénéités
thermiques de celles—ci.

Etant un instrument de seconde génération, PUEO a bénéficié a plusieurs titres de
I’expérience acquise avec ADONIS pour ’acquisition et le dépouillement de données.
Par exemple, un souci permanent est le traitement des images: c’est un travail répé-
titif, pourtant délicat, que ’on aimerait éviter de faire «a la main» sur chaque image.
Nous avons donc mis en place un algorithme de dépouillement systématique des don-
nées, qui n’est possible qu’ a travers la méthodologie d’observation et d’acquisition.
La fiabilisation du traitement des images est un aspect trés important quand on
connait le temps et ’effort nécessaires pour obtenir des résultats a partir d’images
bruitées ou incompletes. Il est alors possible de dépouiller, avec une réelle confiance,
des masses de données importantes (section 2.4) ou encore des objets «difficiles».
Par exemple, lorsque 1’objet est tres étendu et qu’une mosaique est nécessaire, le
controle automatisé de la position de I'analyseur de front d’onde permet d’effectuer
des séries d’acquisitions ou ’opérateur se contente de surveiller, éliminant les erreurs
de manipulation. Cela permet un dépouillement automatisé, donc rapide, commode
et fiable (voir, par exemple les figures 5.1 et 6.20).

5.2 Technique d’observation

La technique d’observation est tres différente de celle utilisée avec ADONIS: il y a
des avantages et des inconvénients. Par exemple, le champ de MONICA (caméra in-
frarouge prétée par I'Université de Montréal, voir section 2.4.2) étant petit (8” x8”),
les mosaiques sont souvent nécessaires, surtout sur les galaxies relativement proches
(une structure de 400pc fait 8” d’angle a 10Mpc). Cela implique, soit d’acquérir
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des images du fond du ciels souvent, nécessitant un dépointage du télescope, intro-
duisant ainsi une incertitude sur le positionnement des images les unes par rapport
aux autres, soit de faire toutes les poses de la mosaique sans ciel entre temps, mais
de recaler les images en flux les unes par rapport aux autres pour compenser des
variations de la fluorescence a 1’échelle de quelques minutes. On peut de cette facon
obtenir la valeur absolue du ciel sur les bords de la mosaique.

De plus, la FEP, qui nécessitait de prendre I'image d’une étoile de magnitude simi-
laire & ’objet rapidement avant ou apres I’acquisistion de I’objet (pour s’assurer des
mémes conditions de seeing), n’est plus nécessaire grace & I’algorithme d’estimation
de FEP mis au point par Jean—Pierre Véran et Francois Rigaut [Véran et al., 1997].
Le principe en est le suivant:

— L’ordinateur temps réel calcule la statistique des commandes (représentant la
statistique de ’atmosphere) et des mesures (donnant une estimation du bruit).

— Ces données sont stockées dans des fichiers associés aux images.

— L’algorithme estime D /rq & partir de la variance des commandes du miroir, en
déduit la contribution au résidu de Noll (variance de la phase non—corrigée en
fonction du nombre de modes corrigés) et reconstruit ainsi en partie le halo.

— Le repliement et le bruit sont estimés de maniére astucieuse (voir [Véran et al., 1997])
a partir des mesures de ’analyseur de front d’onde.

— La fonction de structure de phase est calculée a partir des coefficients des
modes, du résidu de Noll, du bruit et du repliement; on obtient la FEP par
transformée de Fourier.

— Cette FEP est ensuite convoluée avec celle du systeme, de maniere a traduire
les effets statiques, provenant non plus de la boucle d’optique adaptative, mais
de la qualité des optiques, et des défauts d’alignement.

— On obtient ainsi la FEP telle qu’elle était pendant les observations, alors que
la technique standard d’acquisition de FEP nécessitait de pointer une étoile,
d’ajuster le flux pour finalement obtenir une FEP dont les caractéristiques
n’était pas forcément les mémes car le seeing pouvait avoir changé. Cette
méthode est tres fiable, et permet surtout de gagner un temps tres appréciable
lors des observations.

Les recherches sur cet algorithme étaient encore en cours lors des observations des
noyaux actifs de galaxies, et la méthode présentait parfois certains artefacts. Ainsi,
lorsque 'on trouvera des structures au niveau des premiers anneaux de diffraction
aprés déconvolution, il faudra étre prudent quant a leur interprétation. Il faut ce-
pendant noter que la méthode est fiable (méme sur des objets étendus) tant que le
nombre de photons permet d’estimer correctement la variance du signal et le D/rq.
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Ainsi, a partir d’'une magnitude un peu supérieur a 13, des artefacts commencent
apparaitre, et I’on ne se fiera alors plus a des structures d’un contraste inférieur
102 sur des images déconvoluées.

g)/

Nous avons donc commencé a apporter des solutions a deux des soucis majeurs
rencontrés lors des observations avec ADONIS: d’une part la méthodologie d’observa-
tion et de dépouillement permet de simplifier et de fiabiliser la réduction des données,
et d’autre part, ’algorithme de restitution de FEP permet d’obtenir une meilleure
estimation de la réponse impulsionnelle. Par contre, le probléeme des standards pho-
tométriques subsiste, et il n’y a pas de moyen élégant de s’en passer. La procédure
est néanmoins simplifiée, puisque la démarche (souci de rigueur) est désormais sem-
blable a n’importe quelle observation astrophysique ou la précision photométrique
est importante.

5.3 Réductions, avantages de MONICA

Le traitement des images est différent (pour ne pas dire plus simple), et 'in-
vestissement en temps est déplacé: cette fois—ci, le développement des algorithmes
de dépouillement automatique aura été la besogne principale de la réduction des
données. Le principe est le méme que celui exposé précédemment, a quatre choses
pres:

— Il n’y a quasiment pas de bruit corrélé dans MONICA et le bruit de lecture est
a peu pres 3 fois inférieur a celui de SHARP II. La conséquence principale est
que les champs plats et les courants d’obscurité sont meilleurs, et permettent
des temps d’intégration plus courts, et que la correction de bruit corrélé (qui
est trés gourmande en CPU) n’est en général pas nécessaire.

— Le courant d’obscurité est tres stable, et ne fluctue pas du tout sur les bords de
la cible, ce qui permet de faire des mosaiques sans effets de bord remarquables
(comparer par exemple,la figure 5.1 ou 6.20, avec la figure 4.4).

— Les images ne sont pas stockées en cube, ce qui rend l'identification des pixels
bruyants ou des rayons cosmiques un peu plus difficiles. En général, la tech-
nique adoptée consiste a ne pas s’en soucier, et a ne les corriger qu’en dernier,
avant la déconvolution, mais apres la moyenne des images, soit par identifica-
tion individuelle, soit par 'utilisation d’un algorithme de filtrage par seuil®.

— Les champs—plats sont obtenus de maniere tres précise en prenant des images
du ciel lorsque celui—ci varie beaucoup (i.e. au coucher ou au lever du soleil).

5. On déplace une boite de n x n pixels sur I'image, et on calcule la moyenne et 1’écart type
dans celle—ci. Si un des pixels & une valeur supérieure & so (ou s est un parametre libre), on lui
donne la valeur de la moyenne de la boite. Ce filtrage peut affecter les images tres piquées et n’est
pas utilisé lorsque I’on veut mesurer un rapport de Strehl.
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Le gain de chaque pixel est alors donné par sa réponse face a l'illumination
totale de la cible. On fait alors un ajustement au moindre carré (une régression
linéaire) pour trouver la droite qui relie la valeur d’un pixel en fonction de la
valeur moyenne de tous les pixels. La pente de cette droite est alors le gain de
ce pixel, comme le montre la figure 5.2.

Ordonnee a I'origine= courant d’obscurite -
Pente=gain o ©

o ® s

Pixel C

-7 o Pixel avec fort gain
+ Pixel avec gain moyen
XPixel avec faible gain

Valeur moyenne du ciel <C>

Figure 5.2 - : Pour déterminer le courant d’obscurité, et surtout le gain avec précision,
on cherche la droite de la valeur de chaque pixel en fonction de I'illumination totale de la
cible (i.e. la valeur moyenne de tous les pixels), et on en détermine ’ordonnée & I'origine
et la pente respectivement.

5.4 Mosaiques

Je ne reviendrai pas sur les traitements cosmétiques, mais je décrirai juste 1’algo-
rithme de couplage des images par mosaique, car il est efficace. La figure 5.3 montre
son fonctionnement.

Les images sont placées dans la position estimée a partir des mouvements pré—
programmés de l'analyseur de front d’onde. Cette position est précise a 5 ou 10
pixels pres (soit 0.1”7 & 0.3”), il est donc nécessaire de parfaire I’ajustement. On
choisit une structure commune aux deux images, I'idéal étant une étoile, et 1'on
calcule le décalage précis a appliquer par inter—corrélation. Une fois I’emplacement
des images connu, on peut choisir d’ajuster le niveau de fond des unes par rapport
aux autres, si I’on estime que celui—ci a notablement changé. Une simple moyenne
sur la zone commune permettra de calculer la fluctuation du ciel, le gain du détecteur
étant constant. On crée ensuite un masque, dont la valeur en chaque pixel est égale
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Figure 5.3 - : Principe et organigramme de Dalgorithme de couplage d’images par
mosaique. L’ajustement du fond n’est nécessaire que si le niveau du ciel change trop. Dans
ce cas, on obtient sa valeur dans les régions oli I’émission de 'objet est négligeable.
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au nombre de superpositions d’images (1 ou il n’y a qu’une image, 2 ou il y a
intersection de deux images, etc...). On fait la somme des images, et on divise par
le masque. L’image finale peut alors révéler de légers effets de frontiere a la limite
entre les différentes sous-images, mais cela est en général un «effet visuel» provenant
de la variation du rapport signal a bruit.

Une chose est a noter quant a I'utilisation des mosaiques et de la déconvolution:
comme les différentes parties du champ sont imagées a différents moments et que la
réponse impulsionnelle peut varier dans le temps, il peut exister des variations de
la FEP dans le champ, en plus d’une variation du rapport signal & bruit®. Ainsi, on
préférera soit, déconvoluer d’abord chaque sous-image (avec sa FEP) et les coupler
ensuite, soit déconvoluer seulement des petites parties de I'image finale.

La possibilité de faire des mosaiques précises est appréciable, mais I’on remarquera
que ce n’est pas la solution idéale. Tout d’abord, comme on vient de le constater, la
FEP varie dans le champ. De plus, le temps de pose nécessaire pour obtenir un champ
«raisonnable» devient rapidement excessif. Par exemple, avec une taille de pixels sur
le ciel de 0,034, une caméra 256x256 couvre un champ carré de 8,7 de coté. Si
I’on veut pouvoir coupler les images par mosaique, il est nécessaire d’avoir une zone
d’intersection des images significative en taille (50~60 pixels). Ainsi une mosaique
de 6x6 images produira un champ de 36”. Avec un temps de pose d’une minute, et
un temps mort égal (pour déplacer 'analyseur, attendre que la boucle se stabilise,
réinitialiser la caméra, etc.), le temps total nécessaire pour couvrir un tel champ
sera de 2 minutes x 36 = 72 minutes. Avec une caméra infrarouge 1024x1024 (avec
le méme échantillonnage), ce méme champ sera couvert en une seule pose. Ainsi,
pour le méme temps d’intégration, et si ’'on suppose un temps de lecture légerement
supérieur (par exemple, 2 minutes), on obtient la méme image (avec du traitement
en moins) en 3 minutes, soit 24 fois plus vite. De plus, une minute de pose sur une
galaxie, dont la brillance de surface du bulbe est de 'ordre de 21 magnitudes par
seconde d’angle carrée, ne permet pas d’y détecter des structures. Si 'on double
le temps de pose, la mosaique nécessite 108 minutes, alors qu'une caméra «grand
champ» n’en demande que 4. Evidement, on préférerait 20 minutes de pose, soit 756
minutes pour réaliser une mosaique (12 heures 36 minutes!), ce qui est excessif. Il est
donc prévu d’installer un telle caméra infrarouge au TCFH en 1997. Cette caméra,
sous-traitée & 'Université de Montréal, sera nommée KIR".

6. Cette variation n’affecte pas le résultat de la déconvolution de maniére importante
7. Kilopixel InfraRed camera
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Chapitre 6

Observations avec PUEOQO:
résultats

Figure 6.1 - : Procédure d’acquisition des sous-images, permettant d’augmenter le
champ et d’améliorer le rapport signal & bruit sur la partie centrale.

Arp 299 a été observée pendant 2 heures, la nuit du 7 mai 1996. Des observations de
standards photométriques avant et apres les séquences de mosaique ont permis d’en
établir la photométrie. Malheureusement, 1’objet étant tellement étendu, le temps
n’aura pas été suffisant pour obtenir des images en J et H. Markarian 231 et NGC
7469 ont été observées pendant la nuit du 22 juin; NGC 5033 et NGC 5953 pendant la
nuit du 24 juin et NGC 1068 a été observée tres récemment, dans la nuit du 3 octobre
1996, et ’encre du papier présenté n’est pas encore seche. Arp 299 est un objet tres
étendu, son acquisition constituait un «premier essai». Par la suite, la procédure
d’acquisition fut rendue plus standard. La figure 6.1 montre 1’ordre et la position des
sous—images successives pour la reconstruction par mosaique. Cette procédure est
completement automatisée et informatisée (méme ordinateur contrélant la caméra,
Panalyseur de front d’onde, ...).

La sélection de toutes ces galaxies a été faite sur la base de leur luminosité
IRAS, de la brillance du noyau et de leur morphologie (i.e. elles appartiennent
soit au catalogue Arp [Arp, 1966], soit au catalogue Markarian, voir par exemple
[Mazzarella & Boroson, 1993]). Elles sont présentées dans les sections suivantes par
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luminosité (et distance) croissante.

