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Résumé

Les récents progrés de I'interférométrie optique, en termes de résolution spatiale, de sensi-
bilité et de précision des mesures, ont rendu cette technique particuliérement bien adaptée a
I’étude de I'environnement proche des étoiles jeunes, étoiles qui possédent en leur sein les clés
de la formation stellaire et planétaire. De fait, les premiéres observations interférométriques
ont révélé nombre d’informations essentielles sur la nature de la structure étendue entourant
ces objets. L’instrument AMBER, le recombinateur proche infra-rouge 3 télescopes du Very
Large Telescope Interferometer (VLTI), va, en inaugurant 1’ére de I'imagerie interférométrique
a trés haute résolution spatiale et spectrale, permettre de franchir une nouvelle étape dans la
compréhension des processus physiques régissant ces étoiles.

Cette thése s’articule autour de I'instrument AMBER. Aprés un résumé des principes géné-
raux de l'interférométrie optique en présence de turbulence atmosphérique, je montre en quoi
I'introduction de guides d’ondes dans le schéma de recombinaison permet, en utilisant leurs
propriétés de filtrage spatial, d’augmenter la précision et la robustesse des mesures. Partant
de ces bases théoriques, je développe ensuite les procédures de réduction de données AMBER,
soulignant les points spécifiques et novateurs concernant le traitement du signal interféro-
métrique. Ces algorithmes ont été testés et validés a partir de simulations, puis appliqués
aux mesures & moyenne résolution spectrale de 1’étoile de Herbig Be MWC 297, qui présente
une forte raie d’émission relative & la transition atomique de I'hydrogéne Brvy. Cette étude
confirme l'existence d’un disque d’accrétion autour de 1’étoile et met en évidence la présence
d’une enveloppe atmosphérique deux fois plus étendue correspondant a la raie d’hydrogeéne.
Enfin j’analyse dans un contexte théorique global, les méthodes d’investigation des parameétres
astrophysiques d’une source observée avec un interféromeétre optique monomode, respective-
ment par ajustement de modéles et par reconstruction d’images. Je répertorie notamment les
difficultés majeures limitant les capacités d’AMBER en tant qu’imageur de I’environnement
circumstellaire des étoiles jeunes.

Mots clés: Interférométrie optique, Filtrage spatial, Réduction de données, Etoiles jeunes,

Disques.






Abstract

Recent progresses of optical interferometry, in terms of spatial resolution, sensitivity and
precision of the measurements, made this technique particularly well suited to study the close
environment of young stars which hold the keys of stellar and planet formation. As a matter
of fact, the first interferometric observations have unveiled many essential informations on
the physical nature of the surrounding structure of these objects. The AMBER instrument,
the near infrared three beams recombiner of the Very Large Telescope Interferometer (VLTI),
will, by pioneering the era of interferometric imaging with both very high spatial and spectral
resolution, allow to move one step forward in the understanding of the physical processes
governing these stars.

This work is organized around the AMBER instrument. After summarizing the general
principles of optical interferometry in presence of atmospheric turbulence, I show why introdu-
cing waveguides in the recombination scheme allows, by taking advantage of their properties
of spatial filtering, to increase the precision and the robustness of the measurements. From
this theoretical basis, I then develop the AMBER data reduction procedures, with stressing
the innovative specificities of the interferometric signal processing. The algorithms have been
tested and validated though simulations and then applied to the observation of the Herbig
Be star MWC 297 in medium spectral resolution. This young star presents a strong emission
line due to the atomic transition of the hydrogen Brv. The study confirms the existence of an
accretion disk around the star and reveal the presence of an atmospherical envelope, twice as
broad as the disk, where the atomic transitions of the hydrogen occurs. At last, I analyze in a
theoretical framework the methods that investigate the astrophysical parameters of a source
observed with single mode interferometers, such as model fitting and image reconstruction
techniques. I particularly emphasize the issues that restrain the capacity of AMBER to image
circumstellar environment of young stars.

Keywords: Optical interferometry, Spatial filtering, Data reduction, Young stars, Disks.
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1.1 "Et la lumiére fut..."

... dans les télescopes. Que de champs d’investigations multiples et fascinants se sont alors
ouverts, que de variétés d’objets cosmiques étonnants se sont offerts & nos yeux ébahis! Un
cortége hors du commun, bigarré, défiant I'imagination la plus débridée se dévoila, surgissant
tant de notre galaxie que des confins de I'univers.

Or, parmi toutes ces créatures mystérieuses, une catégorie va particulierement retenir
notre attention tout au long de cette thése: les étoiles jeunes. En effet, pour progresser dans la
quéte de nos origines (de I'univers, du systéme solaire, de la vie...) deux méthodes d’investi-
gations se complétent. La premiére approche consiste, par la découverte et la caractérisation
de planétes extra-solaires, a étudier un échantillon de systémes étoiles/planétes du méme age
que le systéme solaire pour mettre & jour leurs points communs et leurs différences dans la
physique qui les anime. Cette méthode revient donc & analyser les propriétés physiques de
systémes en plein maturité. L’approche que nous allons considérer ici, radicalement différente
de la premiére mais trés complémentaire, a pour objectif d’étudier les étoiles de type solaire
dans les régions de formation stellaire. Dans ces régions, dont la plus proche se situe a 150pc !,
les étoiles sont incomparablement plus jeunes que le soleil, dgées d’un million d’années en-
viron. Ramené a I’échelle humaine, notre soleil a sensiblement 40 ans. En comparaison, les
étoiles jeunes en sont entre leur troisiéme jour et leur premier mois d’existence! Les zones
de formation stellaire constituent ainsi de véritables pouponniéres qui permettent d’explorer
les premiers balbutiements d’étoiles possédant en leur sein les clés de la formation stellaire
et planétaire. Il est donc naturel que de telles sources fassent depuis plus de trois décennies
I’'objet d’observations réguliéres, par des astronomes effeuillant peu & peu les pétales de leurs

secrets...

1.2 Observations de I’environnement des étoiles jeunes

1.2.1 Généralités

Commencée il y a plus de trente ans, ’étude des caractéristiques spectro-photométriques
des étoiles jeunes a permis de mettre en évidence la présence d’une structure étendue en rota-
tion autour de I'étoile centrale. Concernant les étoiles jeunes de type solaire (étoiles T Tauri),
I’analyse photométrique de I'excés infra-rouge et ultra-violet, ainsi que 1’étude spectrosco-
pique de la force de la raie Hy, et de I'intensité du "veiling" ? des différentes raies d’émissions,
ont autorisé a conclure dans les années 80 quant & l'existence d’un disque circumstellaire en
accrétion [HARTMANN & KENYON (1987), BERTOUT et al. (1988)]. Cette hypothése, qui fut
la majeure partie du temps confirmée sur les objets jeunes de type solaire observés lors de

différentes campagnes, fait maintenant figure de consensus au sein de la communauté astro-

1. soit prés de 500 années lumiéres
2. Le veiling est la diminution du contraste d’une ou plusieurs raies dans la distribution spectrale d’énergie

de l'objet observé, di a la superposition d’une émission continue [RYDGREN et al. (1976)].
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physique. De maniére plus générale, la nature méme des étoiles jeunes est en forte corrélation
avec le profil infra-rouge de leur distribution spectrale d’énergie. Ainsi, on a pu regrouper ces
objets en différentes classes (de 0 & 3 [ANDRE et al. (2000)]), a partir des relevés photomé-
triques de coeurs moléculaires denses [LADA & WILKING (1984)]. Il apparut en fait que cette
classification décrivait un schéma évolutionnaire [ADAMS et al. (1987)]: des étoiles les plus
enfouies (classe 0) aux objets ayant perdus tout ou presque de leur environnement circumstel-
laire pour éventuellement laisser place & un "systéme solaire", des planétes orbitant autour de
I'étoile centrale (classe 3). Dans cette thése, je me concentrerais sur les objets de classe 2, dont
la structure étendue, gazeuse et poussiéreuse reminescente du nuage moléculaire, se présente
sous forme de disque. Ces disques possédent le réservoir de matiére autorisant la formation de
planétes et sont appelés disques protoplanétaires. Ces objets jeunes se décomposent en trois
grandes "familles", selon leurs propriétés physiques et observationelles: (i) les étoiles T Tauri
[Joy (1945), HERBIG (1962)], de faible masse (~ 1M ou moins) et de type spectral G5 a
F, (ii) les étoiles de type FU Orionis [HARTMANN & KENYON (1996)] qui en constituent une
sous catégorie et qui présentent des sursauts lumineux de plusieurs magnitudes et des taux
d’accrétions élevés (jusqu’a 1074Mg /an), et (iii) les étoiles Herbig Ae/Be [HERBIG (1960)]
qui en sont la contrepartie massive (de 2 & 5M¢) et donc plus lumineuse, de type spectral A
ou B.

Cette avancée majeure dans la compréhension de la formation et de I’évolution des étoiles
est basée sur des méthodes indirectes, a partir d’ajustements de la distribution spectrale
d’énergie. Encore fallait il définitivement valider I'interprétation en vigueur grace a l’obser-
vation directe de tels objets. La réalisation d’instruments a haute résolution angulaire vint

ajouter alors une pierre capitale a ’édifice.

1.2.2 Etoiles jeunes et haute résolution angulaire

La présence de disques autour des étoiles jeunes est aujourd’hui indubitable. Nombre d’ob-
servations directes a haute résolution angulaire ont en effet confirmé ce que les distributions
spectrales d’énergie faisaient pressentir, méme si les rayons externes mesurés (en fait une li-
mite inférieure de ces rayons, imposée par la sensibilité de 'instrument) sont généralement
plus grands que prévu. Citons par exemple les images de systémes vus par la tranche tels HH
30 [BURROWS et al. (1996)] et HK Tau [STAPELFELDT et al. (1998)] (voir figure 1.1) ou bien
encore 'observation du disque circumbinaire autour de GG Tau ([DUTREY et al. (1994)]).

La nature et la composition de la structure étendue révélée & ’observateur dépendent for-
tement du domaine de longueur d’onde considéré. Ainsi, deux sortes d’observations complé-
mentaires sont & prendre en compte pour avoir une analyse globale et cohérente des processus
physiques se produisant dans les disques d’accrétion: les observations dans le domaine radio
(millimétrique et centimétrique) et dans le domaine optique (visible, proche et moyen infra

rouge).

L’interférométrie radio (e.g. l'interférométre du Plateau de Bure et bientot ALMA) sonde
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FiG. 1.1: Exemples de disques circumstellaires vus par la tranche. A gauche HH 30 observé
avec le Hubble Space Telescope et a droite HK Tau révélé par I’Optique Adaptative NACO sur
le VLT.