6.1 NGC 5953

6.1.1 Contexte.

Cette galaxie fait partie de Arp 91, couple de NGC 5953 et NGC 5954, et appartient
aussi au catalogue (de) Markarian (MRK 1512). Elle a été 1’objet de plusieurs obser-
vations: classée comme galaxie SAa, elle a un noyau actif de type LINER ou Seyfert
2. NGC 5954 (figure 6.2) est riche en gaz et située a 5 kpc de NGC 5953. Les images de
[Reshetnikov, 1993] montrent un noyau brillant au centre d’un disque dont le bord
fusionne avec le compagnon, tout cela enveloppé dans un halo. Des observations me-
nées par Jenkins [Jenkins, 1984] indiquent, par le spectre et la couleur de la galaxie,
qu’elle est le site d'une vive formation d’étoiles impliquant & peu preés 3 x 10% M, et
produisant une luminosité infrarouge Lz = 5.5 X 10° L. Cette flambée est certai-
nement liée a 'interaction, mais aucune dissymétrie n’est présente, on ne distingue
pas de structures particulieres dans le bulbe et elle parait trés homogene (pas de
bras spiraux): son apparence est lisse et amorphe, et le noyau parait légérement en
forme de poire. De plus, on observe des raies en émission et une source radio étendue
avec une loi de puissance caractéristique de supernovae. Cependant, le flux radio a
1.4 GHz est de 60 mJy, ce qui en implique un nombre excessif: il faudrait 1.1 x 10° &
6.3 x 10° M, d’étoiles trés récemment formées pour produire un taux de supernovae
suffisant pour expliquer la puissante émission radio de 4 x 1022W. Ce type de masse
est comparable a la masse totale du noyau, et largement supérieure a la quantité
d’étoiles requises pour ioniser tout le gaz de la galaxie. Jenkins en conclut donc que
les supernova conventionnelles et la fonction de masse ne peuvent pas a elles seules
expliquer I’émission radio, mais ne propose pas de mécanisme qui puisse en rendre
compte. Des observations récentes dans le domaine visible [Rampazzo et al., 1995]
montrent que ’émission du disque suit la loi exponentielle classique. Cela permet
aux auteurs de soustraire un modele afin de rechercher des structures plus fines. Ils
trouvent quatre points d’émission en forme de croix grecque proche du centre, mais
toujours pas de bras spiraux. Par contre, leur spectroscopie permet de déterminer
que la formation d’étoiles est contenue dans un rayon de 5” autour du noyau, et la
photométrie relative indique aussi une transition a cette distance: [B-V] est a peu
pres égal a 0,3 ~ 0,35 au centre et croit jusqu’a 0.8 ~ 1.0 sur les bords. La courbe de
rotation est contenue dans +10” du centre, et les mouvements sont non—circulaires
au dela. Une remarque intéressante est que le gaz tourne plus vite que les étoiles (en-
viron 100 km.s~! plus vite), fournissant peut-étre un indice quant aux phénomeénes
collisionnels pouvant provoquer une flambée d’étoiles. De plus, des observations en
[OIII] et en Ha [Gonzalez Delgado et al., 1996] montrent une structure de disque
loin d’étre homogene (surtout pour le [OIII]) contenue dans un rayon de 8”.



0.1. INGU 9J99 149

Figure 6.2 - : Image de 3’x3’ du Digital Sky Survey de Arp 91. La galaxie au nord—est
est NGC 5954, celle au centre NGC 5953. On remarque que la fusion a déja commencé, les
noyaux étant séparés de seulement 5 kpc.

NGC 5953, Bande K

N
E
-6.30 -3.15 0 3.15 6.30
8a(")
Echelle logarithmique
Figure 6.3 - : Image de la région centrale de NGc 5953. La source ponctuelle & 2.7”

a l'ouest du noyau est la source de référence. Cette source a été le sujet d’une grande
controverse [Rafanelli et al., 1990]: bien qu’elle soit alignée avec une source d’émission
radio étendue, c’est une étoile de champ d’une magnitude 16 ~ 17
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6.1.2 Observations.

Les images en J, H et K furent obtenues le 24 juin 1996, et le temps d’intégration
fut de 5 minutes dans les trois bandes. Des ciels furent obtenus entre chaque série
d’images en dépointant le télescope a 3 minutes au nord. I’asservissement fut modal
mais optimisé seulement pour le Tip—Tilt et le foyer; la fréquence d’échantillonnage
était de 500 Hz.

6.1.3 Discussion.

NGC 5953 est a une distance de 26 Mpc, ainsi 1”7 mesure 130 pc sur la galaxie.
L’asservissement s’est fait sur une source a quelques secondes d’angle du noyau de
magnitude 17, produisant des images avec une résolution de 0.17” (!) démontrant
la capacité de PUEO de fonctionner sur des objets tres faibles®. La résolution sur la
galaxie est donc de 20 pc.

L’image en bande K (figure 6.3) montre une premiére chose: on distingue I’amorce
de bras spiraux, que les observations précédentes n’avaient jamais réussi a mettre
en évidence. A premiere vue, il n’y a pas de transition particuliere au rayon de 5”,
indiquant que tout le disque central serait en fait le site de formation d’étoiles. Une
analyse des couleurs (qualitative, car la forte absorption, Ay ~ 10, ne permet pas
de distinguer entre les différentes sources de rayonnement) présente cependant une
structure différente.

On remarque avant tout une différence entre les gradients de couleurs du centre
vers le bord: [J-H| décroit, alors que [H-K] croit. Si 'on suppose par exemple, que
le rayonnement dans la région centrale (mis & part le noyau) est dominé par de
I’émission stellaire, cela veut dire que la composante de gaz ionisé devient de plus en
plus importante sur les bords. La carte [J-H] a un rapport signal & bruit suffisant pour
faire apparaitre un anneau/disque & une distance d’environ 4”. Celui—ci correspond
au rayon:

— d’un anneau Ha [Gonzalez Delgado et al., 1996],
— dans lequel la formation d’étoiles est confinée [Rampazzo et al., 1995],

— ot 'indice de couleur [B-V] varie brusquement de 0,3 4 1,0 [Rampazzo et al., 1995].

Cependant on voit un prolongement des structures en spirales a l’intérieur de cet
anneau. Ainsi, une surdensité de gaz (ionisé) a cette distance (présente a cause de
phénomeénes dynamiques) pourrait étre le traceur d’une formation d’étoiles dans
des structures semblables a des «tails» (des meéches) ou a des bras spiraux, mais
dont 'origine serait plutot due a un effet de marée causé par l'interaction avec NGC

1. Les conditions d’observation y étaient certainement aussi pour quelque chose...
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Figure 6.4 - : Cartes [J-H] et [H-K] du noyau de NGc 5953. La résolution est dégradée
dans les deux cas, de maniére & améliorer le rapport signal & bruit, mais pas de la méme
facon. La carte [J-H] est convoluée par une boite de 6x6 pixels, alors que la carte [H-K]

par une boite de 9x9 pixels.

Figure 6.5 - : Image en fausses couleurs de NGC 5953. Le rouge représente la bande K,
le vert [J-H] et le bleu [J-K]. On voit donc une surdensité bleue, et un disque jaune (vert+

bleu) et I’émission diffuse rouge & grand diamétre.



170 Chnapitre 0. Ubservations avec r-ULrL/U: resuirtats

5954. Nous ne possédons pas assez d’éléments pour élucider la raison pour laquelle
ces meches semblent former un «anneaur; I’apport de matiere d’une galaxie voisine
[Rampazzo et al., 1995], I'influence de son potentiel, les effets dynamiques (le gaz
est en super-rotation) sont autant d’éléments complexes qui trouveront un contexte
approprié lorsque la spectroscopie sera couplée a la haute résolution angulaire.

Pour résumer, la figure 6.5 montre une image codée en fausses couleurs: le rouge
représente 1'émission en K, le vert [J-H] et le bleu [J-K]. On voit un disque jaune
(vert+bleu) dans la région centrale, parsemé de meches; on remarque aussi un an-
neau bleu a un rayon de 400 pc, probablement une surdensité de gaz ionisé dans ces
meches qui sont probablement dues a un effet de marée, et étant le site d’une flam-
bée d’étoiles. A plus grand diametre, on retrouve ’émission diffuse en K, provenant
du continu, représentant probablement la population stellaire. Cette image contient
beaucoup d’informations si ’on sait I'extraire...

6.2 NGC 5033

6.2.1 Contexte.

Classifiée SA(s)c par de Vaucouleurs [de Vaucouleurs & de Vaucouleurs, 1961],
elle a été reclassée comme une Sbe(s) par [Sandage & Tammann, 1981], c’est une
galaxie lumineuse IRAS, avec une luminosité infrarouge Lz ~ 8.2 x 10° L,,. Le noyau
présente des signes d’activité de Seyfert, mais aussi de LINER; cela meéne a une clas-
sification de Seyfert 1.9 [Ho et al., 1995]. Une source X non résolue est présente dans
le noyau [Koraktar et al., 1995]; des observations en radio (&4 1.49 GHz) confirment
une source compacte, mais aussi une émission diffuse allongée selon un axe nord/sud
d’une dimension de 6’x3’ [Condon, 1987]. A une distance de 11 Mpc, cela corres-
pond a 1,6 kpc. Cependant, des courbes de rotation obtenues par spectroscopie dans
les bandes de CO indiquent que la distribution des vitesses radiales (d’une largeur
de 450 km/s) provient d’un rayon de 13” (700pc) [Braine et al., 1993]. Les auteurs
notent que: « H(a) observations would be of interest to see if a nuclear ring is present
[--.J». L’émission H(«), qui présente une grande dispersion de vitesses, est variable
sur I’échelle de quelques années [Ho et al., 1995]. On soupgonne donc une géométrie
un peu plus compliquée qu'un anneau. L’image dans le domaine visible du champ de
NGC 5033 (figure 6.6) donne un premier indice, la galaxie est trés inclinée (> 60°).

Le fait qu'il n’y ait pas (ou trés peu) de concentration de gaz au ceeur de NGC 5033
[Meixner et al., 1990] peut étre interprété comme une phase d’évolution avancée, du-
rant laquelle la galaxie a déja utilisé une grande fraction de la concentration centrale
de gaz pour former des étoiles. Couplé au fait que NGC 5033 n’a pas un noyau tres
actif [Dahari & de Robertis, 1988], on peut penser que le gaz a été transporté vers
le noyau sous l'effet d’'un merger avec une galaxie satellite bien moins massive, qui
aurait depuis été détruite par des effets de marée [Hernquist, 1989]. Une explication
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Figure 6.6 - : Tmage du Digital Sky Survey de NGc 5033. Le champ mesure 6’x3’; le
plan de la galaxie est incliné par rapport au plan défini par 'axe Nord-Sud et la ligne
de visée. A droite, un modele expliquant le déplacement apparent du noyau, & cause de
I'absorption différentielle.

Figure 6.7 - :
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Image déconvoluée en bande H de NGcC 5033. L’asymétrie du noyau est

frappante, et on distingue les bandes sombres, qui confirment I'orientation de la galaxie,
c’est—a—dire la partie est (& gauche) est la plus éloignée. Les images en J et en K sont trés

semblables.
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alternative est que c’est peut—étre la une galaxie sans compagnon, donc sans effet
de marée pour augmenter la concentration centrale de gaz. Il faut alors invoquer
un autre mécanisme pour expliquer la formation et I'alimentation du trou noir cen-
tral; celui—ci étant probablement moins efficace qu'un potentiel non—axisymétrique,
I’activité Seyfert est réduite.

6.2.2 Observations

Les images en J, H et K furent obtenues durant la nuit du 24 juin 1996, et le
temps d’intégration fut de 5 minutes dans les trois bandes. Des ciels furent obtenus
entre chaque série d’'images en dépointant le télescope a 4 minutes a 1’ouest. L’as-
servissement fut zonal, avec un gain de 0.2 sur toutes les électrodes et la fréquence
d’échantillonnage était de 500 Hz.

6.2.3 Discussion

Nos images en J, H et K montrent tout d’abord un fait troublant en premiere
analyse: la position du noyau varie avec la longueur d’onde. Ceci est peut—étre dii
a un mauvais repositionnement de I’analyseur de front d’'onde. On peut aussi ima-
giner que si une galaxie est vue a forte inclinaison, I’absorption différentielle entre
les longueurs d’onde peut déplacer le centre de gravité du flux, donc la position
apparente du noyau tant que celui—ci n’est pas totalement ponctuel. La position des
bandes plus ou moins sombres dans nos images (figure 6.7) indique la présence de
poussieres pouvant produire une telle absorption. L’effet s’explique de la maniere
suivante: en bande K, la profondeur optique est moindre, et la position reflete assez
justement celle du noyau, alors qu’en bande H et J, la profondeur optique augmente,
masquant la partie de droite sur la figure 6.6. Ainsi, le centre de gravité du flux se
trouve déplacé vers ’est, produisant un décalage de la position apparente du noyau.
Nos images montrent effectivement une asymétrie du noyau, dont ’orientation in-
dique une profondeur optique plus importante a I'ouest (si le modele est juste). La
figure 6.7, une image déconvoluée en bande H, témoigne de cet effet. Par contre, les
images dans les trois bandes montrent peu de structures. Une étude des couleurs va
permettre de vérifier et d’affiner le modele proposé.

Photométrie relative La calibration photométrique effectuée sur un standard in-
frarouge UKIRT (FS24) quelques minutes avant la séquence d’acquisitions «galaxies/ciels»
donne des valeurs de C, Cy et Cg qui sont tres semblables d’une nuit a ’autre et
dont les valeurs se trouvent dans le tableau 6.1. On note un écart de 'ordre d’un
dixieme de magnitude en photométrie relative lors de la nuit du 24 juin, et cela
peut avoir affecter nos données; cependant, les indices de couleur moyens de toute
la région centrale de NGC 5033 sont [J-H] ~ 1.4 et [H-K] ~ 0.8, soit de I’émission
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stellaire trés rougie par les poussieres (Ay = 7). On voit donc qu’il n’est pas vrai-
ment possible de distinguer entre les différentes sources de rayonnement. Cependant,
une simple analyse qualitative des couleurs est intéressante et dévoile une partie des
secrets de cette galaxie... La figure 6.8 nous présente les cartes de [J-H]| et [H-K].

Tableau 6.1 - : Valeurs des constantes de calibration photométrique.
Cy Cru Ck |Crm|Cr K
nuit du 22 juin | 23.34 | 23.25.82 | 22.76 | 0.09 0.49
nuit du 24 juin | 23.57 | 23.42 | 22.88 | 0.21 0.58
nuit du 25 juin | 23.45 | 23.36 | 22.85| 0.09 0.50

Ces cartes montrent un gradient de couleurs d’est en ouest, indiquant une crois-
sance de ’absorption. Cela veut dire que ’émission de la partie ouest est vue a
travers une profondeur plus importante de poussieres (de plus d’une magnitude),
confirmant 'idée qu’elle est plus en avant (ceci se voit surtout sur la carte [J-
H] ou l'on est plus sensible a 'absorption). On remarque aussi la présence d’un
«anneau» proche du noyau, d’un rayon d’une centaine de pc. Cependant, la carte [J-
H] montre une croissance continue de I'indice de couleur jusqu’a un rayon (projeté)
de 650 pc. Cela peut étre interprété comme un second anneau (celui proposé par
[Braine et al., 1993], correspondant & la courbe de rotation mesurée en CO?). Les
diametres sont comparables et 'orientation est bonne; pourquoi y aurait—il deux
anneaux, comme l'indique le modele de la figure 6.97 Y a-t-il un seul et méme
«disque» avec plusieurs surdensités? La présence de bandes sombres d’absorption
parait confirmer cette hypothese. Pourtant, d’un point du vue dynamique, il n’est
pas inconcevable de trouver deux anneaux: le premier étant du a la résonance in-
terne de Lindblad, associé généralement a ’anneau de formation d’étoiles, le second,
beaucoup plus proche du noyau (d’un rayon caractéristique <100pc) pouvant étre
dii a un processus nous échappant encore; par exemple, le rayon de cet anneau pour-
rait correspondre a la Inner Inner Lindblad Resonance [Binney & Tremaine, 1987]:
on montre que, dans le cas de barres dont I'influence est faible, les résonances de
Lindblad ont lieu lorsque la fréquence d’épicycle x est égale & +m(Q — Q) , ot
m est une constante positive (m=2 si la galaxie a une barre), Qg est la fréquence
de rotation «naturelle» (keplerienne) associé a un potentiel symétrique et €2, est
la fréquence de rotation de la barre. Le signe positif produit la résonance interne
et le signe négatif produit la résonance externe. Pour faire apparaitre la résonance
interne interne, il faut considérer un potentiel ol la barre joue une role important.
Malheureusement, a cause de la forte inclinaison de la galaxie, nous ne pouvons pas
déterminer sur les images visibles si une barre est présente...
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Figure 6.8 - : Cartes [J-H] et [H-K] du noyau de NGcc 5033. La table de couleurs utilisée
se traduit de la fagon suivante: le rouge traduit des valeurs importantes, et le bleu des
valeurs faibles. Ainsi, le gradient d’est en ouest indique une croissance de ’absorption,

confirmant I’idée que la partie ouest est en avant.