I’émission thermique de la poussiére du disque. Dans le domaine millimétrique, cette émis-
sion est considérée optiquement mince. Les grains responsables de I’émission du continuum
millimétrique sont assez gros (> lum) en tout cas plus gros que ceux composant les nuages
moléculaires [BECKWITH et al. (2000)], preuve de leur évolution et de leur agglomération. Le
continuum est un bon traceur de la masse totale du disque, méme ci cette derniére est sujette
a nombre d’incertitudes telles que la méconnaissance de la distribution de la taille des grains,
les erreurs sur leur opacité k et les approximations sur le rapport de masse entre le gaz et la

poussiére, supposé égal a 100 comme dans le milieu interstellaire.

Ensuite, I'analyse des raies de rotation de certaines molécules et notamment des isotopes
du monoxyde de carbone CO autorise & remonter & des quantités physiques décrites par des
lois de puissance telles la distribution de densité de surface, la distribution radiale et verticale
de température [DARTOIS et al. (2003)], et la cinématique du disque, ce qui permet de vérifier
que la rotation est généralement Képlérienne [GUILLOTEAU & DUTREY (1998)].

Dans le domaine optique, les télescopes spatiaux (e.g. HST et bientot NGST) et terrestres
équipés d’Optique Adaptative (e.g. CFHT/PUE’O et VLT /NACO) sondent la lumiére diffusée
par la poussiére du disque. La taille des grains responsables de ce phénoméne est petite, du
méme ordre de grandeur que la longueur d’onde d’observation ou moins, soit quelques microns
tout au plus. Le processus de diffusion se produit & la surface du disque, qui est ici optiquement
épais. Il résulte que l'estimation de sa masse par I'intermédiaire de la lumiére diffusée s’avére
trés difficile, sauf quand le disque est vu par la tranche. En ce cas, I'image présente au centre
de l'objet une bande noire (I’étoile étant complétement cachée par le disque) dont la taille est

directement reliée a la masse (de la poussiére).
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De facon générale, les images d’étoiles jeunes prises par des télescopes optiques présentent
toutes certaines caractéristiques communes, notamment la fameuse bande noire plus ou moins
large et cachant tout ou partie de 1’étoile, ainsi que de part et d’autre de cette bande, deux
structures en forme de "trapézes" plus ou moins réguliers provenant de la lumiére diffusée par
le disque (voir Figure 1.1). Récemment, des modéles numériques complexes (de type Monte
Carlo) autorisent, en essayant d’ajuster certaines informations spatiales de 'image (taille de
la bande centrale, taille, forme et asymétrie en intensité des deux structures), de remonter
en plus de la masse & l'inclinaison du disque ainsi qu’a la distribution de la taille des grains
responsable de la diffusion [PINTE et al. (2004)].

En terme de résolution angulaire, les techniques décrites ci-dessus couvrent des domaines
allant de quelques 0.05" a quelques 1”. Ces instruments sondent donc les régions médianes
et externes des disques protoplanétaires, typiquement de quelques 10UA & quelques 100UA
a la distance des régions de formation stellaire. Si ces techniques apportent déja un nombre
substantiel d’informations sur ce type d’objets, elles ne permettent pas de révéler la nature des
processus physiques se déroulant dans I’environnement trés proche de ’étoile, i.e. a I’échelle
de T'unité astronomique ou en dega. Or, c’est probablement dans cette région critique que
certains phénomeénes fondamentaux se produisent, tels les interactions entre 1’étoile, le disque
et éventuellement le jet bipolaire collimaté résultant de 1’éjection de matiére, ainsi que la
formation de planétes. Pour pallier le manque de trés haute résolution angulaire alors néces-
saire, I'interférométrie optique apparait depuis quelques années comme une solution des plus

prometteuses. Les caractéristiques de cette technique sont décrites dans la section suivante.

1.3 L’interférométrie optique: de nouveaux champs d’investi-

gation

1.3.1 Description sommaire

Pour un tour d’horizon exhaustif de I'interférométrie optique en astrophysique, je renvoie
le lecteur a la revue de [MONNIER (2003)]. Je ne rappelle ici que les principes de base d’une
telle technique. L’interférométrie stellaire est calquée sur 'expérience des franges d’interfé-
rences d’Young, deux télescopes séparés d’une distance B faisant office de fentes. La lumiére
monochromatique émise par une source ponctuelle située a l'infini pénétre dans les fentes.
Ensuite, les faisceaux de lumiére issus de chaque télescope sont recombinés et imagés sur un
écran (détecteur). De part la nature ondulatoire de la lumiére, les champs électriques prove-
nant des différents télescopes interférent alternativement de fagon constructive (maximum de
lumiére) et destructive (pas de lumiére), selon la différence relative de chemin optique par-
couru. La figure d’interférences alors enregistrée a 1’écran est une sinusoide dont l'interfrange

A; est inversement proportionnelle & la distance entre les fentes (aussi appelée ligne de base),
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TAB. 1.1: Description des interféromeétres en cours d’utilisation en 2004. Ne sont donc pas
mentionnés dans ce tableau les interférométres en cours de construction comme le LBT, le
MRO qui ambitionne de recombiner 10 télescopes ou bien encore le Keck et le VLTI équipés

de télescopes auziliaires augmentant leur résolution maximale.

Télescopes Ligne de base  Couverture

Nom Nombre Taille (m) maximale spectrale

Total Recombinaison

CHARA 6 2 1 330 NIR
COAST 6 3 0.4 47 Visible, NIR
GI2T 2 2 1.52 65 Visible, NIR
IOTA 3 3 0.45 38 Visible, NIR
IST 3 3 1.65 85 MIR
Keckl 2 2 10 85 NIR, MIR
MIRA-I 2 2 0.25 30 Visible
NPOI 6 6 0.12 64 Visible
PTI 3 3 0.40 110 NIR
SUSI 2 2 0.14 64 Visible
VLTI 4 3 8 130 NIR, MIR
soit:
A= % (radians) (1.1)

On peut aussi remarquer que si une seconde source ponctuelle séparée d’une distance an-
gulaire A/2B de la premiére émettait aussi de la lumiére, la figure d’interférence obtenue serait
la somme de deux sinusoides déphasées de 7, soit un écran uniformément éclairé! Il apparait
alors qu’un dispositif basé sur ce phénoméne peut étre utilisée pour mesurer des diamétres
d’étoiles. Cette application fut en premier lieu proposée par Fizeau en 1868. L’interféromé-
trie stellaire était née. Michelson 'appliqua avec succés en 1921 avec des miroirs montés sur
une armature métallique (la distance inter-miroirs étant alors de B = 6.1m), mais il fallut at-
tendre les années 1970 [LABEYRIE (1975)] pour obtenir des franges a partir de deux télescopes
totalement désolidarisés, distants de B = 12m. Cette expérience eut un succés retentissant,
et eut surtout le mérite d’accréditer la technique de l'interférométrie optique aux yeux de
la communauté astrophysique, en témoigne le nombre d’interférométres aujourd’hui en cours
d’utilisation (voir la liste en table 1.1).

La résolution! d’un interférométre est par définition Rp ~ \/B, a comparer avec la 1é-
solution d’un télescope mono-pupille (limité par la diffraction) de diamétre D, Rp ~ A/D.
Le pouvoir de résolution d’un interférométre est donc équivalent a celui d’un télescope mono-

puptlle dont le diamétre est égal a la ligne de base, soit D = B. Pour des raisons technologiques

1. La résolution est la distance minimale entre deux sources & partir de laquelle I'instrument en question va

pouvoir les discriminer.
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(miroirs gigantesques, stabilité mécanique, etc ...) et instrumentales (performances limitées
des systémes d’Optique Adaptative "grand champ"), les télescopes mono-pupilles ne dépassent
pas aujourd’hui les 10m de diamétre!. L’interférométrie optique constitue donc une solution
élégante permettant de faire un bond significatif en terme de résolution angulaire, ouvrant des
champs d’exploration interdits jusqu’a lors. Comme bien d’autres domaines astrophysiques,
I'étude des étoiles jeunes et de leur environnement proche est déja en train de (et va) gran-
dement bénéficier de cette jeune technique encore en pleine croissance, comme nous allons le

voir dans le paragraphe suivant.

1.3.2 Interféromeétrie optique et étoiles jeunes

De part les différentes longueurs de lignes de base accessibles, les interférométres optiques
explorent des échelles spatiales allant de 0.1AU & 10AU a la distance des régions de formation
stellaire, complétant avantageusement les lacunes en résolution angulaire des autres tech-
niques. En sondant ainsi I’émission thermique de I’environnement proche des étoiles jeunes,
les premiéres observations interférométriques ont déja permis d’affiner notre vision de ces
objets, méme ci ces derniers sont souvent a la limite de sensibilité de tels instruments.

Penchons nous sur le cas de FU Ori, composée d’une étoile T Tauri et d’'un disque subis-
sant périodiquement des sursauts d’accrétion. Durant ces phases d’activités intenses, FU Ori
est beaucoup plus brillante que la majeure partie des T Tauri classiques (CTTS), et sa dis-
tribution spectrale d’énergie (SED) est totalement dominée par le disque d’accrétion. Les
mesures interférométriques de cet objet sont en excellent accord avec les modéles standards
de disques d’accrétion initialement développés pour ajuster la SED [MALBET & BERTOUT
(1995)], confirmant ainsi la validité de ces modeéles simples pour ce type d’étoiles.

Pour des objets plus complexes, comme les étoiles T Tauri classiques ol I'accrétion n’est
pas le processus physique dominant mais ot d’autres effets tel le chauffage du disque par 1’étoile
centrale sont & prendre en compte, les mesures interférométriques apportent des contraintes
fondamentales sur les modéles théoriques. Ainsi, reprenant le modéle "a deux couches?" de
[CHIANG & GOLDREICH (1997)] en incluant l'effet de dissipation par viscosité, [LACHAUME
et al. (2003)] ont réussi & ajuster conjointement les mesures photométriques et interféromé-
triques d’étoiles T Tauri parmi les plus brillantes.

Concernant les étoiles de Herbig Ae/Be, contreparties plus massives des étoiles T Tauri
(donc plus brillantes et plus facilement observables avec des interférométres), l'interférométrie
optique a produit des résultats surprenants, en tout cas différents de ceux attendus: clairement
les disques autour de ces étoiles ne sont pas comme prévus par les ajustements de la distribution
spectrale d’énergie. Plus précisément les mesures interférométriques sont incompatibles avec les

modéles standards de disques d’accrétion [MILLAN-GABET et al. (1999)], mais seraient plus en

1. Il faut cependant préciser qu'un travail de recherche considérable est consacré aux projets de télescopes

de 30m, et méme de 100m de diamétre (OWL)!
2. Ce modéle tient compte d’une couche supérieure qui peut avoir une température plus élevée que la couche

de plus basse altitude.
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accord avec un anneau dont le rayon interne est déterminé par la température de sublimation
des grains de poussiéres [MONNIER & MILLAN-GABET (2002)|. Le modéle développé par
[DULLEMOND et al. (2001)], dans lequel I’anneau serait la partie interne d’un disque "gonflé"
par la radiation stellaire, permet aujourd’hui de concilier les observations interférométriques

avec les mesures de SED.

1.3.3 Et demain?

Avec l'utilisation routiniére d’interféromeétres de nouvelle génération comme le Keckl ou
le VLTI, I'interférométrie optique va franchir un nouveau cap. En effet, ces complexes dotés
de télescopes de grands diamétres (respectivement 10m et 8m) ont la sensibilité requise pour
observer la grande majorité des objets jeunes présents dans la zone de ciel couverte, en tout
cas dans le proche infra-rouge. Ainsi, il sera possible de procéder & des études statistiques et
d’établir des corrélations solides entre les mesures interférométriques, photométriques (excés
infra-rouge) et spectroscopiques ("veiling"). De plus, la maitrise du signal interférométrique
sans cesse accrue, et ce notamment grace a 'utilisation de guides d’ondes filtrant ! le signal
perturbé par la turbulence atmosphérique, permet de tirer le meilleur profit de tels instruments
et d’obtenir des mesures avec des précisions inégalées. FEt qui dit meilleure précision dit bien
entendu contraintes plus sévéres sur les modéles théoriques des sources observées, conduisant
& terme a améliorer la compréhension des processus physiques les régissant.

Le VLTI posséde cependant un avantage majeur sur son "concurrent”" ameéricain: la va-
riété des lignes de base accessibles, ainsi que la possibilité de recombiner simultanément des
faisceaux provenant de trois télescopes grace au recombinateur proche infra-rouge AMBER
[PETROV et al. (2003)], font de ce complexe un site au potentiel imageur unique au monde,
mélant & la fois sensibilité, précision et trés haute résolution angulaire. L’obtention des pre-
miéres images objectives d’étoiles jeunes avec une résolution inférieure & I’'Unité Astronomique
sera & n’en pas douter un tournant majeur dans I’histoire de U'interférométrie optique.

Dans une perspective a plus long terme, il ne faut pas oublier la mise en service des
interféromeétres spatiaux (citons par exemple les missions SIM, DARWIN et TPF). N’étant
plus sujet aux limitations drastiques imposées par I’atmosphére terrestre et pouvant configurer
de trés grandes lignes de base grace au vol en formation, cette sorte d’interférométres sera
certainement le fer de lance des techniques dédiées & la détection directe de planétes de type

terrestres et & la caractérisation de leur atmosphére.

1.4 Enjeux scientifiques et plan de la thése

Cette thése s’articule autour de I'instrument AMBER. Cet ambitieux recombinateur trois
télescopes du VLTI congu et réalisé par un consortium de cinq laboratoires européens, in-
tégré au Laboratoire d’Astrophysique de Grenoble, et testé sur le ciel de Paranal (Chili) en

mai 2004, sera offert & la communauté astrophysique au début de I'année 2005. Et nombre

1. Nous aurons 'occasion de développer ce concept tout au long de cette thése!
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d’objectifs astrophysiques et de réves de nouvelles découvertes accompagnent cet instrument.
L’observation interférométrique de 'environnement proche des étoiles jeunes, & ’échelle de
de Unité Astronomique et méme en dega, fait évidemment parti des projets majeurs. Or un
tel défi ne pourra étre relevé qu’en obtenant des mesures interférométriques extrémement
précises. Cette exigence explique pourquoi AMBER est équipé de fibres optiques, dont les
remarquables propriétés de filtrage permettent de gagner un facteur 10 ou plus encore sur la
précision des mesures. Cependant, si 'apport des guides d’ondes en terme de précision est
indéniable et n’est plus & démontrer expérimentalement, la théorie décrivant le signal interfé-
rométrique en présence de guides d’ondes reste encore trés mal connue. Or, il n’est clairement
pas possible de développer un instrument dont le traitement du signal est optimisé sans la
maitrise théorique de ce signal. Et & ce sujet les questions restent nombreuses: quel est I'effet
des fibres sur les mesures interférométriques? Quels sont les biais potentiels induits par une
telle technique et si besoin est, comment les corriger? Comment définir un estimateur optimal?
Répondre a toutes ces questions constitue autant d’enjeux scientifiques importants. D’autant
que ces problématiques en appellent d’autres, & plus grande échelle. Ainsi, si la nature de la
relation entre la source et les observables a changé (i.e. par rapport a l'interférométrie optique
non fibrée), faut il redéfinir les techniques d’ajustement de modéles et d’'imagerie? Et a fortiori
peut on faire de I'imagerie grand champ? Peut on emprunter des solutions & I'interférométrie

radio ou faut il développer des techniques spécifiques?

J’entamais donc mon travail de thése avec ces problématiques en téte. Pour ma premiére
année AMBER avait pris du retard, je me suis donc attaché dans un premier temps a dé-
velopper la théorie de 'interférométrie fibrée du point de vue du traitement du signal, me
basant pour cela sur le travail pionnier de [MEGE (2003)]. Cette étape m’a ensuite permis
de étudier la statistique des observables interférométriques et de reconsidérer dans ce cadre
les techniques d’ajustement de modéles. Ensuite, lorsqu’ AMBER est arrivé au laboratoire de
Grenoble, je suis rentré de plain pied dans le développement, ’analyse et la validation des
procédures de réduction de données. Enfin, une fois 'instrument intégré et envoyé a Paranal,
j’ai étudié sa capacité a reconstruire des images d’objets jeunes, anticipant sa mise & dispo-
sition routiniére. Par souci pédagogique, je ne présenterai pas mon travail de thése de fagon
chronologique mais de maniére thématique. Ainsi, le chapitre 2 revient sur les principes de
I'interférométrie optique "classique", ses limitations diies a la turbulence atmosphérique, et
analyse en comparaison les performances des interférométres monomodes (i.e. utilisant des
guides d’ondes). Le chapitre 3 se concentre exclusivement sur U'instrument AMBER. Aprés
un résumé des objectifs scientifiques et des spécifications instrumentales, je développe en pro-
fondeur la réduction de données spécifique a ce recombinateur qui doit en théorie produire des
mesures calibrées avec une précision ultime de 0.01%. A cause du retard pris par AMBER,
je n’ai pas eu le temps d’utiliser 'instrument en mode d’observation "classique" et a fortior:
de me pencher sur l'interprétation astrophysique des résultats. Néanmoins j’analyse dans ce
chapitre les données obtenues pendant le "commissionning" de mai. Ces données sont "sou-

mises & I'épreuve" des différentes étapes de la procédure de réduction. En quelque sorte, cet
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état des lieux de l'instrument pointe sur ses forces mais aussi sur les faiblesses qui restent &
corriger. En guise d’application astrophysique, je présente en chapitre 4 un résultat prélimi-
naire concernant l'observation de I’étoile Be MWC 297 en moyenne résolution spectrale. Enfin,
le chapitre 5 approfondit les techniques de traitements de données permettant de remonter
aux paramétres physiques de la source observée & partir des mesures interférométriques. A la
lumiére de l'instrument AMBER sur le VLTI, j’étudie la capacité de tels interféromeétres a

reconstruire des images d’étoiles jeunes.
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Chapitre 2

Interférométrie optique longue base
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Apres un rappel des principes fondamentauzr de ['interférométrie optique, je reprends le
concept d’interférométrie des tavelures introduit par [LABEYRIE (1970)] pour en étudier les
performances et en souligner les limites imposées par la turbulence atmosphérique. L utilisa-
tion de guides d’ondes dans le schéma optique d’un interférométre pour filtrer et transporter
le signal offre une solution technologique déterminante, permettant d’obtenir des mesures avec
une précision inégalée. Poursuivant le travail de [MEGE (2003)], j’explique d’un point de vue
théorique pourquoi le filtrage modal permet d’accroitre substentiellement les performances de
Uinterférométrie optique, confirmant ainsi les résultats expérimentaur acquis lors de [’observa-
tion de sources compactes. Je pointe les limitations de cette technique dans le cas de l'imagerie

grand champ et propose quelques solutions inspirées de l'interférométrie radio.
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F1G. 2.1: Schéma de principe de la formation d’image d’une source incohérente, au travers
d’une pupille de forme quelconque (ici non connexe, formée de deux télescopes). Le front
d’onde émanant d’un point P situé a une distance angulaire 3 du centre de la source, arrive
plan au niveau de la pupille. Limage du point P se forme au point Q) du détecteur, situé dans
un plan conjugué au plan de la source et repéré par la coordonnée angulaire «. La relation

entre 3 et a dépend du systéme optique entre la pupille et le détecteur.

2.1 Principes de l’interférométrie stellaire "classique"

2.1.1 Formation d’images

Soit O(f) la fonction de brillance d’une étoile située a l'infini, 5 étant les coordonnées
angulaires sur le ciel (cf. Fig. 2.1). Soit P(f) la fonction pupille (valant 1 ou 0 selon la trans-
mission, mais non nécessairement connexe), ot f est la variable réduite dans le plan pupille
(u = X/X de dimension inversement proportionnelle a [3). Suivant les lois de propagation
d’une onde quasi monochromatique émise par un point P de la source !, 'amplitude complexe

diaphragmée par la pupille s’écrit:

V(f,B) = exp[-2inf.f].P(f) (2.1)

Suivant le principe de la diffraction & I'infini de Fraunhofer [BORN & WOLF (1980)], 'ampli-
tude complexe dans le plan focal \fl(a, B) est la transformée de Fourier de ¥(u, (3). La fonction
de brillance de I'image (par abus de langage, I'intensité) est donc la transformée de Fourier

(TF) de I'autocorrélation de 'amplitude complexe diaphragmée et s’écrit:

Ip(a, B) = [¥(a, B)? = | Pla — B)? (2:2)

1. L’effet de la turbulence atmosphérique n’est pas pris en cause dans ce chapitre. Celle-ci interviendra a la
Section 2.1.4
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\]3 (a)|? est appelée réponse impulsionnelle du systéme. In fine, 'image sur le détecteur résulte

de ’addition incohérente du champ provenant de chaque point de la source:

= /O(ﬁ)-fp(a,ﬂ)dﬁ = /0(5)-\13(04 — B)?dB = (0 *|P|*)(e) (2.3)

Pour une source incohérente, 'image formée sur le détecteur est la convolution de la fonction
de brillance de la source par la réponse impulsionnelle du systéme.Dans le plan de Fourier,

I’équation précédente prend une forme trés simple:

~

I(f) = O(f).[P x P)(f) = O(f)-H(f) (2.4)

H(f), 'autocorrélation de la pupille P(f) est appelée fonction de transfert.