Figure 6.9 - : Modele proposé pour expliquer I’émission de NGC 5033: L’anneau externe
(dont une moitié seulement est représentée) serait un anneau starburst «classique», alors
que I’anneau interne serait dii & un phénoméne dynamique ou de nature plus complexe.
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6.3 NGC 1068

A une distance de 16 Mpc, NGC 1068 (M77) est la plus brillante (et aussi la plus
proche) des galaxies de Seyfert, dotée d’une luminosité infrarouge L;z = 3x 10'! L.
En plus du noyau de Seyfert, un anneau de flambée d’étoiles de 1,5 kpc de rayon
est présent [Telesco, 1993]. Elle a donc été le sujet de trées nombreuses études dans
toutes les longueurs d’onde, et des éléments importants a 1’élaboration du modele
unifié des NAG en sont apparus, notamment [’observation en spectro—polarimétrie
par [Antonucci & Miller, 1985] qui permirent de mettre en évidence des raies d’émis-
sion typiques des Seyfert de type I en lumiere polarisée; le modele développé pour
expliquer cela est de supposer que la région BLR est cachée par un tore moléculaire
(optiquement épais) dans les Seyfert 2, mais que la lumiére en provenant, diffusée
par la poussiere environnante, peut étre détectée car elle est polarisée. C’est donc
un des fondement du modele unifié des NAG. De plus, la présence de jets et de chocs
a été observée par des observations dans le domaine radio [Kukula et al., 1995]; on
soupconne donc des phénomenes dynamiques tres violent dans la région centrale.
Malheureusement, la structure trés complexe du noyau (figure 6.10) et la forte ab-
sorption implique que le noyau est encore relativement mal compris. Des observations
en infrarouge moyen (10um) [Telesco, 1993] ou proche (1-5um) [Gallais, 1991a] ont
permis de sonder I’environnement proche du noyau et d’apporter plusieurs éléments
a la compréhension de ’environnement et de I'interaction d’un noyau actif de galaxie
avec le milieu ambiant, notamment sous la forme de flambée d’étoiles.

Des observations d’optique adaptative avec ADONIS ont déja été menées en bandes
K [Marco et al., 1996] et en bandes L et M [Marco et al., 1997]. Celles—ci ont permis
d’identifier la position du noyau infrarouge par rapport au noyau visible. Cependant,
la sensibilité de PUEO a permis de mettre en évidence un jet et deux chocs, soup-
connés a d’autres longueurs d’onde mais jusqu’'a présent voilés par I'importante
profondeur optique.

6.3.1 Résultats

Les résultats de NGc 1068 font ’objet d’une publication dans Astron. Astrophys.;
I’article est soumis, et est présenté dans les pages qui suivent.
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Figure 6.10 - : Superbe image du coeur de NGC 1068 vu par le Télescope Spatial Hubble.
Le noyau est tres complexe et la présence de poussieres contribue a la confusion. La haute
résolution en infrarouge va permettre d’en sonder les mysteéres d’autant plus profonds.
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6.4 NGC 7469

6.4.1 Contexte

NGC 7469 est une galaxie starburst largement étudiée, dans tout le domaine spec-
tral (par exemple, [Kukula et al., 1995], [Mauder et al., 1994], [Tacconi-Garman et al., 1993],
[Keto et al., 1992]); elle est en interaction avec I1C 5283, et le couple est connu sous le
nom de Arp 298. De plus, elle faisait partie de 1’échantillon original de Seyfert (1943)
et fut ensuite classifiée Seyfert 1. La galaxie elle méme est de type (R’)SAB(rs)a. Sa
luminosité infrarouge est tres élevée (L;p = 2,6 x 10'! Ly). La figure 6.12 montre le
couple Arp 298, sur I'image de gauche, obtenue a partir du Digital Sky Survey, et a
droite, une observation en bande V obtenue avec HRCam? au TCFH (provenant de
nos propres observations) sur laquelle on distingue le fameux anneau starburst tout
proche du noyau.
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Figure 6.11 - : Carte de I’émission radio & 6 cm, tirée de [Wilson et al., 1991]. On
distingue nettement le noyau et ’anneau de flambée d’étoiles.

Revenons un instant aux observations effectuées dans les différents domaines de
longueur d’ondes (notamment radio et infrarouge moyen ~ 10um). Une carte en
CO(J=1-0) présentée par Meixner [Meixner et al., 1990] indique une concentration
de gaz moléculaire (dont la position correspond & mieux d’une seconde avec le noyau
visible) avec un composante de 3.5” d’extension au sud—ouest et une émission diffuse

2. High Resolution Camera, un systéme de correction de Tip—Tilt fonctionnant dans le visible.
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au nord-est. La courbe de rotation le long du grand axe de la galaxie montre que
la raie du CO est décalée vers le bleu au sud-est et vers le rouge au nord-ouest,
décrivant ainsi un disque vu selon le méme angle que le plan de la galaxie. Des ob-
servations a 6 cm [Wilson et al., 1991] montrent une source compacte entourée d’un
anneau discontinu (figure 6.11) avec un diametre de 3”. L’émission du noyau est
caractéristique de rayonnement synchrotron, et I’anneau présente un spectre non—
thermique, probablement associé a des restes de supernovae. L’émission de raies
optiques permet aussi de mettre en évidence une région active. L’étude effectuée par
ces auteurs est tres compléte, notamment sur le temps caractéristique de la flambée
d’étoiles ou les modeles dynamiques pouvant expliquer la formation d’étoiles. Le
taux de formation d’étoiles de types O, B et A est estimé & 26 My.an"! en suppo-
sant que celles—ci soient responsables de la luminosité de 'anneau. En connaissant
la masse d’hydrogene neutre et ionisé (& partir de ’émission radio), ils déduisent un
temps caractéristique de la flambée d’étoiles, 7 = 7.4 x 10® ans. Ceci est en fait une
limite supérieure, car c’est le temps nécessaire pour convertir tout le gaz en étoiles.
Ce résultat est confirmé par les observations infrarouges de [Genzel et al., 1995] qui
indiquent que ’activité starburst dans ’anneau serait en train de se terminer, le flux
provenant principalement d’une population d’étoiles de type super—géantes; les au-
teurs indiquent que leur images ne permettent pas de décider en faveur d’une struc-
ture spirale tres enroulée (comme le propose [Mazzarella et al., 1994]) ou comme
un «vrai» anneau: les anneaux seraient une structure commune dans le phénomeéne
starburst, ainsi que le montre une étude approfondie de Buta (1986a, 1986b, 1987a,
1987b): 'anneau extérieur R indique la présence d’une OLR (OQuter Lindblad Reso-
nance), 'anneau intérieur r peut étre soit 'ILR (Inner Lindblad Resonance) soit la
seconde harmonique de ’OLR; I’anneau central (nucléaire) est alors dii a I'ILR.

Il semblait donc que la physique de ’anneau starburst autour de NGC 7469 était
bien comprise apres cette publication; pourtant deux phénomenes sont encore a élu-
cider: le premier est le transport de matiere de I’anneau vers le noyau et le second est
la production d’émission radio non—thermique a partir du starburst. On soupgonne
celle—ci de provenir des supernova, mais le taux calculé par [Meixner et al., 1990] a
partir de la masse de HII est de 0.97/an: il est incompatible avec la luminosité obser-
vée dans I'anneau... Quant au transport de matiere de ’anneau vers le noyau, on in-
voque volontiers I’hypothése de «barres dans des barres» de [Shlosman et al., 1989].
Il s’agirait donc de rechercher des petites extensions reliant ’anneau au noyau de
I'ordre de 500pc, soit 1.6”. Des observations a 11um de [Keto et al., 1992] montrent
justement une barre avec un angle polaire de 78° vers I’est, et d’extension 1.4” x0.7”.
Les observations infrarouge proche en technique «speckle» [Genzel et al., 1995] dont
la résolution est d’a peu pres 0,4”, montrent une structure de I’anneau tres proche
de nos images. Les auteurs rejettent pourtant la possibilité de cette barre interne et
invoquent comme cause de cette flambée, I'interaction avec 1C 5283.
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Figure 6.12 - : A gauche, image du couple Arp 298, obtenue & partir du Digital Sky
Survey. On voit 10 5283 au nord—est, & 26 kpc en projection (le champ mesure 3'x3%). A
droite, une image obtenue avec HRCam au TCFH. L’image est en bande V et ’on distingue
nettement I’anneau de formation d’étoiles autour du noyau.
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Figure 6.13 - : A gauche, I'image brute (traitée des défauts cosmétiques, ciels et champ
plat) en bande K obtenue avec Come-On+. On note le «disque» d’émission diffuse qui
se transforme en anneau & la déconvolution (image de droite). Le nombre de structures
apparentes peut paraitre suspect au vu de I’'image originale. Pourtant on verra par la suite
que la plupart sont bien réelles.
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6.4.2 Observations avec ADONIS/Come—On+

Avec NGC 1068, NGC 7469 fut I'une des premieres galaxies observées avec Come—
On—+. Les techniques d’observations n’ayant pas encore été expérimentées, le dé-
pouillement en fut tres long et difficile: I’étoile choisie pour servir de FEP était
double, et 'objet fut déplacé dans les quadrants pour estimer le ciel. A cela s’ajoute
le fait que les conditions d’observations étaient loin d’étre idéales (seeing ~1.27).
Ainsi I'extension diffuse autour du noyau sur I'image brute (figure 6.13) ressemble
bien plus a un disque qu’un anneau. La déconvolution permit de faire apparaitre
I’anneau mais sa morphologie exacte est dépendente de I'incertitude des artefacts
de déconvolution.

En comparant 'image déconvoluée avec I'image brute, le nombre de détails appa-
raissant a la déconvolution est surprenant, et en premiere analyse, il parait normal
de douter de la réalité des structures. Pourtant, comme on le verra par la suite, il
n’y a pas (ou trés peu) d’artefacts, ce qui indique clairement que la déconvolution
(& condition de I’appliquer avec attention et parcimonie) peut étre une technique
tres efficace. En ce qui concerne la photométrie, il n’y a pas eu de standard pho-
tométrique observé, mais I’étoile de la FEP était tirée du catalogue SAO dont on
connaissait a peu pres le type spectral et la magnitude visible. Il a donc été possible
d’estimer les magnitudes infrarouges. Une analyse de couleurs a permis de déterminer
les indices indiqués dans la figure 6.14 et la chromatographie confirme parfaitement
les résultats d’observations précédentes [Genzel et al., 1995], [Wilson et al., 1991]:
I’émission du noyau, en loi de puissance, est bien celle que 1’on attend d’un noyau
actif et la couleur dominante de I’anneau correspond a une population de géantes
et super—géantes, indiquant que le starburst a été vigoureux mais est désormais en
train de se terminer. Cette observation confirme indirectement la proposition de
[Wilson et al., 1991], estimant 1’dge du starburst a quelques dizaines ou centaines
de millions d’années.

Ces observations permirent de confirmer les résultats obtenus dans différents do-
maines de longueurs d’onde, et de vérifier certaines hypotheses sur ’origine et la
durée du starburst. Cependant, comme ’observation de ’anneau ne fut pas directe
(obligation d’appliquer des techniques de déconvolution), il était difficile d’aller plus
loin dans I'interprétation de sa morphologie et de sa structure.

6.4.3 Observations avec PUEO

En plus de la sensibilité accrue de PUEO pour les objets de faible flux, le seeing fut
nettement meilleur pour ces observations ~ 0.6”; la résolution des images finales est
donc nettement supérieure, proche de la limite de diffraction du télescope (largeur
a mi-hauteur =& 0.15”). les temps d’intégration sont de 5 minutes en J et H, et de
dix minutes en bande K.
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Couleurs de NGC 7469
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Figure 6.14 - : Les couleurs de NGC 7469, avec I'image déconvoluée en contour. L’émis-
sion en loi de puissance (vert) et la région de flambée d’étoiles (rouge) se séparent claire-
ment.
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Figure 6.15 - : A gauche, 'image brute en bande K obtenue avec PUEO. On note I'anneau
starburst déja clairement résolu. L’image déconvoluée (& droite) montre des «grumeaux»
sur des bras spiraux & un rayon fixe du noyau. En dégradant la résolution, on retrouve
bien un anneau.
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Ces images sont, présentées sur la figure 6.15, ou la table de couleurs et ’orientation
sont les mémes que sur la figure 6.13. On y voit 'image brute et 'image déconvoluée
par maximum de vraisemblance.

L’image brute permet de voir 'anneau, et des hétérogénéités au sein méme de
celui—ci. Le contraste de ces dernieres est amplifié lors de la déconvolution car le
disque du halo de la FEP est réduit. Cela permet de voir une structure tres similaire
a celle observée par [Mazzarella et al., 1994]: des bras spiraux atteignent le noyau,
mais & un rayon de 1.5” (soit 400 pc ~ 500 pc), on observe plusieurs pics d’émission
sous forme de grumeaux. Ainsi ’anneau starburst, qui semble plutot étre des bras
spiraux tres enroulés, n’est pas homogene. Si I'on compare cette figure a I'image
radio (figure 6.11), on constate que les pics d’émission coincident presque exacte-
ment, indiquant que les points les plus brillants sont effectivement les endroits ou
les étoiles se forment (ou se sont formées) le plus vigoureusement et ou le taux de
supernova est le plus important. Regardons aussi la partie centrale en plus de dé-
tails: la partie noire (saturée sur la table de couleurs) ne contient pas d’informations
stires a cause des effets d’artefacts de la déconvolution®. Cependant, les structures au
nord—est et au sud—ouest paraissent réelles, ainsi que I’anneau interne. La figure 6.16
montre la région centrale ainsi que le modele invoqué pour ’expliquer. La décon-
volution utilisée est 1égerement différente (le nombre d’itérations est supérieur et la
fonction de transfert de modulation de la FEP réhausse artificiellement les hautes
fréquences, afin d’augmenter le contraste au risque de faire apparaitre des anneaux),
ainsi I’anneau sombre qui entoure le noyau a la place des anneaux de diffraction n’est
certainement pas réel, mais les extensions symétriques apparaissent plus clairement.
On notera qu’elles coincident & peu pres avec 'orientation de 1’émission allongée
(barre interne?) observée a 10um par [Keto et al., 1992].

Le modele proposé pour expliquer ces structures est le suivant:

— Le noyau de Seyfert est ponctuel, une faible émission sous forme de disque ou
d’anneau I’entoure a un rayon de 200 pc.

— On soupconne 'existence d’une barre interne que les bras spiraux atteindraient
au méme rayon que le disque. Cette barre, semblable au pont de matiere ob-
servé sur NGC 863 (figure 4.2) est le sujet d’une controverse: les observations de
Keto [Keto et al., 1992] 4 10um et celles de Mazzarella [Mazzarella et al., 1994]
a 3.3um semblent la détecter, alors que les images en infrarouge proche en spe-
ckle de Genzel [Genzel et al., 1995] n’en indiquent aucune présence; il est fort
possible que les limitations en sensibilité des techniques speckle ne permettent
pas d’atteindre un contraste suffisant dans les ailes de la FEP; d’autant que
la résolution de 0.4” qu’ils annoncent n’est probablement pas suffisante pour

3. N’oublions pas que la FEP utilisée pour la déconvolution est celle obtenue & partir des données
de P’analyseur de front d’onde et qu’il n’est pas possible de se prononcer sur les structures présentes
autour des premiers anneaux, et dont le contraste est inférieur & 1073 ~ 107...
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Figure 6.16 - : A gauche, 'image sur—déconvoluée, sur laquelle on voit bien les ex-

tensions symétriques au nord—est et au sud-ouest (de facon générale, les régions les plus
brillantes sont alignées selon cet axe, méme dans I'anneau). A droite, le modele invoqué
pour expliquer la région centrale de la galaxie: Le noyau de Seyfert (en noir) est entouré
d’un disque ou anneau qu’une barre traverse de part et d’autre. Des bras spiraux arrivent
jusqu’a cette barre, mais s’illuminent en croisant la résonance interne de Lindblad suppo-
sée(pointillé). Ce processus n’est pas homogeéne, produisant des «hot—spots», qui seraient
en fait des «super—-amas» (cf. Arp 299).
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la faire apparaitre. Nos images, dont la résolution est de 0.15”, permettent
de s’approcher bien plus pres du noyau et avec un degré de confiance élevé.
Si cette barre stellaire existe, alors elle permettrait alors d’invoquer le méca-
nisme de «barres dans les barres» de Shlosman [Shlosman et al., 1989] pour
dissiper du moment angulaire en induisant un couple causé par une asymétrie
au potentiel gravitationnel.

— En dégradant la résolution, I’enroulement des bras spiraux donne I'impression
d’un anneau. Ceci n’est pas un cas unique, il semblerait que dans les cas de NGC
1097 et de NGC 1068, les anneaux seraient aussi des bras spiraux tres enroulés
dont 'origine est a la fin des barres secondaires et la fin a la résonance interne
de Lindblad. Il serait donc important de connaitre 1’origine de ces bras spiraux:
est—elle dynamique (rotation de la galaxie, propagation de la flambée d’étoiles),
est—elle due a un effet de marée causé par la galaxie voisine ou encore a un
effondrement de 'anneau (présent a cause de la résonance de Lindblad) par
Ieffet de la barre stellaire interne?

— Les bras spiraux s’illuminent donc a une distance de 500 pc, probablement
a la résonance interne de Lindblad. On note que cette illumination n’est pas
homogene, et d’apres la taille des grumeaux (<63 pc), il est fort probable que
nous faisions face au phénomeéne de «super—amas» déja observé par le HST
dans M82 [O’Connell et al., 1995] ou dans Arp 299 (nous y reviendrons plus
en détails dans la section 6.5). Ceci indiquerait alors que la flambée d’étoiles
ne soit pas homogene, mais plutot fragmentée.

Chromatographie. Le gain en résolution (et en rapport signal & bruit) des images
PUEO permet de séparer tres nettement la contribution des différentes régions, et
d’établir un chromatogramme (figure 6.17). Celui—ci confirme I’hypothése selon la-
quelle 'activité de I’anneau de formation d’étoiles n’est pas encore completement
éteinte (cf. [Genzel et al., 1995], du fait de la présence de complexes de formation
étoiles jeunes et chaudes ionisant 1’hydrogene; ceci correspond a la couleur bleue du
chromatogramme. Le noyau, représenté en vert, indique donc une loi de puissance
(F o v™ d’exposant n ~ —2, confirmant le résultat d’ADONIS, mais I’'on soupgonne
aussi une petite part de rougissement diie aux poussiéres (couleur marron). Le reste
de I'anneau (et la région extérieure, ou le rapport signal a bruit reste suffisant) est
représentée en rouge, ¢’est—a—dire correspondant aux couleurs des galaxies normales
et/ou des super—géantes rouges. Il est intéressant de noter que la correspondance
entre les régions brillantes (que montrent les contours représentant 'image déconvo-
luée) et les régions actives n’est pas évidente; cela pourrait étre dii a I’absorption de
certaines régions tres riches en poussieres, mais aussi a un phénomene dynamique de
déplacement du starburst. Etant donné la vigueur de cette flambée d’étoiles, il n’est
pas inconcevable que 'interaction entre les étoiles jeunes et le milieu interstellaire
environnant soit importante; mais les réactions en chaine de formation d’étoiles sont
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encore mal comprises.
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Figure 6.17 - : Les couleurs de NGC 7469, avec 'image déconvoluée en contour. Des ré-
gion de I’anneau semblent encore active comme le montre I’émission nébulaire d’hydrogene
ionisé parsemée. Le noyau apparait bien en loi de puissance (vert), et I’émission dominante
est due & une population d’étoiles évoluées (rouge).

Figure 6.18 - : Image en fausses couleurs de NGC 7469. Le bleu représente I'image J, le
vert, H et le rouge 'image K.
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Apport de PUEQO. Deux observations distinctes de la méme galaxie ont été
effectuées, avec un gain d’un facteur 4 en résolution: la compréhension de la physique
sous-jacente de cet objet en est affectée. Tout d’abord nous sommes passés d’un
modele d’anneau a un modele de bras spiraux avec une activité renforcée a un rayon
donné. Je présente une récapitulation des phénomenes observés:

— La galaxie étant dotée d'une barre, la présence d’une résonance de Lindblad
est possible, et ’on voit un anneau de rayon 500pc.

— L’interaction avec une galaxie voisine peut aussi affecter le potentiel gravita-
tionnel de la galaxie, et produire des meches ou des tortillons. Ceci peut se
traduire, par exemple, sous la forme de bras spiraux; mais l’origine de ces der-
niers peut étre tout autre, comme un enroulement des «vrais» bras spiraux,
ou un phénomene dynamique.

— Cependant, nous voyons une continuation de ces bras spiraux a plus grande
échelle (jusqu’a 1.2kpc sur les images PUEO et on les retrouve sur l'image
HRCam (figure 6.12). Notons par ailleurs que I’anneau de formation d’étoiles
d’autres galaxies (NGC 1068 et NGC 1097) semble aussi n’étre qu’un enroule-
ment des bras spiraux [Moorwood, 1996].

— la présence (probable) de barres stellaires internes fournit un mécanisme pour
créer un couple permettant a la matiere de la région dynamiquement stable
(i.e. la résonance de Lindblad) de s’effondrer sur le noyau.

— D’une fagon générale, les régions les plus brillantes sont alignées dans une
direction nord—est/sud—ouest, soit la direction de la galaxie voisine, mais aussi
de barre interne...

Notons ensuite que le fait d’observer une fragmentation dans les régions ac-
tives de la flambée d’étoiles et de pouvoir ainsi apporter une limite supérieure a
leur dimension (<65 pc dans ce cas) est en faveur de I’hypothése de formations
d’étoiles en «super-amas», déja observée dans M82 [O’Connell et al., 1995] et que
nous retrouverons dans le cas de Arp 299 (cf. section 6.5). L’observation presque
directe du phénomene de «barre dans les barres» (ou tout au moins d’une asymé-
trie du gaz et des étoiles dans un diametre aussi petit) conforte I'idée de Shlosman
[Shlosman et al., 1989] d’induire un moment qui permettrait a la matiére de chuter
vers le noyau.

L’apprentissage et le perfectionnement du traitement des images est certainement
responsable en grandes parties de ’amélioration de la qualité et de la certitude des
données. Cependant, PUEO montre qu’il est important de développer des instru-
ments d’optique adaptative sensibles aux grandes magnitudes. La compréhension
des mécanismes et de la physique des galaxies actives en dépend. La prochaine
étape consistera & étudier ces objets a 'aide d’interféromeétres (tel que le vTLI),



0.9. AID 2JJ 191

dont 'optique adaptative sera une composante essentielle. Pour que le domaine de
I’astrophysique extra-galactique en profite, souhaitons que la magnitude limite des
instruments futurs soit a la hauteur.

6.5 Arp 299

6.5.1 Contexte.

Arp 299 (alias Markarian 171, interaction de NGC 3690 et de I1C 694) est une ga-
laxie & flambée d’étoiles bien connue (voir par exemple [Augarde & Lequeux, 1985]
ou [Gallais, 1991a]). C’est une galaxie lumineuse IRAS, avec Lrgr ~ 5 x 10! Lg
[Gehrz et al., 1983]. L’interaction est a un stade ou les deux galaxies sont en contact
physique: on observe une région d’interaction excitée par les collisions entre les
nuages moléculaires, mais les noyaux sont encore distants, 4,2 kpc (soit 20” a 42
Mpc). L’'image visible ne permet pas de comprendre ce systéme en détail, car méme
si le Télescope Spatial Hubble produit une résolution de 0.05” en bande V, I’extinc-
tion due aux poussieres ne permet pas de distinguer clairement les noyaux, comme
I'indique I'image de la figure 6.19.

NGC 3690

Figure 6.19 - : Arp 299 vu par le Télescope Spatial Hubble. La résolution est de 0.05”
en bande V, et le champ mesure = 30" x 30”. L’absorption par les poussiéres ne permet pas
de voir les noyaux. Une représentation graphique, établie & partir d’observations radios et
infrarouges, montre la structure des galaxies en interaction. Le nord est en haut et I'est a
gauche.

Des observations dans le domaine radio (a 6 et 20 cm) de Gehrz [Gehrz et al., 1983]
montrent quatre régions d’émission, notée A, B, C et C’. A est le noyau de IC
694, B celui de NGC 3690, et C’ est une source d’émission diffuse. Des observations
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en CO [Casoli et al., 1989] indiquent que la composante C montre des caractéris-
tiques de noyau de galaxie suggérant un systeéme triple/ Des observations plus ré-
centes [Sargent & Scoville, 1991] indiquent que la composante C/C’ aurait en fait
une structure bien plus complexe, rejetant ainsi I'idée d’un systéme a trois galaxies.
Des observations en infrarouge proche ([Fowler et al., 1987], [Eales et al., 1987]) ont
résolu la composante B en deux sources distinctes, le noyau de la galaxie étant B2 et
la nature de B1 étant indéterminée. Des images plus récentes en infrarouge proche,
ainsi qu’une analyse des couleurs [Gallais, 1991a] permettent d’identifier de fagon
plus probable la nature des différentes composantes:

— B2. Le noyau a un indice de couleur qui traduit de ’émission de gaz ionisé et
d’étoiles, il ne montre aucun signe d’activité ou de flambée d’étoiles.

— B1 et C. L’indice de couleur de ces deux sources est trés similaire, laissant
penser que le méme processus est en jeu, bien qu’il ne soit pas possible de
choisir entre les différents processus, a cause du fort rougissement. Cependant,
la présence d’une galaxie proche, la position de la région C/C’(a I'interface des
deux galaxies, dans une zone dynamiquement active et riche en gaz molécu-
laire), et la région B1 étant proche du noyau sont autant d’indices sérieux de
la présence d’activité et de flambée d’étoiles.

6.5.2 Résultats

La mosaique en bande K est présentée sur la figure 6.20. On y trouve l'image
«grand champ» ou I'on distingue les bras spiraux de 1C 694, ainsi que les composantes
C et C’ que l'on retrouve sur I'agrandissement. Il apparait effectivement que leur
emplacement coincide avec la région d’interface entre les galaxies, et la flambée
d’étoiles (si c’en est une) s’expliquerait alors par la collision de deux masses de gaz.

L’agrandissement montre le noyau B2, et la source B1 au sud. On remarque qu’ils
sont entourés de petites sources non—résolues. Si la source B1 est aussi une flambée
d’étoiles due par exemple a l'effet de marée induit par le noyau et la galaxie com-
pagnon, on peut s’interroger quant aux structures présentes dans cette région. En
effet, la matiere, le gaz s’effondrant sur lui-méme sous sa propre attraction gravi-
tationnelle, va se fractionner en étoiles, qui elles-méme vont se regrouper en amas.
Il ne serait pas surprenant que ’on observe des «super—amas» d’étoiles, surtout si
celles—ci sont tres jeunes. Des observations récentes du Télescope Spatial Hubble
de M82 [O’Connell et al., 1995] confirment ’existence de tels amas. La magnitude
absolue de ceux—ci est en moyenne -12,1. Il est intéressant de noter que ces objets ne
seraient présents que brievement pendant la phase «active» de la flambée d’étoiles,
car, étant donnée leur masse (et la forte pression de radiation en leur centre), ils
deviendraient rapidement instables. Comme nous n’avons ’image qu’en bande K, il
nous est impossible d’en extraire une photométrie relative. Par contre, I’acquisition
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Figure 6.20 - : Tmage en bande K de Arp 299. Le rapport de Strehl est & peu pres
17% sur I'image et la résolution est de 0.2”. On retrouve toutes les structures observées
précédemment (A, B1, B2, C et C’) et I'on voit aussi plusieurs sources ponctuelles beaucoup
plus faible.
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d’un standard photométrique juste avant et apres les observations nous permet d’en
estimer la photométrie absolue. On identifie les sources a, b, ¢, d et e en allant du
nord vers le sud et de lest vers 'ouest (se référer a la figure 6.21): a est au sud—ouest
de C, b est la source brillante au nord—nord—est de B2, c¢ est la source faible juste
au nord de B2, d en étant au sud—ouest et e est la source en bordure sud de Bl.
On trouvera dans le tableau 6.2 la photométrie et les contraintes sur les masses et
luminosités de tels amas. Les valeurs sont estimées en supposant que tout le flux en
K provient du rayonnement free—free, celui—ci étant provoqué par I’excitation d’amas
OB [Mezger et al., 1974].

Figure 6.21 - : Position et dénomination des super—amas sur lesquels la photométrie a
été effectuée.

On obtient une moyenne de la limite inférieure de la densité projetée des amas
de ~ 40 My.pc=2. Ceci est faible lorsque I’on compare & une valeur moyenne de
2000 M .pc—? pour un amas jeune normal. Plusieurs facteurs peuvent expliquer cette
différence: tout d’abord, comme 'amas n’est pas résolu, on suppose que sa taille
est la limite de résolution, soit 40pc; si 'on suppose plutot une taille de 3,5pc
comme celle déduite par [O’Connell et al., 1995] dans M82 pour la ces amas, alors
la densité surfacique devient plutot de I’ordre de plusieurs milliers de masses solaires
par parsec carré. De plus, on ne considere que la partie de la masse qui contribue
au rayonnement free—free et, dépendant de 'efficacité de la formation d’étoiles, la
masse des étoiles peut étre plusieurs fois supérieure a celle du gaz; on soulignera
donc que nous obtenons une limite inférieure.