2.1.2 Equation interférométrique

Considérons maintenant le cas particulier d’un interférométre. La fonction pupille se définit

comme un réseau de N pupilles monolithiques:

Nier

= Ztipi(f - fi) (2.5)

ou P; représente la pupille du i€ télescope en considérant de possibles aberrations de phases
instrumentales (i.e. P; est complexe et |P;| = 1) et ou ¢; rend compte du facteur de transmission

du télescope i. La fonction de transfert de la pupille interférométrique s’écrit:

Ntel Ntel Ntel Ntel Ntel
= GH(F)+ DY VEEHG(f — fi) + Y VEGHG(—f — fi5)  (26)
i=1 i=1 j>t =1 j>1

ou H;(f) est 'autocorrélation de la pupille ¢ (aussi appelé pic photométrique) et Hyj(f — fij)
est I'intercorrélation des pupilles ¢ et j centrée en la fréquence f;; = f; — fi (aussi appelé pic

interférométrique). De maniére générale, I’équation interférométrique a donc pour forme:

Ntel Ntel Ntel
Z’f OUN-Hi(f) + DY VELOWNHG(f — fig) + Hy(~f = )] (27)
=1 j>i

Ainsi, un interférométre sonde les basses fréquences de 'objet sur le support de la pupille
(partie gauche de la somme) ainsi que les hautes fréquences de 'objet, relatives a la distance
entre les télescopes f;; (partie droite de la somme). Communément en interférométrie, on
introduit la visibilité V(f) comme étant la TF de la fonction de brillance de 'objet normalisée

a Dorigine:

On dit que 'on résout I'objet a la fréquence w si on mesure une visibilité inférieure & 1 & cette

fréquence. Dans le cas contraire 'objet est dit non-résolu.
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6(0) n’est autre que le nombre total de photons N émis par la source. L’équation 2.7 peut

alors se re-écrire:

Nter Niet Ntel
I(f) =Y NGV ().Hi(f) + )Y NVEGV().[Hi(f = fij) + H5(=F = fip)] - (2.9)
i=1 =1 j>1

Les flux contenus dans la partie basse fréquence et haute fréquence de I'interférogramme sont

appelés respectivement fluz photométrique (Fy) et flur cohérent (FM). Par définition:

F;, = Nt; (2.10)

FY9 = 2N.\/tit;V(fi) (2.11)

A partir de ces quantités, on peut introduire un estimateur générique de la visibilité, soit
linéaire: B

~ < F7 >

V(fij) = —F——— 2.12
soit quadratique: -

V2(f.)= "¢ 7 2.13

(f”) 4 < FJ‘} > ( )

2.1.3 Les modes de recombinaison

L’équation interférométrique 2.7, si elle se veut générique, fait tout de méme ’hypothése
importante que la recombinaison des faisceaux se fait dans le plan image. Bien que ce soit la
méthode la plus couramment employée en interférométrie longue base, la recombinaison peut
aussi se faire dans le plan pupille. Le paragraphe suivant s’attache & décrire les caractéristiques

propres des deux approches.

Recombinaison plan image-plan pupille

Lors d’une recombinaison plan image, les interférences sont crées dans un plan optiquement
conjugué au plan de la source. On distingue deux sortes de recombinaisons plan image. La
reconfiguration de type Fizeau respecte au niveau de la pupille de sortie le rapport entre
le diameétre des télescopes D et la ligne de base B de la pupille d’entrée. Si cette approche
présente I'avantage d’un grand champ de vue interférométrique (i.e. la zone du ciel couverte
par Uinterféromeétre), elle devient rapidement inutilisable lorsque le rapport B/D augmente,
notamment & cause du nombre considérable de pixels qu’il faut pour coder les franges en
respectant le critére de Shannon. A contrario, le montage de type Michelson ne respecte pas
I'homothétie du rapport B/D au niveau de la pupille de sortie, ce qui permet d’ajuster a loisir
la fréquence de codage des franges. En contrepartie cette configuration rompt de fait la relation
de convolution décrite par ’équation 2.7 puisque la position du centre de 'image ne coincide
plus avec la position de la différence de marche optique nulle (I'invariance par translation est
perdue). La figure 2.2 illustre ce phénomeéne. Cependant il est aisé de recouvrer la relation

de convolution via un petit artifice numérique, par recentrage du pic frange [voir TALLON
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Fi1G. 2.2: Représentation d’un interférometre Michelson a deuz télescopes. (3 est la position
angulaire de l’objet et b et b sont les lignes de bases respectivement avant et aprés reconfigu-
ration de la pupille. d est la différence de marche géométrique entre les deux télescopes. Cette
figure est tirée de [TALLON & TALLON-BoOSsC (1992)].

& TALLON-Bosc (1992) pour plus de détails|. Généralisée a N mono-pupilles d’entrée, la

reconfiguration Michelson donne naissance au concept d’hyper-télescopes [LABEYRIE (1996)].

La recombinaison dans le plan pupille quant & elle consiste a former les franges d’interfé-
rences dans un plan conjugué a la pupille d’entrée. Ceci introduit une différence fondamentale
avec la méthode précédente: seule la fréquence de 'objet correspondant & la ligne de base est
codée. Pour parcourir les fréquences sur le support de la pupille d’un télescope, il faut effectuer
des transformations géométriques de la pupille d’entrée (translation + réflexion, translation
+ rotation de 7). Utilisée avec succés sur des pupilles monolithiques [RODDIER et al. (1986)],
il est surprenant de remarquer le peu d’intérét porté a cette technique en ce qui concerne l'in-
terférométrie longue base !, alors que la visibilite estimée non seulement présente un meilleur
Rapport Signal-a-Bruit (RSB) que dans le cas de la recombinaison plan image, mais aussi
et surtout la fonction de transfert associée a ce systéme n’est pas affectée par les erreurs de

pointage ou par les variations de la turbulence atmosphérique [CHELLI & MARIOTTI (1986)].

1. Je parle ici de recombinaison plan-pupille avec modulation spatiale des franges. J’exclus ainsi de la
remarque les interférométres & modulation temporelle ot la recombinaison se fait au niveau de la lame sé-
paratrice. Je qualifierais cette derniére technique de recombinaison plan-pupille & 'ordre zéro. Les exemples

d’interférométres appartenant a cette catégorie sont a contrario légion: CHARA, COAST, IOTA, PTI, etc...
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FIG. 2.3: Schéma de principe des deux modes classiques de recombinaison. A gauche: recom-
binaison coaxiale. Les franges sont enregistrées sur un seul pizel et sont modulées temporel-
lement. Les franges sont multipliées par Uenveloppe de cohérence temporelle de la source. A
droite: recombinaison multiaxiale. Les franges sont codées spatialement sur un détecteur. Les
franges sont non seulement multipliées par [’enveloppe de cohérence temporelle mais aussi par

la tache de diffraction d’un télescope.

Recombinaison coaxiale-multiaxiale

En pratique, pour remonter & la visibilité, il est nécessaire de moduler les franges d’in-
terférences sur au moins une période. La modulation peut se faire de maniére temporelle (cf.
I'interféromeétre de Michelson) ou spatiale (cf. les fentes d’Young). On parle alors respective-
ment de recombinaison coaxiale et multiaxiale.

Dans le cas de la recombinaison coaxiale (voir Fig. 2.3, gauche), les faisceaux semblent
venir de la méme direction. La variable spatiale « est donc fixe (idéalement a la différence
de marche (ddm) nulle). Un miroir piezzoélectrique associé a un faisceau permet de parcourir
temporellement les franges. Traduit en différence de marche, la course du piezzo s’écrit § = v,
oll v est la vitesse du miroir. A une constante prés amplitude des franges ne dépend pas de
I’enveloppe de diffraction des télescopes.

Pour une recombinaison mutiaxiale, les faisceaux semblent provenir de deux directions
différentes (voir Fig. 2.3, droite). La modulation des franges se fait spatialement a la fréquence

de codage f;; = ob;j, b;; étant la distance entre les pupilles de sortie i et j. L’interférogramme
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est donc imagé sur une barette de pixels, le nombre de pixels nécessaire pour coder les franges
étant impose par la condition de non repliement de Shannon. Il est clair que dans le cas

multiaxial, 'amplitude des franges est pondérée par 'enveloppe de diffraction.

Effet d’une bande spectrale

Les franges d’interférences (monochromatiques) résultant de la combinaison des faisceaux
provenant des télescopes i et j, qu’elles soient modulées de fagon temporelle ou spatiale,

peuvent s’exprimer sous la forme générique! suivante:

00 = v7;; modulation temporelle

m;j(0,0) x |Vij(o)|cos[2ma (8 + &) + ¢ij(0)] { (2.14)

00 = af;; modulation spatiale

ou ¢ est homogene a une différence de marche et o est le nombre d’onde. §, est un décalage
éventuel par rapport a la frange blanche (i.e. & la ddm nulle, par exemple un piston atmosphé-
rique, voir section suivante). [Vij(o)| et ¢i;(o) sont respectivement le module et la phase de
la visibilité correspondant a la fréquence spatiale f;;. Sur la bande spectrale Ao, chaque in-
terférogramme monochromatique va s’ajouter de maniére incohérente, I’amplitude de chacun
étant pondérée par la transmission du filtre F(o — 0¢)2, ot 0¢ est le nombre d’onde central

de la fenétre spectrale. L’interférogramme "large" bande s’écrit:
Uo—&-%
My (6) = / Vi3 (0)|F (0 = 00) cos[2m0(5 + 6,) + iy (o)) do (2.15)
o0o— 5~

Si le filtre est assez étroit, on peut supposer que la visibilité est indépendante de la longueur

d’onde. Moyennant un changement de variable et développant le cosinus, il vient:

M;;(6) = |Vij|cos[2mop(d + 6p) + dij] /; F (o) cos[2ma (6 + 6p)]do
— [Vylsin2noo(8+8,) + 65] [ | Flo)sin2no (6 +5,)lds  (216)

qui se re-écrit:

Mi;(8) = p(8,8,)|Vi;| cos[2ma0(6 + 8,) + ds; — ©(6, 5,)] (2.17)
p(0,6,) = |F(6+3y) (2.18)
0(5,8,) = arg {f?(a + 5p)} (2.19)

On remarque donc que Uinterférogramme "large" bande s’exprime comme un interférogramme

monochromatique en la longueur d’onde oy, atténué et déphasé. Le coefficient d’atténuation

1. en supposant les pupilles ponctuelles pour ne pas alourdir la démonstration
2. F(o) tient compte le cas échéant de la transmission de la source, selon son type spectral.
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Fi1G. 2.4: Effets de la turbulence sur une observation interférométrique. Au niveau d’une pu-
pille, les couches turbulentes perturbent le front d’onde, qui n’est plus plan mais "bosselé" et
dont la phase varie aléatoirement. Au niveau de l'interférométre, la turbulence atmosphérique
entraine un retard de phase différentiel entre deux pupilles, retard qui entraine & son tour un

déplacement aléatoire des franges sur le détecteur.

est égal au module de la TF du filtre a la différence de marche considérée. Dans le cas d’un

filtre "porte" de largeur Ao, on retrouve le classique sinus cardinal:

0+ 6
p(8,6,) = |sinc[rAa (8 + 8,)]| = |sine [77 Z p] (2.20)
L. définit la longueur de cohérence sur laquelle les interférences auront lieu:
1 Y
c=— =0 =) 2.21
Ao~ Ax R (2:21)

R = Xo/AN\ désignant la résolution spectrale de l'interférometre.

2.1.4 Gérer la turbulence
Les effets de la turbulence

Dans le cadre d’observations d’étoiles avec un interférométre terrestre, le champ électroma-
gnétique provenant de la source traverse les couches turbulentes de ’atmophére. La statistique
de la turbulence atmosphérique a été caractérisée par [KOLMOGOROV (1941), WEISs (1961)]
et son impact sur 'observation de sources astrophysiques est résumé dans l'incontournable
|[RODDIER (1981)]. Je me contenterai de rappeler dans cette section les conclusions principales
de cette analyse ainsi que toutes les notions utilisées dans ce document de thése.

La turbulence atmosphérique a deux effets sur une observation interférométrique (voir
illustration Fig. 2.4):
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Au niveau de la pupille d’'un télescope, le front d’onde perturbé par 'atmospheére présente
des fluctuations de phase! aléatoires. Ainsi, il y a une perte de cohérence spatiale? du front
d’onde au niveau de la pupille du télescope. Typiquement, le parameétre de Fried r¢ [FRIED
(1966a), FRIED (1966b)| rend compte de 'aire de cohérence en présence de turbulence atmo-
sphérique, i.e. de la zone dans laquelle le champ électrique reste corrélé spatialement. Il est
a noter que rg dépend de la longueur d’onde (o A6/ ®). Ainsi la zone de cohérence du front
d’onde est d’autant plus grande (i.e l'effet de la turbulence est d’autant plus faible) que la
longueur d’onde d’observation est élevée. Du point de vue de la réponse impulsionnelle (ins-
tantanée) du systéme télescope+atmosphére, I'image n’est plus la fonction d’Airy résultant de
l'autocorrélation de la pupille non perturbée, mais présente des tavelures (en anglais speckles)
de taille caractéristique A/ D répartis aléatoirement dans une zone de diamétre \/rg. La force
de la turbulence est donc caractérisée par la grandeur D /rg, et le nombre moyen de speckles
dans une image est (D/rg)?. Le temps de vie d'un speckle 7g, i.e. le temps pour lequel on
peut considérer que I'image est figée est appelé temps de cohérence. Si on intégre 'image sur
un temps trés supérieur a 7 (on parle alors d’image longue pose), les speckles aléatoires vont
se moyenner de maniére incohérente, laissant place & une tache de largeur typique A/rg. On
a perdu le pouvoir de résolution d’un télescope de diamétre D et tout se passe comme si on
était en présence d'un télescope de diamétre ry sans turbulence. En effet, si ¢;(r) décrit la
phase turbulente au niveau de la pupille P;(r), la fonction de transfert longue pose < H;(f) >

du télescope (ou encore pic photométrique en interférométrie) s’écrit par définition:
<H(f)> = / Pi(r)Pi(r + Af) < 4= rM) 5 g
= /PZ(T)PZ(T + Au)e2Pe(rA) gy (2.22)

moyennant une statistique Gaussienne pour la phase turbulente et introduisant la fonction de
structure [RODDIER (1989)]:

Dy(r,p) =< [¢i(r) — ¢i(r + p)]* > (2.23)

Dans I'hypothése de stationnarité de la fonction de structure Dy(r, p) = Dy(p) [CONAN

(1994)], la fonction de transfert longue pose turbulente devient:
< Hi(f) >=T;(f)-B(f) (2.24)

ot TY(f) et B(f) sont les fonctions de transfert respectivement du télescope i et de I'atmo-

sphére. L’expression théorique de cette derniére est:

B(u) = exp [—3.44 (ﬁﬂ (2.25)

To

1. Dans le cas de forte turbulence, il peut aussi y avoir des fluctuations d’amplitude du front d’onde. Ce
phénomeéme est appelé scintillation et a été étudié en détail par [MAHE (2000)]. Cet effet sera négligé dans le

cadre de cette thése.
2. En d’autres termes, les phases situées & deux endroits distincts r et r + p, sont partiellement décorrélées,

et ce d’autant plus que p augmente
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Il est & noter qu’on peut tirer avantageusement parti de la turbulence atmosphérique pour
détecter des compagnons faibles (type exoplanétes) autour d’étoiles. En effet, 'addition de
phases aléatoires peut provoquer dans 'image des interférences fortement destructrices. On
parle alors de speckle noir. Si I'on cartographie la position de ces speckles noirs, en intégrant
sur un temps assez long, ceux-ci vont petit a petit couvrir toute 'image, sauf & I’endroit ou se
trouve la planéte et ou la formation de speckle noir est donc interdite. On aura alors détecté
la présence d’un compagnon [LABEYRIE (1995)].

Au niveau de l'interféromeétre, la turbulence introduit un déphasage global (i.e. un piston)
entre les fronts d’onde arrivant sur deux télescopes distincts. Il en résulte un décalage aléatoire
des franges par rapport a la ddm nulle. Ainsi, si on intégre I'interférogramme sur un temps
supérieur au temps de cohérence 7y, il va se produire un brouillage des franges et donc une
perte de contraste. Le pic interférométrique longue pose < H;j(f) > des télescopes i et j

s’écrit:
< Hii(f)> = /Pl-(r)Pj(r +Af) < im0 rHA) > gy
= Tg(f) exp (zq)_;,]) e e 2% (2.26)

moyennant ['hypothése de décorrélation entre les deux phases turbulentes ¢; et qul. <I>_1’§l
est le piston différentiel moyen. Le pic interférométrique long temps de pose résulte du pic

interférométrique non turbulent pondéré par deux coefficients d’atténuation:

o2 . , R .
— E. = e 7% est appelée ’énergie cohérente ou 035 est la variance de la phase turbulente
(piston exclu). Sans correction partielle du front d’onde, E. ~ 0, ce qui rend la détection

des franges impossible.

152 . . crs . .
— e 2% ou agj est la variance du piston différentiel, rend compte du brouillage des franges
di & leur déplacement aléatoire. Sans suiveur de frange, instrument qui permet de suivre
et de compenser en temps réel le déplacement de I'interférogramme sur le détecteur 2,

ce coefficient tend aussi vers 0, annulant le constraste des franges.

Correction partielle par Optique Adaptative

Pour pallier le probléme des fluctuations de phase du front d’onde au niveau de la pupille
d’un télescope, une solution consiste & équiper le télescope d’un systéme d’Optique Adaptative
(OA) [ROUSSET et al. (1990)]. En quelques mots, ce sytéme est une boucle d’asservissement
rétroactif composé d’un analyseur qui permet de mesurer les déformations du front d’onde
turbulent et d’un miroir déformable qui compense en temps réel ces fluctuations via une ma-
trice d’actuateurs qui donnent au miroir la forme désirée. Cependant, le nombre d’actuateurs

étant fini et la distance inter-actuateurs non nulle, une Optique Adaptative réelle n’arrive a

1. Cette condition est strictement vérifiée quand la ligne de base B;; est supérieur a I’échelle externe Lo
2. On parle de cohérencage ou de cophasage selon que l'on maintient les franges stables respectivement &

quelques A ou & moins d’une frange
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reproduire que les déformations spatiales de bas-ordre de la turbulence. Ainsi le front d’onde
corrigé n’est pas parfaitement plan mais il reste des variations hautes fréquences, que 'on
peut caractériser par la variance de la phase résiduelle sur le front d’onde o2. Cette tech-
nique permet, bien qu’imparfaitement et de maniére attenuée, de recouvrer I’ensemble des
fréquences spatiales de I'objet jusqu’a la fréquence de coupure du télescope non turbulent.
Ainsi la fonction de transfert longue pose partiellement corrigée par Optique Adaptative peut
se décomposer en deux termes [CONAN (1994)]: un terme basse fréquence correspondant aux
variations résiduelles du front d’onde T°(u)B(u)? et un terme haute fréquence T°(u) cor-

respondant a une correction (supposée parfaite) des bas-ordre du front d’onde. La fraction

o2

d’énergie contenue dans la partie corrigée est par définition I’énergie cohérente E. = e7 7" et
la fonction de transfert partiellement corrigée s’écrit donc:
< H(f) >=T°(f)[(1 - Ec)B(f) + Ed] (2.27)

La réponse impulsionnelle < h(a) > (TF inverse de H(f)) est donc constituée d'un halo

incohérent Ipq0(cr) et d’un pic cohérent dont I’énergie est E.:
< (@) >= Tnao(@) + EI%(a) (2.28)

Plus la correction de ’OA est importante, plus la variance résiduelle va diminuer et de plus
en plus d’énergie sera concentrée dans le pic cohérent. Si on projette la phase turbulente sur
la base des polynomes de Zernike et que 'on considére les n premiers modes parfaitement

corrigés par ’OA, I'énergie cohérente s’écrit [NOLL (1976)]:

D
E. ~ exp [—0.458(n +1)73 (—)
To

5] (2.29)

L’énergie cohérente est donc une mesure de lefficacité de ’'Optique Adaptative. Un autre cri-
tére de qualité consiste a calculer le rapport de Strehl S défini comme le rapport de 'intensité

au centre du champ sur 'intensité obtenue avec un télescope parfait:

§==10) > ﬁ)(((z))) ~ B+ L}%lz’é?) (2.30)

Ainsi, 'Optique Adaptative permet de corriger les effets de la turbulence au niveau d’un
télescope. Cependant, du point de vue de 'interférométriste, elle ne régle en aucun cas le
probléme du piston différentiel. Il est donc nécessaire de recourir & d’autres méthodes, propres

A l'interférométrie.
2.1.5 Interféromeétrie des tavelures

Principe

Le concept d’interférométrie des tavelures (ou interférométrie speckle) a été introduit par

|[LABEYRIE (1970)] pour des télescopes mono pupilles. Constatant qu’une analyse quadratique

3. Pour étre totalement rigoureux, il faut considérer dans I’expression de la fonction de transfert turbulente

un rc? équivalent supérieur au ro de ’atmosphére [CoNAN (1994)].
o €q p 1Y
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du signal pouvait pallier (en partie) l'effet désastreux de la phase atmosphérique sur I'image,

il proposa de mesurer non plus la fonction de transfert longue pose de I'image < H(f) >

mais sa densité spectrale < |H(f)|? >. Dans le cas purement turbulent, cette fonction s’écrit

[RODDIER (1989), en voir aussi lillustration en Figure B.3] !:

f<ro/A f>ro/A
—_—~ T B
< H(P >=BAOITAF + Tf) =< [H(F)| >* +5T°(f) (2.31)

Calculer la densité spectrale de 'image permet d’obtenir des informations jusqu’a la fréquence

de coupure du télescope. Les hautes fréquences sont attenuées par le coefficient % ou

5= [ Bias (2.32)

est laire de cohérence du front d’onde perturbé et

sz/yp(r)y2dr (2.33)

est la surface de la pupille. Ce coefficient d’atténuation est directement relié a la force de la
. 2
turbulence puisque % =~ (%0) )
Adaptée a l'interférométrie longue base [BERIO et al. (1999)], cette technique, dite interfé-
rométrie multispeckle, permet de s’affranchir du probléme du piston atmosphérique. En effet

la densitée spectrale longue pose du pic interférométrique s’écrit (cas purement turbulent):

<|Hy (DI >=ZTH() (234)
en supposant toujours la décorrélation des fronts d’ondes entre les pupilles des télescopes i et
j. La densité spectrale longue pose du pic interférométrique est donc la fonction de transfert
du pic non turbulent, pondéré par le coefficient d’atténuation %¢. De plus elle ne dépend pas
du piston différentiel.

La densité spectrale de I'image s’écrit finalement (en supposant qu’aucun des pics — pho-

tométrique et interférométriques — ne se recouvrent):

Ntel Ntel Ntel
<[NP >= N> <Y tHi(HF > [VOP+D D < [My(HPF > (2.35)
i=1 i=1 j>i

< |M;j(f)|? > étant la densité spectrale de linterférogramme corrigé de la photométrie, et

correspondant & la ligne de base f;;:

<My (/)P >= N*tt; |V ()P [|Hig(f — fij)|? + [H5(—f = fij))?] (2.36)

1. Ceci n’est rigoureusement vrai que si la pupille vérifie |P(r)|? = P(r)
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Estimateurs de la vistbilité

Le but de ce paragraphe est de répertorier et de comparer les performances des différents
estimateurs permettant de remonter a I'information de visibilité. Plus précisément je concentre
mon analyse sur les multiples fagons d’estimer le flux cohérent. Ainsi je considére dans tous les
cas la méme calibration photométrique, soit par en calculant I'intégrale du pic basse fréquence
de la densité spectrale [RODDIER & LENA (1984)], soit en prélevant une partie du flux en amont
de la recombinaison (i.e. en utilisant des voies photométriques). Cette derniére n’a donc pas

d’influence dans I’étude comparative des performances des estimateurs de visibilité.

ESTIMATEUR POINT PAR POINT A partir du calcul du pic haute fréquence de la densité spectrale
de I'image, il est possible d’estimer le flux cohérent, puisque introduisant I’expression 2.11 dans

I’équation précédente, nous avons point par point la relation:

(< [Hij(f = fip)|? > + < [Hj5(=f = fij)|* >]

< IM(F) >= |F(f) .

(2.37)

Cet estimateur du flux cohérent est appelé estimateur point par point. Une fois la calibration
photométrique effectuée, la visibilité estimée doit ensuite étre calibrée par un point source
pour s’affranchir de la visibilité instrumentale et atmosphérique (notamment dae au terme
< |Hi;j(f)|? >, cf Eq. 2.34). L’estimateur précédent présente avantage de mesurer la visibilité
de I'objet point par point, sur tout le support de la fonction de transfert interférométrique,
couvrant ainsi une gamme continue de fréquences spatiales de I’objet. Il est donc adapté aux

systémes d’imagerie par interférométrie [THIEBAUT (1994)].

ESTIMATEUR INTEGRAL Cependant, il est communément choisi [RODDIER & LENA (1984),
MOURARD et al. (1994)] de calculer le flux cohérent a partir de I'intégrale de la densité
spectrale, pour des raisons de rapport signal a bruit [CONAN (1994)] (nous verrons par la
suite que le rapport de cause a effet n’est pas si évident que cela). L’estimateur intégral
devient donc:

Fcij|2

[ <ase > ar =

2 2

SIS = )P > 4 < (- = f)P > df (239
Cette opération a pour effet immédiat de réduire numériquement le champ de vue de 'interfé-
rométre [TALLON & TALLON-Bosc (1992)], puisque ’on considére une visibilité moyennée sur
le pic frange. Cela revient dans le plan image & multiplier 'objet par le lobe interférométrique
(i.e. la TF inverse de H;j). Pour les mémes raisons que précédemment, la visibilité résultante
doit étre calibrée par un point source. Il est aussi important de remarquer que 'on introduit
implicitement des a priori dans 'estimateur: la position et le support en fréquence du pic. Ne
pas introduire ces a priori implique d’intégrer < |M (f)|? > sur tout le spectre.

AJUSTEMENT DE LA DENSITE SPECTRALE On peut alors pousser le raisonnement plus loin.

Puisque le pic spectral haute fréquence est la fonction de transfert non turbulente TZ-(;-( 1),
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on doit pouvoir caractériser sa forme, i.e. calibrer la réponse impulsionnelle du télescope en

laboratoire. Si tel est le cas, on peut introduire notre connaissance a priori de la forme du pic

dans le calcul du flux cohérent. Et estimation de |Fi’|? se fait en minimisant le x:
2 _ [T, e 22| e [T :
= [P <P | el PRI < s @39

La visibilité calculée doit toujours étre calibrée par un point source car 'amplitude du pic

frange n’est pas connue et dépend de la turbulence atmosphérique.

Analyse des performances des différents estimateurs

Pour comparer les performances des différents estimateurs, on associe leur rapport signal
& bruit & celui du numérateur puisque la calibration photométrique est la méme dans tous les

cas.

ESTIMATEUR POINT PAR POINT Dans ce cas, le RSB sur le flux cohérent est simplement le

RSB sur la densité spectrale de I'interférogramme en la fréquence considérée:
_E {1M;(f)I*}
o {|My;(f)1*}

‘ 2

RSB {|FJ(f)*} (2.40)

Une maniére élégante et efficace de calculer le RSB sur |M(f)|#, basée sur un modéle continu
du processus de détection, a été introduite par [GOODMAN (1985)]. L’annexe A compléte cette
approche lorsque 'interférogramme est corrompu par le bruit de détecteur, le bruit de photon

et le bruit de speckle résultant des fluctuations aléatoires des tavelures dans I'image.

ESTIMATEUR INTEGRAL Lorsqu’on prend le parti d’intégrer la densité spectrale, le RSB sur

I’énergie cohérente devient:

Zk E {|M2J(fk)|2}
V2 0 {IM(fR) P} + 23 cq Cov {IMij (ur )2, [ Mig (wr) [}

En vertu des principes de la Transformée de Fourier numérique, I’échantillonnage en fréquence

RSB {|F7°} = (2.41)

est inversement proportionnel & la dimension de I'image sur le détecteur. Or le "champ de
vue" du détecteur est généralement déterminé par les objectifs astrophysiques (typiquement de
l'ordre de quelques disques d’Airy). Le nombre de points échantillonnant le pic haute fréquence
reste alors relativement faible (autour de la dizaine). De plus il faut noter que ces points sont
en toute rigueur partiellement corrélés. Ainsi le précepte selon lequel 'intégration du pic frange
augmente le RSB de la visibilité n’apparait plus comme une évidence, et au mieux le gain
potentiel reste relativement faible. Ce gain dépend du régime de bruit dans lequel on se place,
du "champ de vue" du détecteur, ainsi que du domaine (fréquentiel) d’intégration choisi. La
figure 2.5 trace les RSB sur le flux cohérent pour les différents estimateurs considérés, dans
le cas purement turbulent et dans le cas parfaitement corrigé par Optique Adaptative. Le

"champ de vue" du détecteur est fixé & 3 disques d’Airy.
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F1G. 2.5: . Rapport signal & bruit sur le flux cohérent dans le cas purement turbulent (gauche)
et parfaitement corrigé par Optique adaptative (droite). Les différents estimateurs utilisés sont
indiqués sur les figures. Les calculs de RSB se basent respectivement sur les équations 2.40
(point par point), 2.41 (intégral) et 2.42 (ajustement). L’analyse quantitative s’appuie alors
sur le formalisme de Goodman développé en annexe A. Lors de l'intégrale du pic, ce dernier
est échantillonné sur 7 points, ce qui correspond a un "champ de vue" du détecteur de 4\/D.
Le bruit de détecteur est o = 10e™ /pix, le nombre de pizels par frange est N = 4. La visibilité
est Vij = 0.6. D/rg = 5. Dans la figure de gauche, la ligne verticale sépare les régimes "bruit
de détecteur” et "bruit de speckle”, le régime "bruit de photon” étant quasi-inexistant. Dans

la figure de droite elle discrimine les régimes "bruit de détecteur” et "bruit de photon”.