Qu’en est-il des régions B1 et C? Elles paraissent marginalement résolues* mais

4. La largeur & mi-hauteur change sur chaque sous—image de la mosaique, et il est difficile de
déterminer quand une source est résolue, ou quand une croissance de la valeur de sa FWHM est due
a I’atmosphere
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Tableau 6.2 - : Photométrie des «super—amas» dans la région central de Arp 299.

région mi My | Niye.s™ ' (x10°) | Mymas(x10* M) | densité Mg,.pc~?

a 20,80 -12,82 8,2 3,7 >30°

b 1066 | -13,96 3.8 10,7 ~85

c 2133 | -12,29 5.0 2.2 >18

d 20,42 | -13,20 11,9 5.4 >43

e 20,30 -13,32 13,0 9,8 >45

Bl 1188 | -21,74 2700 1200 480
11,98+0,10°¢

C 12,66 -20,96 1300 580 360
12,69-40,12°

2 V-K pour étoiles de type O-B=-0.5

® On obtient une limite inférieure de la densité car les objets ne sont pas résolus, et leur taille
est probablement bien inférieure.

¢ Valeurs mesurée par P. Gallais [Gallais, 1991a]

il est difficile d’estimer quelles structures peuvent étre présentes a l'intérieur de ces
régions de 40 pc. La photométrie infrarouge relative indique beaucoup d’absorption
[Gallais, 1991a], et la chromatographie permettra peut étre d’aller plus loin dans la
compréhension de la nature de ce rayonnement. Par contre, la spectroscopie nous
donnera une information précise sur I’origine de chacune de ces régions. Il n’en reste
pas moins que c’est une des cibles principales pour le Télescope Spatial Hubble
lorsqu’il sera équipé de sa caméra infrarouge NICMOS 2 I’année prochaine; une
motivation pour la ré-observer (a plusieurs longueurs d’onde) est donc de faire aussi
bien, mais avant...

6.6 Markarian 231

Les galaxies Ultra—Lumineuses IRAS abritent—elles un noyau actif ou un starburst
trés compact? Sanders [Sanders et al., 1988] propose un modele selon lequel ces ob-
jets aux luminosités phénoménales (Lrr > 10'2 L) seraient en fait des quasars en
formation, entourés d’une grande quantité de poussieres opaques. Les spectres op-
tiques indiquent que la source d’énergie est un mélange de starburst et de NAG; le
flux de la flambée d’étoiles proviendrait alors d’une région étendue, riche en gaz et
en poussieres autour du noyau. Pourtant les observations en radio (VLA a 8,4 GHz)
[Condon et al., 1991] semblent indiquer que ce modele n’est pas toujours valable:
sur les 40 galaxies dont Lgrr > 1,8 x 10! L, 25 sources sont résolues, et leur taille
angulaire est supérieure a 0.25”. Ce sont presque certainement des galaxies avec un
starburst (trés compact) en leur noyau. 15 autres sources ont aussi une dimension
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incompatible avec un noyau actif (déduite de la température des poussieres par des
observations IRAS). Ainsi le modele proposé est d’invoquer un starburst trés puis-
sant et trés compact, caché par des profondeurs optiques fantastiques (Ay ~ 10007).
Markarian 231 serait la seule ULIRAS qui pourrait abriter un noyau actif, car son
noyau est plus petit qu’'un parsec (e.g. figure 6.22), rédhibitoire avec le modele de
flambée d’étoiles compacte ultra-lumineuse. Le débat est donc ouvert sur I'origine
du flux colossal de ces objets. Nos observations en infrarouge proche a haute réso-
lution peuvent peut—étre apporter des éléments de réponse a la question: Quelle est
la source d’énergie de Markarian 2317

Markarian 231

Mkn 231 20 cm Mkn 231 18 cm

-201
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Figure 6.22 - : A gauche, image de Markarian 231 & 6500A. On voit des bras de trés
faible flux aligné selon un axe nord—-sud, ainsi qu'une élongation sur la partie sud—ouest
du noyau. A droite, des cartes radio de VLBI, & 20 et 18 cm. La résolution de 0.02” ne
montre pas de noyau double, mais un allongement assimilable & un jet.

6.6.1 Contexte.

Markarian 231 est une galaxie extraordinaire, étudiée par de nombreux auteurs
(voir par exemple [Sanders et al., 1988], [Hamilton & Keel, 1987]). C’est I'une des
galaxies les plus lumineuses dans I'infrarouge (la plus lumineuse dans 'univers lo-
cal, z<0.1, [Sanders et al., 1987]), avec L;g = 3 x 10'% L, [Soifer et al., 1987], & une
distance de 160 Mpc. Cela mene a la vision d’un «monstre» central puissant ou d’un
starburst massif («superstarburst») comme principale source d’énergie; ’hypothese
de la présence de ce dernier est confirmée par un mégamaser en OH [Baan, 1985].
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La source centrale, pourtant, présente les particularités d’'un noyau de Seyfert de
type 1. Sa luminosité en X est plus faible que celles généralement associées au Sey-
fert 1 et se rapprocherait plutot des Seyfert 2 [Heisler & Vader, 1994]. En plus de
cela, la variabilité, le spectre optique (raies larges en absorptions, BAL) indiquent
une similarité avec les quasars [Hamilton & Keel, 1987]. Ceci rend cette galaxie tres
intéressante, car c’est un objet idéal pour étudier le lien entre les Seyferts ou les
quasars et les starbursts... Hamilton et Keel notent d’ailleurs dans ce méme papier,
une population stellaire particulierement jeune en des points isolés du disque, indi-
quant une activité starburst récente; I’émission associée a cette population décroit
graduellement (& un rayon de 10 kpc) et se transforme en région d’émission de raies
étroites. Des observations profondes de [Sanders et al., 1987] montrent deux bras
spiraux dont l’alignement et ’orientation (I'un par rapport a I’autre) indiquent une
structure de merger trés avancé (voir figure 6.22), ayant mené a une fusion totale de
deux galaxies.

Des observations en radio [Baum et al., 1993] montrent un noyau trés brillant
avec un spectre de Seyfert 1. Une carte a 6 cm indique une émission faible au
nord—est et une autre diffuse et assez linéaire au sud—ouest. A 21lcm, on retrouve
a peu pres la méme structure, mais au bout de la «barre» au sud vient s’ajouter
une émission perpendiculaire, voire un anneau a environ 30”. Est—ce un jet ou un
anneau starburst? Des observations avec le VLBI [Neff & Ulvestad] présentent une
structure dans la méme direction mais a beaucoup plus petite échelle que celle a 6 cm
(voir figure 6.22), mais le noyau ne montre qu’une seule source jusqu’a une échelle
de 0.02” (15 pc sur la galaxie), et un allongement (un jet?) selon un axe nord—sud
d’un extension de 0.036” (30 pc). On ne voit donc pas un noyau double qui pourrait
confirmer I'hypothese d'un merger tres avancé. La question subsiste donc encore
quant a la nature exacte de celui—ci et aux processus qui ont pu y déclencher de
telles luminosités.

6.6.2 Résultats

Alors, cette galaxie: Seyfert ou Starburst? Difficile de trancher... Voyons comment
nos observations infrarouges se placent dans ce contexte établi par les nombreuses
observations dans tout le spectre électromagnétique. La figure 6.23 compare plusieurs
images:

— en haut a gauche, on trouve la FEP reconstruite par ’analyseur de front d’onde.
En regle générale, on constate que les erreurs de reconstruction apparaissent a
un contraste de 104, [Véran et al., 1997]c’est—a—dire a des valeurs environ 10
000 fois plus petites que le maximum. On peut voir les anneaux de diffraction ,
car le rapport de Strehl estimé pour 'observation de cette galaxie est de 60%!

— Au centre, on montre une représentation du noyau de la galaxie en bande K.
Celui—ci ressemble remarquablement a la réponse impulsionnelle, laissant sup-
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Figure 6.23 - : En haut & gauche, représentation tri-dimmensionnelle de la FEP synthé-
tisée & partir des données de I’AFO, en échelle de racine du flux. Le champ mesure 4.3” de
coté. Au centre, Markarian 231 en bande K, & la méme échelle. A droite, un agrandissement
d’un carré d’une seconde d’angle de c6té de la partie centrale de I'image déconvoluée en

5000

échelle linéaire; en bas, la méme partie des images déconvoluées en J et en H. Ces images
sont tronquées pour faire apparaitre les structures & faible contraste.

Deconvolution

Deconvolution
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poser que 1'objet est bien plus petit que 0.13”. Le fait que I'on ne distingue que
les deux premiers anneaux de diffraction est di au bruit (hautes fréquences)
qui n’est pas reconstruit dans la FEP synthétique. Cependant, ce n’est pas
un probléme de rapport signal & bruit, car un filtrage «haut de forme» (fi-
gure 3.2) & la fréquence de coupure les reproduirait. Cependant, I'image brute
ne nous permet pas de séparer la partie du halo due a ’atmosphere de celle de
I’émission diffuse de la galaxie, s’il y en a. Ainsi, la seule chose que I’on puisse
affirmer est que le noyau est non résolu (i.e. < 70 pc, donc un indice en faveur
de ’hypothese Seyfert 1); mais la brillance du noyau est telle que la dynamique
ne nous permet pas de déterminer s’il y a une population d’étoiles ou du gaz
sous—jacent. Il nous est donc impossible de détecter le bulbe de la galaxie, un
disque ou tout autre structure dont le contraste est inférieur & 107

— La déconvolution produit un résultat intéressant, mais qu’il faut prendre avec
circonspection, car le phénomene est a la limite de détectabilité. La partie
centrale de 'image déconvoluée et tronquée se trouve sur la figure 6.23 en
haut a droite: on y voit un pic secondaire au nord, au dessus du niveau du
bruit de déconvolution (le contraste est de 6 x 1073). D’ailleurs, en examinant
avec attention la partie droite du premier anneau de la FEP et de la galaxie,
on constate une légere différence: une petite bosse est présente sur ’anneau
de la galaxie. Serait—ce un noyau double, une indice supplémentaire en faveur
de la fusion? ou encore une région de flambée d’étoiles tres compacte a coté
du noyau actif? C’est possible, mais les artefacts de déconvolution ne sont
pas rares. Une chose troublante est que cette excroissance est située au NNE
du noyau, parfaitement aligné au jet radio VLBI, a une distance de 0.13”,
soit une cinquantaine de parsecs. Il faut garder a I’esprit la sensibilité de la
déconvolution a certaines structures tres localisées et par conséquent se garder
d’une sur—interprétation des données.

— Les deux images du bas représentent les images déconvoluées en bande J et
H. La structure double est présente aussi sur I'image en H, et cela est tres
rassurant. Le contraste est de 3 x 1072, et 1’aspect plus «piqué» de I'image est
en partie dii a une déconvolution plus poussée. Je pense cependant que I'indice
le plus probant et ’allongement du noyau en bande J: le fait que ’on soupgonne
I’existence de cette seconde composante, malgré le fait que la résolution a cette
longueur d’onde ne permette pas de les résoudre, semble indiquer que cela ne
soit pas un artefact de la déconvolution.

Le VLTI pointera peut—étre un jour ses 4 miroirs gigantesques vers Markarian
231 et nous apportera alors une réponse bien plus siire... On se contentera pour le
moment de conclure que le noyau est effectivement plus compact que 50 pc. S’il
s’agit d’un starburst trés compact, alors la densité stellaire doit étre supérieure® a

5. Limite inférieure & cause d’une part de la tres forte absorption par les poussieres et d’autre
part & cause de la taille non résolue du noyau.
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3 x10% Mgpc=2. Une analyse de couleur sommaire donne des valeurs pour les indices
[J-H] et [H-K] de 0,99 et 1,12 respectivement: il semble donc qu’il s’agisse d’un
noyau actif. On ne peut pourtant pas affirmer cela a cause du fort rougissement:
12 magnitudes d’absorption dans le visible «suffiraient» pour produire des indices
de couleur [J-H]~0,1 et [H-K]~0,6, traduisant de 1’émission de gaz ionisé (bien que
rien de semblable ne soit apparent dans le domaine optique). Markarian 231 serait
peut—étre dans une phase courte de transition, de mise en marche d’un trou noir
central; une idée renforcant cette hypothese est le fait que sa luminosité dans le
domaine des rayons X est plus faible que les noyaux de Seyfert classiques. Pourtant,
ceci serait atypique des galaxies Ultra—Lumineuses IRAS en général, celles—ci étant
généralement des super-starburst [Condon et al., 1991].

6.7 Synthese

L’observation de ces six galaxies (NGC 5953, NGC 5033, NGC 1068, NGC 7469, Arp
299 et Markarian 231) avec PUEO confirme les hypothéses avancées dans le chapitre 4:
d’une part, il arrive qu’une flambée d’étoiles se produise sans noyau actif (Arp 299);
I'inverse (NAG sans starburst) n’est pas courant (NGC 5033, NGC 5953, NGC 1068
et NGC 7469). D’autre part, nos résultats s’intégrent généralement bien avec les
modeles et les observations antérieures, indiquant que le modele unifié des NAG
n’est toujours pas a remettre en question. Il apparait pourtant un point surprenant:
trois des galaxies de notre échantillon (NGC 5033 et NGC 1365 et NGC 7469) qui
montrent un anneau de formation d’étoiles assez grand (~ lkpc de rayon), révelent
aussi des éléments permettant de soupconner I’existence d’un anneau bien plus petit
(<100 pc de rayon). Il est tres intéressant de noter que le Télescope Spatial Hubble a
observé dans NGC 4261 un tore de 60 pc de rayon. L’hypothese généralement admise
est que ce serait le fameux «tore moléculaire» de la NLR. Mais la taille de cette
structure semble étre tres grande pour le processus physique mis en jeu, produisant
les températures a l'origine des raies d’émissions (quelques centaines de Kelvin).
Il y a deux explications ou hypotheses possibles: soit le tore moléculaire est plus
grand que ce qui est proposé dans le modele unifié (~10 pc), soit nous sommes en
présence d’un autre type d’anneau, par exemple une résonance de Lindblad interne
interne. Ce type de résonance n’apparait que lorsque 'influence de la barre est
importante, auquel cas la dissipation du moment angulaire (qui permet a la matiere
de s’effondrer sur le noyau) peut étre efficace. Ainsi il serait intéressant de voir si
les noyaux de NGC 1365, NGC 4261, NGC 7469 ou NGC 5033 sont particulierement
actifs. Ajoutons un avertissement de prudence, car dans le cas de NGC 1365, c’est
un simple allongement du noyau qui nous fait penser a un anneau de faible rayon, et
dans le cas de NGcC 5033, 'orientation est telle qu'un disque avec des raies sombres
en absorption permet de reproduire la méme morphologie, et dans le cas de NGC
7469, le rayon projeté de cet anneau est trés petit (& cause de la distance), et il est
difficile de I’extraire des pieds de la FEP.
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La constatation (qui éveille quand méme la curiosité) de Moorwood [Moorwood, 1996]

que toutes les galaxies dont la flambée d’étoiles a la forme d’'un anneau ont un noyau
actif (et non pas un noyau starburst) sont confirmées par nos observations de NGC
7469 et NGC 5033. De plus, I'idée que les anneaux de formation d’étoiles seraient
parfois des bras spiraux tres enroulés, comme cela a déja été constaté dans NGC 1068
et NGCc 1097, trouve un appui supplémentaire avec nos résultats de NGC 7469.

Il est regrettable que notre photométrie ne nous permette pas de rentrer plus en
détails dans les mécanismes des noyaux. Il est & noter que lors de ’acquisition des
images, la résolution a été privilégiée; il semble que la démarche photométrique ne
soit pas encore tout a fait intégrée a l'optique adaptative: les conditions, les sé-
quences, la calibration ou encore 'influence de la structure de la FEP demandent a
étre étudiées en détails avant de pouvoir espérer obtenir des résultats fiables. Par
exemple, notre algorithme de chromatographie pourrait permettre de recaler les
images les unes par rapport aux autres, mais cela suppose une connaissance a priori
d’au moins un des processus du noyau. Un probleme de cette technique est le rougis-
sement, et cela mérite d’étre exploré: Les objets jeunes et actifs sont enfouis dans des
poussieres et il est donc difficile d’en obtenir des couleurs exactes; pourtant celles—
ci permettraient d’élucider de nombreuses questions. Ceci dit, la chromatographie
sera bientot surpassée par la spectro-imagerie intégrale de champ. Mais je pense
pourtant qu’elle conservera l'intérét de présenter une vision synthétique globale des
objets observés.
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Conclusions

Les conclusions traiteront tout d’abord des aspects instrumentaux de PUEO, puis
seront abordées les avancées effectuées dans la physique des noyaux actifs de galaxie
et plus particulierement des galaxies a flambée d’étoiles grace a la haute résolution
angulaire. On finira par regarder les perspectives pour PUEO, et comment celles—ci
permettront d’approfondir la compréhension des systémes complexes tels que les
NAGS.

Conclusions instrumentales

Le sujet de cette these est PUEO, systeme d’optique adaptative de courbure, pour
le télescope de 3,60 metres Canada—France—Hawaii. La philosophie de 'instrument
se reflete dans tout le processus de conception et d’intégration: c’est un systeme
convivial (dédié & 'utilisateur), facile d’emploi et ne nécessitant pas de connais-
sances a prior: de 'optique adaptative. Il est donc important qu’il soit fiable et que
ses caractéristiques soient bien connues. Une étude (via de nombreuses simulations)
de ces dernieres a donc permit de définir un cahier des charges bien précis. Il a
été opté pour un systeme de courbure avec 19 sous—pupilles et 19 électrodes cor-
respondantes: I'analyseur de courbure mesure la dérivée seconde du front d’onde,
et le miroir a controle de courbure reproduit celle—ci lorsqu’une tension y est appli-
quée. Le systeme se devait d’étre compact, rigide, et optimisé pour des applications
a faible flux (d’otu le faible nombre de miroirs et la transmission élevée). De plus,
il était spécifié qu’un astronome puisse l'utiliser comme boite noire, et qu’en cas
de probleme, les observations puissent continuer sans optique adaptative. Des solu-
tions ingénieuses ont donc été trouvées pour répondre a toutes ces exigences. Une
fois toutes ces contraintes définies et toutes les solutions trouvées, la fabrication de
la bonnette put commencer. Comme de nombreuses parties de I'instrument furent
sous—traitées, des tests d’«acceptation» eurent lieu pour chaque composant, ainsi
qu’une intégration complete en laboratoire, avec un simulateur (optique et méca-
nique) de télescope, une caméra infrarouge, une étoile artificielle et un générateur de
turbulence. Le but de cette intégration était double: d’'une part, mesurer, caractéri-
ser et comprendre 'instrument, et d’autre part, s’efforcer de rendre I'intégration sur
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le télescope aussi rapide et efficace que possible. Ainsi, le fait d’utiliser I'instrument
dans des conditions proches de la réalité (tests en froid dans un camion frigorifique)
pendant de longues périodes permit de s’accoutumer a l'instrument, découvrir ses
capacités et ses problémes ainsi que les choses qui ne fonctionnaient pas (ou tout
au moins pas aux critéres établis). Méme s’il était impossible de trouver toutes les
sources de mauvais fonctionnement, la démarche pour les trouver et les résoudre
était déja connue.

Cette philosophie d’intégration (qui n’aura pas été gratuite, car elle a demandé
un investissement financier et de main d’ceuvre considérable) aura été récompensée
par un fonctionnement sans reproche, et une perte de temps absolument minime au
télescope. La prévision et le «planning» ne sont pas toujours des éléments clefs des
instruments au sol, et cette démarche se rapprocherait peut—étre plus des missions
spatiales. Est—elle justifiée sur un télescope tel que le TCFH? Avec le recul du tra-
vail accompli et les nombreux résultats scientifiques provenant déja des missions de
validation sur le ciel, la réponse semble étre tres positive. Il est a noter que l'inté-
gration de NAOS, l'optique adaptative de I’'UT1 du VLT, suivra un schéma similaire,
indiquant que le travail et la démarche présentés dans cette these serviront dans
d’autres cas.

Revenons aux spécificités de PUEO; particulierement, examinons en quoi cet ins-
trument differe de ceux qui sont déja en fonctionnement ailleurs dans le monde, et
quelles sont les legons a en tirer. Notons tout d’abord qu’il s’agit d’un systeme de
courbure dit «de bas ordres. Il existe un autre systéme de ce type, celui dont ’ori-
gine de PUEO est inspiré; c’est le systeme de Francois Roddier et son équipe de 'TfA
a I'Université d’Hawaii. Bien que le concept original était un systeme de courbure
a 13 degrés de liberté, 'approche était différente, dans le sens que leur instrument
était (et est toujours) un instrument de recherche et non pas d’applications. Cela im-
plique que l'instrument est plus facilement modulable (la preuve en est qu’il va étre
améliorer & 36 degrés de liberté et doté d’un analyseur de front d’onde infrarouge),
et d'une géométrie plus ouverte. Mais il est moins simple a utiliser, et seuls des spé-
cialistes de I’OA peuvent ’exploiter pleinement. Cela permet d’obtenir de superbes
résultats astrophysiques (voir par exemple les magnifiques images du Lion Givré, du
Rectangle Rouge [Roddier et al., 1995] et de GG Tauri [Roddier et al., 1996]).

Avantages de la courbure

L’analyse de front d’onde et la conjugaison de phase par courbure propose plu-
sieurs avantages sur les systemes classiques. Tout d’abord, la quantité mesurée est
la quantité reproduite, et il y a une correspondance une a une entre les mesures
et les commandes (matrice d’interaction quasi-diagonale, facilement inversible, bien
conditionnée). Ceci n’est pas le cas dans les systémes Shack—Hartmann ot la quan-
tité mesurée est la pente de la phase (0¢/0x) et le miroir reproduit la phase (¢). Il
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est donc soit nécessaire d’effectuer une intégration, soit d’obtenir une matrice d’in-
teraction et de résoudre le systeme linéaire, dont le conditionnement dépend de la
correspondance de 1’échantillonnage entre les sous-pupilles et les électrodes.

De plus, il est intéressant de noter que pour un spectre de type Kolmogorov,
il y a moins de corrélation entre les mesures de chaque sous—pupille que dans un
systeme Shack-Hartmann. Cela veut dire que l'efficacité de chaque sous—pupille
a détecter une aberration est plus élevée; on pourra donc en utiliser moins. Le
systéme en est moins complexe. Cependant, l'invariance de la sensibilité (spectre
des mesures de la turbulence en k£'/3) indique que 1’analyseur est sensible & toutes
les fréquences spatiales. Le repliement sera alors plus important. Pourtant, on peut
moduler ce dernier en changeant la distance extra—focale; pour réduire le repliement,
on diminuera celle—ci, produisant une augmentation de la propagation du bruit. Il
faut donc chercher la distance extra—focale optimale, ou le compromis entre les deux
effets produit une correction meilleure. La modulation de la distance extra—focale
modifie aussi le gain optique. Cela implique que le gain de boucle est défini par celui
sur les modes et celui de I'analyseur. Ce dernier agit de maniere différentielle sur
les diverses échelles, alors que la commande modale permet de modifier le gain de
chacune. On dispose alors d’'une palette de type de corrections et d’une liberté de
correction face a la grande variété de turbulences que l'on peut rencontrer. Cette
liberté pourrait étre prohibitive, mais dans le cas de la turbulence atmosphérique,
la croissance de la variance avec I’échelle implique un ordre bien défini, ¢’est—a—dire
un gain optique élevé, car le repliement est naturellement plus faible.

Pour mesurer une aberration, il y a deux avantages face a un Shack-Hartmann:
d’une part, on a seulement besoin de deux éléments de mesure par sous—pupille
(face a quatre pour un SH) ce qui réduit le bruit de photons par élément de mesure.
D’autre part, on cherche a mesurer une intensité (soit I’ordre zéro de la répartition
d’intensité), alors que la mesure du centre de gravité, permettant de déterminer la
pente moyenne sur chaque sous—pupille nécessite la détermination du premier mo-
ment de la répartition d’intensité. Dans un systéeme de courbure, on peut donc uti-
liser des dispositifs de comptage de photons, comme des photo—diodes a avalanches.
Les avantages de ces derniéres sont: une efficacité quantique bien supérieure a celle
des photo-multiplicateurs (de l'ordre de 40%), pas de bruit de lecture et un tres
faible courant d’obscurité. Comme les PDAs sont en lecture continue, ce dernier (6
photo—e~ par secondes) est négligeable aux fréquences d’échantillonnage auxquelles
on les utilise.

Importance des systéemes de bas ordre

Etant donné que les mesures sont quasiment décorrélées, on peut réduire le nombre
de sous-pupilles. Cela permet d’augmenter sensiblement la magnitude limite. Je
tiens a souligner ici I'importance de la conception de systemes sensibles a faible flux,
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car je pense que la communauté astrophysique ne pourra bénéficier de 'optique
adaptative que si celle—ci s’adapte aux besoins tres variés des différents domaines
de 'astronomie. Il y a plusieurs raisons: dans les systemes conventionnels, les ob-
jets sur lesquels 'amélioration sera notable sont brillants, et donc peu nombreux.
De plus, le champ d’isoplanétisme étant petit, il est difficile de trouver une étoile
guide suffisamment proche de 1'objet d’intérét. Le concept d’étoile laser, bien que
tres attrayant, nécessite une technologie, des moyens financiers et des mesures de
sécurité qui pourront étre rébarbatifs pour certains. Pour un nombre d’observatoires,
I’amélioration de la qualité d’image passera nécessairement par le développement et
la conception de systemes de bas ordres. De plus, méme s’ils ne fournissent pas une
correction parfaite, ceux—ci peuvent étre utilisée sur un nombre bien plus important
d’objets, et avec un champ d’isoplanétisme plus grand. La combinaison d’un tel sys-
téme et d’un bon site (par exemple, HRCam puis PUEO au TCFH) a de trés grandes
possibilités. Le Télescope Spatial Hubble n’est pas soumis a de telles restrictions
(champ important et pas d’étoile guide nécessaire), et ’on pourrait penser que le
futur de 'imagerie astronomique est dans I’espace®.

Il y a deux objections a cela; la premiere est que la taille des miroirs est limitative
dans un satellite, bien que la NASA a tres récemment publié une proposition pour
développer un télescope spatial de 8 meétres de diametre, le NGST”. Le projet est
trés concret (bien que revu a la baisse: la derniére valeur publiée du diameétre du
miroir est de 4 metres), la pré-étude est commencée et le lancement est prévu pour
2005. Cependant, on peut se poser la question: a quel prix? Ceci nous amene a la
seconde objection: le prix estimé du Télescope Spatial Hubble s’éleve a 5 milliards de
dollars. Pour comparaison, le prix de PUEO est 1 million de dollars. Il est intéressant
de comparer le prix de ’heure d’observation de chacun des instruments, car I’on voit
que les objets brillants sont a nouveau favorisés, mais cette fois—ci, non plus par des
limitations techniques ou fondamentales, mais pour des raisons pécuniaires. Pour le
cas du HST, la durée de vie prévue est jusqu’en 2002. Si ’on divise donc son prix
par sa durée de fonctionnement, sans oublier les frais d’opérations (s’élevant tout
de méme a 100 millions de dollars par an!), on obtient un cotut de fonctionnement
horaire de 70 0003. Si I’on compare & PUEO (miroir plus grand, donc sensibilité a
peu pres égale? observations possibles uniquement 12 heures sur 24, frais d’opéra-
tion du TCFH 150 000francs par nuit) on obtient un cotit horaire de 3050%, dont
2% proviennent de I’OA, en supposant une durée de vie de 5 ans. Il est & noter que
les frais d’opération du Télescope Spatial Hubble est élevé car les frais d’entretien
nécessitent une mission de la navette spatiale; 'accessibilité (au sens large du terme)
de I'instrument est importante en cas de probléeme, ou pour apporter des améliora-
tions. Pourtant, dans la presse, on entend bien plus parler des découvertes du HST
que de 'optique adaptative ou des grands télescopes... pourquoi? Une réponse est

6. Bien entendu, certaines fenétres atmosphériques nécessitent 1’utilisation de satellites, par
exemple ISO pour linfrarouge moyen et lointain
7. Next Generation Space Telescope
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peut étre justement que le prix en est tellement élevé que la publicité est nécessaire
pour justifier de telles dépenses a 1'oeil du public.

Ma position ici n’est pas de critiquer les grands projets, car ils sont capitaux a
I’avancement de la science. Je pense néanmoins que beaucoup de choses importantes
ne pourront se faire qu’avec des instruments de plus petite envergure (certains disent
que l'optique adaptative est déja un gros investissement): ad augusta per angusta®.
On citera comme référence la recherche de planetes extra—solaires: la découverte
de 51 Pegasus par [Mayor & Queloz, 1995] a été effectuée au télescope suisse de 1
metre de ’Observatoire de Haute provence. Cela est vrai aussi dans le domaine de
I’astrophysique extra—galactique, ol les observations sont longues et les projets né-
cessitent souvent de nombreuses campagnes. Dans ce cas, il faut que les instruments
soient sensibles aux magnitudes élevées, donnant lieu a des projets comme PUEO.
Ceci est important car, a moins de transformer le TCFH en télescope de 8 metres, il
faudra qu’il garde un espace unique dans le domaine des observatoires au sommet
du Mauna Kea.

Pour résumer les caractéristiques de la bonnette d’optique adaptative, on citera
quelques observations marquantes:

— Avec une étoile brillante, le meilleur rapport de Strehl obtenu (en bande K)
était de 70%. La résolution la plus fine fut atteinte en bande I avec un FEP de
largeur a mi-hauteur de 0.065”.

— La magnitude limite de I'instrument est d’environ 16.5, mais une résolution de
0.17” a été obtenue pendant 1’observation de NGC 5953, avec une magnitude
de I’étoile guide de 17.

— La palette d’objets observés (du systéme solaire aux quasars en passant par
les étoiles doubles, les YS0O, les amas d’étoiles, la Voie Lactée et les galaxies)
montre la diversité et la souplesse de I'utilisation de PUEO.

— La manipulation de I'instrument est aisée, et les résultats astrophysiques qui
en proviennent déja le montrent amplement. Le rendement est élevé car I’en-
vironnement de controle est convivial, et ’astronome n’a pas besoin d’étre
expert en optique adaptative pour s’en servir.