Premiérement dans le bruit de détecteur, on remarque que dans le "cas d’école" ou 1'on
ne fait aucune hypotheése sur le pic, le fait d’intégrer sur tout le spectre (i.e. en partie a des
endroits ou il n’y pas de signal) est rédhibitoire. Dans le cas plus réaliste ou I'on intégre sur
le support du pic, Ueffet sur le RSB est trés faible, voire négatif, et ce & cause des corrélations
entre les mesures. Le méme phénoméne se produit dans le bruit de photon, régime dans lequel
les points du pic sont corrélés. Il n’y a finalement que dans le régime bruit de speckle, lorsque
la turbulence provoque la décorrélation des mesures que le gain est optimal. Cependant le
facteur multiplicatif sur le RSB n’atteint pas la racine du nombre de points échantillonnant le
pic. Ceci est inhérent & l'intégration, puisqu’on on attribue implicitement un poids identique
a chaque point du pic alors que 'amplitude du signal varie dans un niveau de bruit constant.
Ainsi pour optimiser le RSB, et ce dans n’importe quel régime de bruit, il faut introduire a

priori la forme du pic dans l'estimateur intégral. On est alors dans la situation suivante.

AJUSTEMENT DE LA DENSITE SPECTRALE Lorsque le pic est parfaitement connu (i.e. non
bruité), 'erreur sur le flux cohérent s’écrit [VON DER HEIDE & KNOECHEL (1979a)]:

o? {|F 2} = Diag {[TH)"C (T3] | (2.42)
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Comme la figure 2.5 en témoigne, cette technique permet d’étre toujours supérieure a 1’esti-
mateur point par point, jusqu’a amplifier le RSB d’un facteur égal & la racine du nombre de
points échantillonnant le pic dans le cas de mesures non corrélées, i.e. dans le bruit de speckle.
On peut tout de méme se demander si tous ces efforts d’optimisation de I'estimateur du flux
cohérent en valent la peine sachant que le gain récolté se situera autour d’un facteur 3 ou 4
tout au plus. D’autant que ces conclusions sont & reconsidérer si le pic n’est pas parfaitement
connu, et donc si les erreurs induites par I'ajustement du pic HF réduisent de fagon rédhibi-
toires la robustesse de cet estimateur. De plus, celui-ci n’est & utiliser que si le RSB sur le
pic est bien meilleur (i.e. que sa calibration en laboratoire soit la plus "propre" possible) que

celui sur les mesures.

Bruit de speckle en correction partielle

La figure 2.5 nous renseigne aussi sur le fait que la turbulence atmosphérique, via la
fluctuation des speckles dans I'image, induit une saturation du RSB sur la visibilité, limitant
séverement les performances de 'interférométrie speckle (RSB de 1 dans le cas de 'estimateur
point par point). On remarque aussi et surtout que le régime de bruit de photon est quasiment
inexistant. Cette situation perdure méme en correction partielle par Optique Adaptative,
jusqu’a des niveaux élevés de rapport de Strehl [TATULLI et al. (2004)]. L’évolution du bruit
de speckle en fonction de la correction présentée en figure 2.6 en est une illustration. En effet,
pour un seeing (taille caractéristique w du halo turbulent) typique allant de w = 0.7 au
double en bande K, ce qui correspond a une turbulence de D/rg = 5 — 10 dans le cas de
grands télescopes (VLTI, Keckl), il faut une Optique Adaptative corrigeant parfaitement de
20 & 40 polyndémes de Zernike pour décupler le RSB maximal sur la visibilité. En terme de
Strehl, I’Optiqe Adaptative doit étre capable de fournir un Strehl de § = 0.6 — 0.7, soit des
performances dignes des meilleurs systémes actuellement disponibles (comme MACAQO sur le
VLTI)!

De plus, comme il a été mentionné précédemment, tous ces estimateurs nécessitent d’étre
calibrés par un point source. Or cette calibration va étre trés sensible & une variation de seeing
et/ou & une variation de Strehl. Méme en prenant soin d’alterner rapidement les observations
et les poses de calibration il est probable que les performances de ’Optique Adaptative va-
rient, notamment & cause de la différence de magnitude entre 1’étoile observée et 1’étoile de
référence. Si on trace sur la Figure 2.7 I’erreur faite sur la visibilité lorsque le rapport de Strehl
change entre les observations et les poses de calibration, on remarque qu’une variation de 10%
du Strehl entraine une erreur relative de 3% a 10% selon la calibration photométrique et cette
erreur augmente trés rapidement pour des changements de Strehl plus grands. La faible ro-
bustesse ! de ces estimateurs est bien stir plus que préjudiciable pour une analyse pertinente
des données interférométriques. Une solution rudimentaire consisterait a tracer des abaques

théoriques sur l'erreur relative en fonction des variations de Strehl (comme la figure 2.7) et

1. 11 est & noter cependant que la robustesse des estimateurs multispeckle ne dépend pas de la taille de la

source observée.
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F1G. 2.6: Rapport Signal & Bruit sur le flux cohérent dans le régime bruit de speckle, en fonction
de la correction par Optique Adaptative. Cette correction est illustrée pour différents D /o,
soit par le nombre de zernike corrigés (gauche), soit par le rapport de Strehl (droite). Les

pointillés désignent le niveau de correction requis pour obtenir un RSB de 10.
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F1G. 2.7:  Erreur relative sur la visibilité calibrée lorsque la correction par OA change entre
la source d’intérét (avec S = 0.7) et I’étoile de calibration. Les résultats sont donnés pour une
calibration photométrique par intégration du pic basse fréquence (ligne brisée) et par estimation

indépendante des flur photométriques (ligne pleine).

de les corriger a posteriori si des mesures du sytéme d’Optique Adaptative sont disponibles.

Parallélement, depuis que [CONNES et al. (1985)] ont proposé d’équiper les télescopes de
guide d’ondes, d’'immenses progrés ont été effectués sur le plan des performances de l'inter-
férométrie optique. Ces guides ont en effet pour vocation de filtrer le front d’onde dégradé,
transformant ainsi les fluctuations de phase en fluctuations d’intensité plus facilement ca-
librables [COUDE DU FORESTO et al. (1993), COUDE DU FORESTO (1997), MALBET et al.
(1999)]. Ainsi, les remarquables propriétés de filtrage spatial des fibres monomodes, leur faible
cofit ainsi que la déconcertante facilité d’intégration de I'optique guidée planaire dans un en-

vironnement optique complexe (en comparaison avec de l'optique de volume, [KERN et al.
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(2000)]) font qu’aujourd’hui nombre d’interféromeétres existants et a venir proposent dans
leur conception l'utilisation de fibres et /ou de composants d’optique intégrée (IOTA/FLUOR
|[COUDE DU FORESTO et al. (2000)], IOTA/IONIC |BERGER et al. (2001)], PTI [CoLAVITA
et al. (1999)], VLTI/VINCI [KERVELLA et al. (2003)], VLTI/AMBER [PETROV et al. (2003)],
KECK-I [COLAVITA et al. (1998)]). Si le bénéfice apporté par les fibres optiques n’est plus
a démontrer expérimentalement, peu d’études théoriques sont venues corroborer les résultats
des observations. Aprés un bref historique des travaux relatifs a 'interférométrie monomode,
la partie suivante de ce chapitre s’attache & caractériser d’un point de vue théorique le signal
effectivement mesuré par un interféromeétre fibré, pour ensuite en étudier les performances en

présence de correction partielle par Optique Adaptative.
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2.2 Interférométrie monomode

L’idée d’introduire des guides d’ondes (et plus précisément des fibres monomodes) dans
le schéma optique d’un interférométre longues bases a commencé a faire son chemin dans
le début des années 1980. En concevant des interférométres aux lignes de bases de plus en
plus grandes et avec un nombre croissant de télescopes, on prit rapidement conscience de
leur caractére "pratique", par opposition aux lourdes contraintes imposées par l'optique de
volume pour ce qui concerne le transport et la recombinaison des faisceaux. Ainsi [FROEHLY
(1982)], [CONNES et al. (1985)] en énoncant les principes essentiels du filtrage modal, puis
quelques années plus tard [CONNES et al. (1987)| en proposant un concept d’interféromeétre
appelé FLOAT (Fiber Linked Optical Array Telescope) faisant usage des fibres optiques mo-
nomode, se sont radicalement écartés du modeéle d’interféromeétre "conventionnel". [SHAKLAN
& RODDIER (1987)| et [SHAKLAN (1988)| creusérent cette idée et recensérent les avantages
(alignement, transport, etc...) et les inconvénients (transmission, effets de polarisation, disper-
sion, etc...) des fibres monomodes en interférométrie. Sur leur lancée [SHAKLAN & RODDIER
(1988)] montrérent que le taux de couplage de la lumiére provenant d’un objet ponctuel dans
une fibre optique monomode est géométriquement limité & 80% & cause de l'inadéquation
entre la tache d’Airy du télescope et de la forme (quasi) gaussienne du premier mode de la
fibre. De plus, ils établirent a partir de simulations que ce taux de couplage se trouvait for-
tement atténué en présence de turbulence atmosphérique. Indépendamment, I’équipe optique
de 'IRCOM (Institut de Recherche en Communications Optiques et Micro-ondes) s’attacha a
démontrer en laboratoire la faisabilité de 'interférométrie monomode. Grace aux progrés de
ses travaux, entre autres au niveau de la stabilisation de la longueur des fibres [REYNAUD et al.
(1992)] et surtout du controle des effets de polarisation par l'utilisation de fibres hautement
biréfringentes [DELAGE & REYNAUD (1997)], ’équipe parvint a développer un démonstrateur
d’interférométre monomode complet. En reconstruisant des images & partir de leur instru-
ment, ils validérent expérimentalement le concept de synthése d’ouverture & haute résolution
faisant usage de fibres optiques [DELAGE et al. (1999), DELAGE et al. (2000)].

De facon naturelle, on commenca parallélement & s’intéresser d’un point de vue théo-
rique & leffet des fibres sur les performances d’un interférométre, i.e. sur la précision des
mesures de visibilités. Ainsi [COUDE DU FORESTO et al. (1997)] proposérent, a la lumiére
de l'expérience FLUOR, un estimateur de visibilité permettant de s’affranchir des effets de
la turbulence atmosphérique en effectuant une calibration simultanée de la photométrie, les
flux photométriques étant mesurés indépendamment via des sorties dédiées a cet effet. Cette
étude démontrait que l'interférométrie fibrée pouvait conduire a des mesures de visibilités
d’une trés grande précision. Cependant, une telle analyse partait du principe que le facteur de
cohérence mutuelle u peut s’écrire sous la forme p = T;1,V, ot T; et T, sont respectivement
la fonction de transfert instrumentale et la fonction de transfert atmosphérique. Or, [MEGE
et al. (2003)| remarqua plus tard — et nous en verrons 'illustration tout au long de ce chapitre

— que cette hypothése n’est vérifiée que dans le cas de sources compactes, i.e. non résolues
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par les télescopes constituant l'interféromeétre. De la méme maniére, [RUILIER et al. (1997)]
étudiérent sur simulations les performances de différents estimateurs de la visibilité "fibrée"
en correction partielle par Optique Adaptative, mais en considérant un objet ponctuel.