Le succes de 'intégration en laboratoire et des observations durant les campagnes
de validation scientifique montrent qu’un instrument fiable, performant, dont le prin-
cipe est élégant, allié a une philosophie d’excellence peut se placer sans difficulté en
compétition avec les plus grands projets de ’astronomie.

8. <A de grands résultats par des voies étroites»
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Conclusions astrophysiques

L’application de PUEO aux noyaux actifs de galaxies semble presque incontour-
nable: bien qu’il existe un modele unifié de NAG, de nombreuses incertitudes persi-
tent, notament sur I'importance du phénomene des sursauts de formation d’étoiles;
cet instrument permet d’observer ces objets avec une sensibilté (et une résolution)
jusqu’a présent inégalée. En effet, la résolution accessible avec ’optique adaptative
dans l'infrarouge permet de résoudre la région de flambée d’étoiles et dans certains
cas la NLR. On peut alors d’étudier le phénomene du starburst, ses causes, et dans
certains cas, son interaction avec le noyau actif. L’OA est donc un outil de choix
pour l'investigation de la physique de ces objets dont I'importance parait de plus en
plus primordiale dans ’évolution des galaxies actives et des quasars.

Anneaux de flambée d’étoiles

L’observation de onze galaxies avec les deux instruments d’optique adaptative
ouverts a la communauté astrophysique confirme en grande partie le modéle unifié
des noyaux actifs de galaxies. Plusieurs éléments nouveaux sont pourtant apparus
de facon récurrente. Tout d’abord la formation d’étoiles sous forme d’anneau est
«souvent» ¥ accompagnée d’'un noyau de Seyfert, comme le montrent NGC 863, NGC
1365, NGC 5033, NGC 5953 et NGC 7469. L’origine de ces anneaux sont tres probable-
ment die & un processus dynamique (résonance interne de Lindblad). On remarque
dans certains cas (NGC 1365, NGC 5033, NGC 7469 et les observations du HST de
NGC 4261) un anneau de rayon plus petit, de 'ordre de 60 pc. Ce dernier n’a pas
encore d’explication, car il est plus grand que la taille caractéristique du tore mo-
léculaire de la NLR; il n’est pas impossible que celui—ci soit en fait plus grand que
prévu dans certains cas, et que nous ’ayons détecté. L’évidence pour ce tore mo-
léculaire provient en partie d’observations spectro—polarimétriques, et en partie de
modeles permettant de reproduire parfaitement le spectre infrarouge des NAGs; il
existe donc une bonne estimation de la profondeur optique, mais des observations
directes pourraient aider a contraindre certains parametres (notament le rayon ex-
terne)... Cependant, une explication dynamique peut étre invoquée comme la «inner
inner Lindblad Resonance».

Une étude approfondie de ’anneau starburst de NGC 7469 indique que celui—ci
serait en fait un enroulement des bras spiraux. Ceci a déja été observé par ailleurs
(NGC 1068 et NGC 1097), et ’on constate I'importance des résonances de Lindblad
dans de tels cas: 'enroulement de ces bras spiraux commencent au bout interne de la
barre et se termine a la résonance de Lindblad. Parmi les problemes de la connection
starburst/NAG subsiste le transport de la matiére de ’anneau au noyau. Nos images
de NGC 7469 laissent deviner un soupcon de barre interne, confortant ’hypothese de

9. Nous n’avons pour l'instant pas encore de contre—exemple...
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«barres dans les barres» qui permet de créer une asymétrie dans le potentiel de la
galaxie, induisant un couple qui permet a la matiere de s’effondrer jusqu’au parsec
central. Il est intéressant de noter qu’il n’y a donc pas réellement un anneau, mais
que si ’on dégrade la résolution des images, I’émission au rayon de Lindblad produit
I’effet d'un anneau. La question subsiste pourtant: est—ce un phénomeéne général ou
quelques cas particuliers? En effet, méme si I'on comprend bien le lien entre le
potentiel de la galaxie, les résonances, et les mécanismes qui peuvent déclencher un
sursaut de formation d’étoiles a ces endroits (augmentation de la densité du gaz,
collisions de nuages, etc.), pourquoi une enroulement des bras spiraux, plutét qu'un
anneau reste dans le domaine de la spéculation: on peut supposer que dans certains
cas, 'influence de la résonance est plus faible, ne permettant pas de complétement
homogénéiser les bras spiraux en un anneau. Si c’est le cas, alors il doit aussi y
avoir des starbursts ou la résonance est plus forte, et ou la distribution de matiere
s’homogénéise au rayon de Lindblad produisant un anneau comme cela semble étre
le cas dans NGC 863, NGC 1365 ou NGC 5953. On peut alors se demander si la
matiére qui tombera sur le noyau le fera de facon isotrope (donnant lieu & un disque
et non plus un anneau) ou si les mécanismes produisant une asymétrie du potentiel
gravitationnel pourront produire des chemins préférentiels pour nourrir le trou noir
central.

Super amas?

On remarque que la formation d’étoiles dans les bras spiraux internes de NGC 7469
est fragmentée et semble se produire sous forme d’amas. Cet effet a déja été observé
dans M82 par le Télescope Saptial Hubble, et nos observations de Arp 299 montrent
aussi de tels «<super-amas». Ce seraient des amas d’étoiles de type O et B, tres jeunes
et tres lumineux, mais dont la durée de vie serait courte: ils seraient déchirés par
effet de marée produit par le noyau proche et leur propre masse importante. Les
valeurs de luminosité obtenues pour Arp 299 sont cohérentes avec celles obtenues
pour M82, et nous en déduisons une limite inférieure de la densité projetée des amas.
La chose importante a retenir est que la flambée d’étoiles ne serait pas homogene,
mais se fragmenterait rapidement, probablement encouragée par la forte pression
de radiation environnante. Seules des observations a tres haute résolution angulaire
sur d’autres galaxies suffisamment proches permettront de confirmer ce phénomene
et d’établir sa fréquence, les conditions nécessaires, et si la formation d’étoiles peut
aussi avoir lieu de fagon plus homogene.

Noyau actif

De tres récentes observations de NGC 1068 ont permis de sonder plus profondément
les régions intimes de son noyau de Seyfert 2. Les résultats ne permettent pas pour
autant de fournir un modeéle moins complexe ou plus clair, car les structures mises
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en évidence sont un jet accompagné d’un double choc... La morphologie s’accorde
trés bien avec des observations dans le domaine radio [Ulvestad et al., 1987]. Le jet
provenant du noyau est dévié lors d’un premier choc (accompagné d’un arc — bow—
shock) produisant la région la plus brillante dans l'infrarouge; un second choc se
produit 100 pc plus loin produisant une forme d’arc bien délimitée. La physique de
ces phénomenes nécessite de la modélisation magnéto—hydrodynamique, a laquelle
nos observations pourront apporter certaines contraintes, sur la position, la vitesse,
ou le rayons des arcs produits.

Evolution

Le scénario d’évolution le plus plausible pour les noyaux actifs est qu’ils commen-
cent comme des galaxies connaissant une phase de starburst tres puissant suite a
une fusion. Ayant lieu dans un milieu dense et riche en poussieres, ceci produirait
une forte luminosité dans I'infrarouge lointain donnant lieu aux ULIRGs dans les cas
les plus extrémes. Lorsqu’un trou noir se forme enfin dans I'un des noyaux, et que
la galaxie devient active a proprement parler, le noyau sera caché par I'importante
profondeur optique, et I’émission sera dominée par la forte flambée d’étoiles. Au fur
et a mesure que les poussieres seront évaporées ou repoussées par I'importante pres-
sion de radiation, le noyau deviendra soit un quasar, soit de type Seyfert, dépendant
de sa masse. Si elle n’est pas suffisante pour former un trou noir, le noyau restera
stellaire et ’on observera alors simplement un noyau stellaire ou a flambée d’étoiles
(cf. NG 7552, [Forbes et al., 1994] ou M82 respectivement).

Trois galaxies de notre échantillon viennent s’intégrer dans ce schéma. Markarian
565, dont le noyau double indique probablement un merger, ne présente pas d’activité
de type Seyfert, et les couleurs montrent que le flux de I'une des composantes est
d’origine stellaire alors que 'autre subit une phase de formation d’étoiles. Nous ne
serons plus la pour voir si le noyau s’illuminera en trou noir, mais 'importante
luminosité infrarouge (L;r &~ 3 x 10'° Ly) et la masse déduite de la région active
(M ~ 10° M) laisse supposer que ’ampleur du starburst est bien plus importante
que ce que nous voyons...

Le cas de NGC 5033 est aussi tres intéressant car cette galaxie ne semble pas avoir
de compagnon et il n’est pas possible de discerner si une barre est présente. De plus,
les structures détectées semblent indiquer une forte symétrie cylindrique, sous forme
d’anneaux. L’intérét que nous lui portons réside dans le fait que le noyau (de type
Seyfert) ne présente pas une activité trés importante. On peut alors supposer deux
choses [Meixner et al., 1990]:

— Le noyau s’est illuminé a la suite d’'un merger avec un satellite beaucoup plus
petit qui aurait été détruit par les effets de marée de la galaxie.

— Le noyau s’est transformé en Seyfert sous sa propre masse, mais comme il



Lonciusions 1

n’y a pas de mécanisme facilitant le transfert des anneaux observés au noyau,
I’activité de ce dernier est maintenant bien moindre. Il faudrait alors invoquer
un autre processus pouvant induire un effet de marée pour alimenter le trou
noir central.

Ce ne sont que des hypotheses, mais dans les deux cas, nous retrouvons des schémas
connus: l'action d’une fusion et/ou la présence d’un potentiel non axi—symétrique,
nécessaire a expliquer la formation d’étoiles.

Un résultat marquant est celui obtenu sur Markarian 231. En effet, les galaxies
Ultra—Lumineuses IR (dont la luminosité dépasse 10'? L) sont presque toutes de
flambées d’étoiles tres intenses [Condon et al., 1991]. Dans le cas de MRK 231, il y a
une incertitude quant a 'origine du noyau: celui—ci montre des signes d’activité de
Seyfert, alors que la tres forte luminosité infrarouge, et la présence d’indices de mer-
ger indiqueraient aussi la possibilité de flambée d’étoiles. Nos observations montrent
un noyau ponctuel, caractéristique des Seyferts 1. Ceci serait atypique, mais cela re-
présenterait peut—étre la phase de «mise en marche» du NAG. Le noyau est tellement
brillant qu’il n’est pas possible de détecter une faible émission diffuse autour a plus
grande échelle. En appliquant des techniques de traitement d’images tres poussées,
on peut arriver a faire ressortir une seconde composante du noyau dont le contraste
est d’environ 1072, Bien que celui—ci soit faible, les artefacts de déconvolution ap-
paraissent généralement 3 un niveau de 1072 ~ 107*. Ce second noyau est—il réel?
Le fait que sa position coincide avec le premier anneau de diffraction peut paraitre
suspect, pourtant il apparait dans plusieurs bandes, et Markarian 231 est un merger
connu; son orientation est alignée avec 1’extension observée dans I’émission radio.
Toutefois, le degré de confiance accordé a ce résultat est relativement faible et il
n’est pas possible d’affirmer que le noyau de Markarian 231 est double; s’il Dest,
alors nous aurons été les premiers a le savoir.

Voila qui résume le travail effectué pendant cette theése. Une grande partie de tra-
vail instrumental, demandant beaucoup de temps, et une partie astrophysique ayant
permis d’explorer ces étranges objets que sont les noyaux actifs de galaxies. L’adé-
quation entre l'instrument et les phénomenes de flambée d’étoiles extra—galactiques
a permis de commencer un travail d’étude systématique des galaxies starbursts, qui,
espérons le, se poursuivra encore longtemps.

Perspectives

Nous avons vu qu’une partie de la démarche de la fabrication et de I'intégration
de PUEO était un cahier des charges clairement défini, c’est-a—dire que I'instrument
était figé des I'instant de la fin de sa conception. [’avantage de cette approche était
de s’assurer que l'instrument soit opérationnel aussi rapidement que possible, ce qui
a été tres bénéfique pour la fabrication. Evidement, le revers de la médaille était que



410 conciusions

I’on ne pourrait pas I’améliorer au fur et a mesure que de nouvelles technologies ou
de nouvelles idées apparaitraient. Cependant, le simulateur de télescope, le généra-
teur de turbulence et 1’étoile artificielle étant sur place, il ne sera pas inconcevable
d’effectuer de telles améliorations lorsque la bonnette ne sera pas sous le télescope, si
de nouveaux crédits deviennent disponibles. Souvenons—nous cependant que le but
de PUEO est I'exploitation astrophysique et non pas le développement de nouvelles
techniques d’optique adaptative. Ainsi, les techniques mises en ceuvre ne seront pas
des concepts nouveaux, mais auront déja fait leurs preuves et montré leur efficacité
par ailleurs. Par exemple, I’équipe de I'IfA de I’Université d’Hawaii développe des
idées nouvelles et améliorent leur optique adaptative régulierement car c’est un ins-
trument de recherche. PUEO pourra bénéficier de ces avancées, tout en continuant a
servir la communauté astrophysique.

Développements possibles pour PUEO

Parmi les améliorations les plus réalistes et les plus simples & mettre en ceuvre,
se trouve le remplacement de Photo-Diodes a Avalanche par un modele plus per-
formant apparu récemment. Le temps mort (temps de régénération des charges) est
beaucoup plus court (500 fois moins que celui de celles utilisées actuellement), et 1ef-
ficacité quantique augmente d’un facteur 2. En échange, (puisque rien n’est jamais
gratuit), le courant d’obscurité passe de 6 photo —e~.s~' & 25 photo—e~.s~'. Ainsi,
une étude réalisée par R. Arsenault (communication interne du TCFH) montre que
pour une étoile de magnitude 15, le rapport signal a bruit est de 1.56 pour les PDAs
actuelles (SPCM—200-PQ) et serait de 2.20 pour les nouvelles (SPCM—AQ-161-FL),
la magnitude du ciel étant 19 par ”2. La courbe de rapport signal & bruit en fonction
de la magnitude est donnée dans la figure D.

A plus long terme, on pourra réfléchir a 'utilisation de ’emplacement de la ca-
méra intensifiée servant de chercheur. Au départ, il était prévu d’y placer un second
analyseur de front d’onde de type Shack—Hartmann, car la certitude du bon fonc-
tionnement de la courbure n’était pas encore acquise. Pourquoi ne pas y revenir,
mais cette fois—ci, pour différentes raisons? Par exemple, en remplagant le miroir de
renvoi par une lame dichroique, on pourrait y placer un analyseur infrarouge comme
celui développé pour ADONIS (le projet RASOIR développé au DESPA par E. Gen-
dron); les justifications pour un tel projet sont nombreuses, notamment le fait que
les objets enfouis dans les poussiéres sont souvent des objets jeunes (que ce soient
des étoiles ou des noyaux actifs de galaxies), et que la profondeur optique dans le
visible ne permet pas de les observer avec ’optique adaptative. L’exemple type de
galaxies Ultra—Lumineuses IRAS est Arp 220, qui émet plus de 90% de son flux dans
I'infrarouge et dont la luminosité infrarouge dépasse les 1012 L, mais la magnitude
visible du noyau est supérieure a 16 (nous avons essayé de ’observer avec PUEO
mais n’avons pas réussi a fermer la boucle). L’équipe de 'IfA de Hawaii développe
aussi un concept d’analyseur infrarouge, mais cette fois—ci, de courbure. Les détails
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Rapport signal a bruit sur les PDAs
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Figure D - : Comparaison du rapport signal & bruit en fonction de la magnitude pour
les PDAs actuels et le nouveaux modele. Bien que le courant d’obscurité soit plus élevé
dans ces derniéres, le rapport S/B est meilleur pour toutes les magnitudes.

sont encore secrets, mais il n’y a qu’un seul réseau de micro—lentilles et la séparation
dichroique se fait dans le fibres. Nous sommes curieux de voir les résultats que ce
systeme permettra d’obtenir.

Si le collimateur F/8 était remplacé par un miroir déformable, cela impliquerait
aussi la nécessité d'un second analyseur de front d’onde (probablement de type
Shack-Hartman). En effet, comme ce miroir est conjugué avec la principale couche
turbulente de 'atmosphere, il faut que I’AFO qui le controle le soit aussi. Cela évite
que la pupille ne se déplace sur les micro—lentilles et permet de mesurer exactement
ce que I'on doit corriger. Ainsi, sa position est différente de celle de ’analyseur de
courbure (qui est conjugué a la pupille du télescope); il est judicieux d’utiliser deux
analyseurs de front d’onde fonctionnant de maniére imbriquée, chacun mesurant les
défauts associée avec sa propre couche turbulente. L’avantage de cette conjugaison
est surtout d’agrandir I’angle d’isopanétisme (et accessoirement de réduire la scin-
tillation). Le concept de correction de front d’onde conjugué aux couches turbulentes
est étudié pour 'optique adaptative du télescope anglais William Herschell aux Ca-
naries. Plusieurs difficultés subsistent, notamment le déplacement de la pupille du
télescope sur les micro-lentilles pour différentes conjugaisons: le flux sur chacune
varie car la pupille est «vignettées.
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Importance de la spectroscopie

L’imagerie permet d’étudier la morphologie et 'interaction des différentes régions.
Les structures permettent alors de déduire certains éléments de la dynamique et des
mécanismes présents. Cependant, a plusieurs reprises au cours de l'interprétation
astrophysique des noyaux actifs de galaxies, on aurait souhaité des informations
plus précises que simplement de indices de couleur (ou de la chromatographie). La
spectroscopie permet, outre l'identification des éléments présents, de déterminer la
température et le degré d’ionisation des régions concernées. Ces informations sont
vitales pour pouvoir contraindre ou développer des modeles de formation d’étoiles a
grande échelles, pour sonder la dynamique des anneaux ou encore pour extraire de la
physique et de la chimie sur I’évolution des noyaux de galaxies. Une des contributions
de la haute résolution angulaire aux NAGs est de pouvoir séparer la contribution de
la composante active de celle du starburst a la luminosité globale. Lorsqu’il sera
en plus possible de déterminer la température de chacune de ces régions (et les
échanges thermiques) on pourra & commencer & chercher le lien entre ces processus,
et comment la présence de I'un affecte ’autre.

En dehors du domaine extra—galactique, la spectroscopie permet aussi de nom-
breuses observations uniques dans tout le spectre de ’astronomie. Par exemple, les
images de Titan, satellite de Saturne, obtenues avec ADONIS [Combes et al., 1997],
sur lesquelles j’ai travaillé. Elles ont été effectuées avec ’aide d’un cvF !, permet-
tant une résolution spectroscopique de 60. Ceci a permit de faire I'imagerie du «sol»
de Titan a la limite de diffraction du télescope. Elles permettront, entre autres, de
préparer la mission CASSINI/HUYGENS, pour déterminer le meilleur endroit pour
I’atterissage de la sonde. Une autre application tres intéressante est 1’étude du mi-
lieu interstellaire et des nébuleuses par réflexion de 1’émission d’hydrogene ionisé. A
nouveau, des observations avec ADONIS et le CVF ont permis de mettre en évidence
une structure fractale dans le nuage moléculaire de NGC 2023. Celle—ci est due au
fort rayonnement UV de I’étoile excitatrice, provoquant une fragmentation du nuage
résiduel & partir duquel 1’étoile s’est récemment formée (article en annexe A.2).

Pour montrer a quel point la spectroscopie est importante pour la communauté
astrophysique, bien que 'instrument OASIS soit commissionné et en cours de fabrica-
tion a I’Observatoire de Lyon, une équipe interne du TCFH travaille sur un projet de
Fabry—Perrot pour combler le manque en attendant OASIs... De plus, a long terme
(c’est—a—dire lorsqu’il y aura quatre télescopes de la classe des 10 metres au sommet
du Mauna Kea, tous équipés d’optique adaptative), le TCFH cherche a se mettre dans
une position compétitive en développant des techniques de spectroscopie, le placant
ainsi dans la position unique que seuls les plus «petits» télescopes (sur lesquels la
pression sera moins importante) pourront exploiter, c’est—a—dire, les programmes
de spectroscopie a haute résolution angulaire au long cours. C’est la raison pour
laquelle un spectrographe intégral de champ optimisé pour les observations avec la

10. Circularly Varying Filter
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bonnette adaptative est en développement.

OASIS

Le concept d’0ASIS!! est inspiré d’un instrument déja utilisé maintes fois au TCFH,
TIGER. Plusieurs détails du fonctionnement de la spectroscopie intégrale de champ
favorisent son utilisation couplée a I’optique adaptative: Tout d’abord le petit champ
est tout a fait compatible avec un champ d’isoplanétisme de I'ordre de 10”. De plus,
il est relativement simple de changer le grandissement a l'intérieur méme de 1’ins-
trument (grace & la présence d’une roue sur laquelle sont montés différents agran-
disseurs focaux) pour s’adapter aux conditions de seeing et au domaine spectral en
question. Ceci sera fort utile pour des applications d’optique adaptative, puisque
d’une part, I'utilisateur peut choisir le nombre de modes a corriger (en fonction de
l'objet, du seeing ou de la taille du champ d’isoplanétisme désiré), et d’autre part,
des contraintes propres a I'optique adaptative aux conditions d’observations (seeing)
et a la résolution (fonction de la longueur d’onde) existent.

0 :';92
] foe o sessssse- oo
5 3

Figure E - : Schéma d’0AsiS. Dans la partie gauche, les roues 4 filtre, comprenant aussi
des agrandisseurs focaux pour I'imagerie et la spectroscopie, un réseau de micro lentilles.
Apres le collimateur se trouve la roue a réseaux et un prisme pour que le premier ordre
soit sur ’axe. Sur la droite les optiques qui permettent de réimager le champ entier sur la
caméra CCD.

La figure E montre le schéma opto—mécanique de I'instrument. Le faisceau entre
par la gauche, et la caméra CCD est a droite. Apres les différentes roues a filtres et a
agrandisseurs focaux, on voit la monture sur laquelle se trouve les réseaux et prismes.
Celle—ci peut basculer, introduisant un réducteur focal dans le faisceau. Dans ce cas,
I’instrument est utilisé en mode imagerie et ’on peut faire le centrage des régions
d’intérét précisément. En mode spectroscopique, I'utilisation de micro—lentilles per-
met de produire des micro—pupilles qui sont ensuite dispersées par le réseau et le

11. Optique Adaptative Stabilised Image Spectrograph
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prisme. Ceci est le principe de base de la spectroscopie intégrale de champ. L’image
produite par ce systeme contient de I'information «brouillée» car les deux dimensions
d’espace et celle de longueur d’onde sont repliées sur un détecteur bi-dimensionnel.
Un programme de traitement d’images tres sophistiqué doit ensuite étre utilisé pour
séparer les informations et pouvoir recréer un cube dont deux dimensions représen-
tent le plan image et la troisieme, la longueur d’onde. Ainsi, les «tranches» de ce
cube sont les images aux différentes longueurs d’onde et la valeur d’un pixel selon
I’axe des longueurs d’onde produit un spectre de la région concernée. Notons que
ce traitement (ainsi que l'opération de 'instrument) se feront via une interface de
haut niveau s’intégrant parfaitement a la philosophie de contrdle et d’exploitation
de PUEO, permettant & ’astronome d’utiliser des outils a la pointe de la technologie
actuelle.

Malgré les nombreuses difficultés techniques et conceptuelles de tels instruments,
leur efficacité et leur utilité ne sont plus a démontrer. Les investissements en temps
et en argent peuvent parfois donner 'impression que l'instrumentation est un but
en soi. Mais comme le dit le fameux proverbe chinois: «quand le sage montre les
étoiles, le naif regarde le doigt». N'oublions donc pas que le but de ces travaux est
la contemplation et I’étude de la Nature et de I’Univers.
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Annexe 1: L’équation de transfert
d’éclairement.

Supposons qu’une onde décrite par I’amplitude complexe ® se déplace dans I'es-
pace defini par le vecteur 7, son évolution en fonction du temps peut s’écrire comme
suit: v

O(r) = A(r)e > (AL.1)
A(r) est la fonction d’amplitude, et la normalisation est telle que l'intensité I(r) =
|®(7)|2. Si 'onde est en avance ou en retard en un point, ¢ sera remplacé par ¢ + At.
Si l’on définit une différence de marche (qui est achromatique) en tous points, 6, (7)
égale & c(t+ At), et on divise celle par le vecteur d’onde k = |k| = 27/, on obtient
la phase ¢. On peut donc décrire 'onde ® de plusieurs manieres, notamment de facon
achromatique, en utilisant la différence de marche:

®(r) = A(r)e!Hon() (A1.2)

L’équation (indépendante du temps) de propagation d’une onde dans la direction z
peut s’écrire de la facon suivante:

V2 représente le laplacien en deux dimensions, 8?/0x? + 0%/0y?, et r = (z,y).
Celle—ci peut se réécrire comme:

L,L ®(r)=0 (A1.4)

ou

o 27 AV 2] 2
L, =—+ 2y .
r=5 [1+<2W>] (Al.5)

En développant (en ne gardant que les premiers termes non—triviaux) on obtient,
pour une solution ondulatoire, I’équation parabolique suivante:

(i% + Z—Ij + k> o(r)=0 (A1.6)
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L’onde décrite par ’équation A1.2 satsiafit cette équation. Avec la normalisation de
I’amplitude, on écrit donc:

o(r) = [ I(r)] eilkiom) (AL7)

La premiere astuce consiste a multiplier ’équation parabolique par ®* par la
gauche. On obtient alors le résultat suivant:

o (ig N k) d(r) =0 (A1.8)

que 'on réecrit sous forme simplifiée:

9 V20
'@*_ @*
Y

+k|®>=0 (A1.9)

On applique le méme processus mais en multipliant maintenant ® au conjugué de
I’équation parabolique. On obtient alors:

o|(ig+ 3 +k)a] o

0z 2k
o0d* V2p*
—id ® o2 = Al.1
i 5 + 5% + k|D| 0 ( 0)

En soustrayant maintenant ces deux équations, on obtient I’équation fondamentale
de 'analyse de front d’onde par courbure:
0P 0d* V2o V2p* _

1d a—kz@az +@ % - 5%

0 (A1.11)
Il n’est pas encore apparent que la courbure de la phase est proportionnelle a une

variation de I'intensité dans la direction de propagation de I’onde. Pour cela, on note
que les deux premiers termes de I’équation peuvent s’écrire sous la forme:

1P

L0090 (0 S .0
&—1-2@ P —z<&\<b<b \) —zazI (A1.12)

Les deux termes de gauche sont plus difficiles a simplifier, et il faut les ecrire ex-
plicitement (pour alléger la notation, on remplacera la difference de chemin optique
achromatique (27/lambda X 6,,) par la phase ¢):

(V20 - V20") =
[Ie7V2 + VIV + 2V1e Y - (VIVE?)] -
169V + VIVVT +2V1e*V - (VIVE™)| (AL13)
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A nouveau, V ne s’applique que sur les corrdonnées latérales, i.e. V = &(9/0z) +
9(0/0y), et V? = 8% /0x? + 0? /0y®. La plupart des termes s’annulent, et en factori-
sant on obtient:

(¢"V?® — oV?0") =
I (e_i¢V2ei¢’ — ei‘z’VQe_i'b) +
2VIV - [\/j (6_i¢V6i¢ - ei¢Ve_i¢)] (A1.14)
En utilisant le fait que V f(v) = 2L x Vv, le terme e ¥V2e® — e#V2e™% est égal
a zero, et l'on a:
(V20 — dV20*) = 2IV - (ie eV ¢ +iee V) +
2IVVI - (e’i"’Vei"’ — ei"ﬁVe*i‘z’)
2v'1 o o
= 2%IV-Vo+ % (ivqse—%w + iV¢eZ¢6_Z¢)
= 2iIV%¢+2iVI-V¢
= 2V (IV¢) (A1.15)

En rassemblant tous les termes dans ’équation A1l.11, on obtient:

0 1

—I=—-V-(I Al.l

I = =V - (199) (A1.16)
en termes de phase ou encore,

91— _v.(uvs,) (A1.17)

oz " ’

en termes de difference de chemin optique achromatique. On retrouve ainsi I’equation
de transport d’éclairement:

2w 01 .

T- JAVE - Al.l
v V¢+V¢+/\62 0 ( 8)

Une autre fagon de dériver ce résultats [Streibl, 1984] consiste a calculer la dérivée
(0/02)I = 2R[®*(0/0z)®P], et de substituer cela dans I’équation parabolique; je laisse
cela a titre d’exercice pour le lecteur.
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La nepuieuse par reiiexion, INGU ZUZo Z41

Annexe 2: La nébuleuse par
réflexion, NGC 2023.

Le travail de déconvolution par la méthode de maximalisation d’entropie m’a
permis de travailler sur la fragmentation du milieu interstellaire dans les régions de
photo-dissociation, notament sur des images de la nébuleuse par réflexion, NGC 2023
obtenues avec ADONIS. Ces images permettent de mettre en évidence une structure
fractale dans le nuage moléculaire, due au fort rayonnement UV de I’étoile excita-
trice, provoquant une fragmentation du nuage résiduel a partir duquel ’étoile s’est
récemment formée. Ce travail a donné lieu & une publication acceptée dans Mon.
Not. R. astr. Soc.
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Figure A2.1 - : Image de la nébuleuse par réflexion NGC 2023 & 2.121um, obtenue au
TCFH, tirée de [Field etal,. 1994]. Le carré vert représente le champ observé par ADONIS.
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Annexe 3: Articles parus dans
Libération et Ciel & Espace.

L’instrument PUEQO a suscité 'intérét de la presse, de par ses superbes résultats,
mais aussi par un souci de relations publiques. Je pense qu’il est nécessaire de
montrer et d’expliquer avec des termes simples, le travail que nous faisons, pour
attirer 'attention et ainsi attiser la curiosité du public; j’inclus donc ces deux articles
pour les lecteurs non—scientifiques qui n’auront pas forcément le courage (et c’est
justifié!) de lire toute cette these.
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