Le cas d'un objet de taille quelconque, ou de fagon équivalente l'effet de la taille finie
de la pupille des télescopes fut caractérisé par [DYER & CHRISTENSEN (1999)], mais d’un
point de vue strictement géométrique, sans considérer I'effet de la turbulence atmosphérique.
Ils montrérent que la visibilité "fibrée" est affectée d’un biais d’autant plus important que
les pupilles sont petites, relativement & la largeur de la fonction de cohérence mutuelle de la
source. [LONGUETEAU (2002)| poursuivit cette analyse en établissant que la cloture de phase
"fibrée" est elle aussi corrompue par un biais géométrique. De son coté [GUYON (2002)] s’in-
téressa a 'imagerie grand champ avec un interférométre monomode en présence de turbulence
atmosphérique. Grace a ses simulations, il montra que les observations d’objets étendus (i.e.
résolus par un télescope) ne peuvent étre complétement corrigées des perturbations atmosphé-
riques du front d’onde et en conséquence, mit en évidence la difficulté d’obtenir de mesures
précises de visibilités sur de tels objets. Cependant, il ne caractérisa pas sur le plan formel,
la nature de la relation entre la visibilité "réelle" de I'objet et la visibilité estimée & partir
des interférogrammes. [MEGE (2003)], dans son considérable travail de défrichage théorique
permit, en décrivant formellement comment la lumiére est transportée et traitée au travers
d’un interférométre utilisant des guides d’ondes, d’unifier les précédentes études, certes toutes
indispensables mais par trop éparses pour avoir une vision globale du probléme. Ainsi en
caractérisant complétement le phénoméne de couplage entre le front d’onde d’entrée partielle-
ment corrigé par Optique Adaptative et provenant d’un objet d’étendue spatiale quelconque, il
généralisa le travail des auteurs précédemment cités en énongant [’équation interférométrique
fibrée.

Cette partie poursuit le travail de recherche initié¢ par [MEGE (2003)] sur I’étude rigoureuse
et la compréhension du signal interférométrique fibré, et propose une étude quantitative basée

sur une approche analytique du phénoméne.

2.2.1 Le filtrage spatial

Introduire des fibres monomodes pour transporter la lumiére et/ou des composants d’op-
tique intégrée pour recombiner les faisceaux permet d’effectuer un filtrage spatial du front
d’onde perturbé par la turbulence atmosphérique et par les aberrations de phase instrumen-
tale. Cela signifie que seule la partie du champ électrique projeté sur le premier mode de la
fibre (d’ou le terme de "monomode") peut se propager, les autres modes étant rejetés. Ainsi
les fluctuations de phase sont changées en fluctuations d’amplitude que I'on peut calibrer. En
d’autres termes, le nombre de photo-événements incohérents (photométriques) et cohérents
(interférométriques) a la sortie des fibres dépendent du couplage entre le front d’onde turbu-
lent et la fibre [RUILIER (1998)]. Il en résulte que le filtrage spatial peut étre caractérisé par
des coefficients de couplage , i.e. par la fraction de flux (photométrique et interférométrique)

capturée par les fibres. Les coefficients de couplage instantanés p;(V,) (photométrique) et
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pij (Vi) (interférométrique) sont décrits en toute généralité par les équations suivantes [MEGE
et al. (2001)]:

pi(V4) Po% (2.43)
A W e T st (2.49)

PO ' ,
ITinas [T(as

V, est la visibilité de la source. T% et T sont les fonctions de transferts modales partiellement
corrigées par Optique Adaptative résultant respectivement de ’autocorrélation et l'intercor-
rélation pupilles turbulentes pondérées par la forme du premier mode de la fibre. Le symbole
* représente le produit de convolution. Tg est la fonction de transfert non turbulente et pg est
le couplage optimum fixé par la conception du coeur de la fibre. Pour des raisons purement
géométriques, pp ne peut en aucun cas dépasser 0.8 [SHAKLAN & RODDIER (1987)]. On re-
marque que les couplages dépendent de la taille (respectivement au niveau d’un télescope et
au niveau de l'interférométre) de la source. Si I'objet n’est pas résolu par un télescope, on a

a tout instant la relation [COUDE DU FORESTO et al. (2000)]:

ST (f)df
JT(Haf

ol S* est le rapport de Strehl instantané relatif au i™¢ télescope fibré. De plus, si la visibilité

pi(Vi) = po = poS’ (2.45)

est constante sur le support du pic interférométrique, p;;(Vi) vérifie I'équation:

10 (Va)I? = p5S*S Vi fig)I (2.46)

2.2.2 Equation interférométrique et visibilité modale

L’étude de la recombinaison de fronts d’ondes filtrés par des guides est complétement
décrite dans [MEGE (2003)|. Le résultat majeur est que ’équation interférométrique fibrée
est légérement modifiée par rapport & 'Eq. 2.7 puisqu’il faut prendre en compte le filtrage
spatial, i.e. les coefficients de couplage atténuant le nombre de photons incohérents et cohérents

détectés. Cela se traduit par I’équation suivante:

Nie

I(f) = Z Ntipi(Vi)H;(f)

Niei Nier
+ DD NVitipi (Vi) [His (f = fig) + Hiy (= = fiy)] (247)

i g>i
Contrairement a I’équation 2.7, H;(f) et H;;(f) sont les transformées de Fourier des ondes
porteuses photométriques et interférométriques. Les ondes porteuses, qui comme leur nom
I'indique et par analogie avec les télécommunications transportent le signal (photométrique
et interférométrique), sont définies par la géométrie de la fibre et déduites du concept op-

tique de l'instrument. En conséquence, les pics basse et haute fréquence H;(f) et Hyj(f) sont
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déterministes et ne dépendent pas de ’atmosphére. La contribution de ’atmosphére sur le
signal est entiérement caractérisée par les coefficients de couplage. Les expressions du flux

photométrique et du flux cohérent deviennent:

Fcij = 2N\/titjpij<‘/*) (249)

Ainsi, les estimateurs linéaire et quadratique de la visibilité modale, i.e. de la visibilité mesurée

par un interférométre monomode s’écrivent:

~ Fcij i (Vi

g, - —<fe>  <eW)> (2.50)
< 2‘/FiFj > < pi(V*)Pj(V*) >

~ FY2 i (VI

P <|FP> _ <lp (V)P > (2.51)
A<FEF; > < pi(Vi)pi (Vi) >

Quelques remarques sur les formules précédentes s’imposent:

— La visibilité modale n’est pas la visibilité de ’objet, sauf dans le cas d’un objet ponctuel
ou, moins restrictivement, vérifiant les conditions: (i) non résolu par un télescope et (ii)

de visibilité quasi-constante sur le pic interférométrique

— L’équation 2.44 nous indique que la visibilité modale résulte d’une intégration de la
visibilité de I'objet sur la fonction de transfert modale haute fréquence T%. Il en découle
que le champ de vue d’un interférométre fibrée est limité. En effet, si on définit le lobe

d’antenne interférométrique comme la TF inverse de la fonction de transfert modale:
LY () = /Tij(f) exp(—2ima. f)df (2.52)
le flux cohérent vient & s’écrire comme:
Fii — / O.() L (a) exp(—2ira. f;;)da (2.53)

L’objet est multiplié par le lobe d’antenne interférométrique. Le champ de vue modal se
limite donc & ~ A\/D. Une fibre monomode se comporte donc comme une antenne radio
a la différence majeure que le lobe est ici turbulent puisque sensible aux aberrations

atmosphériques différentielles sur les pupilles.

— Si l'on poursuit I'investigation des termes de 'estimateur de visibilité, on remarque que
les coeflicients de couplage photométriques induisent aussi une multiplication de I'objet

par le lobe 'antenne photométrique L(a) défini comme suit:

L'(a) = /Ti(f) exp(—2ima. f)df (2.54)

Ce lobe, dépendant des perturbations atmosphériques du front d’onde arrivant sur la

pupille est aussi turbulent.
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— Une conséquence directe des points précédents est que la visibilité modale dépend des

conditions atmosphériques.

La visibilité modale est donc biaisée. La caractérisation de ces biais constitue 'objet du

paragraphe suivant.

2.2.3 Biais géométrique: effet de lobe

L’estimateur de visibilité peut étre re-écrit dans le plan image sous la forme:
v [ Ou(a)L¥ (o) exp(—2imav. fij)da
ij = - -
VS 0@ Li(a)da [ O4(a) LI (a)da

On voit alors clairement apparaitre les effets de lobe (photométrique et interférométrique)

(2.55)

affectant la visibilité modale. En toute rigueur donc, cette derniére est différente de la visibilité
de 'objet. On peut néanmoins déja distinguer plusieurs grandes "tendances" selon la taille de

I’objet ainsi que selon la dimension des pupilles:
Objet ponctuel: Dans ce cas trivial, V;; = Vi = 1.

Sources compactes: L’objet n’est ni résolu par le lobe d’antenne photométrique, ni par le lobe
d’antenne interféromeétrique (en d’autres termes V, est localement quasi-constant sur le
support de la fonction de transfert interférométrique, ceci étant d’autant plus vérifié que
les pupilles sont petites). Dans ce cas, la relation V;; = V, est encore vraie en premiére

approximation et la visibilité modale est non biaisée.

Sources étendues: L’objet est résolu a la fois par le lobe photométrique et le lobe interféromé-
trique. L’équation générique 2.55 doit étre calculée et la visibilité modale est clairement
biaisée. Ce biais n’est pas & proprement parler "calibrable", mais il peut étre modélisé et
compensé. Cette situation est maintenant illustrée dans les cas d’une source gaussienne

et d’une binaire.

Application a l’observation d’une source gaussienne

La distribution de brillance de I'objet est de forme Gaussienne, de taille caractéristique

Oo:

o2
Oi(a) = exp (——) (2.56)
Vi(f) = exp(—m’odf?) (2.57)
Pour permettre une étude analytique du biais, on supposera que la forme de la pupille est
aussi Gaussienne. Cette approximation est en fait assez pertinente puisque la pupille effective
d’un interférométre fibré résulte de la pondération de la pupille circulaire par le premier mode
de la fibre, dont la géométrie est trés bien représentée par une Gaussienne. On a donc:

2
P(f) =exp (—5—2> ,op = %% (2.58)

P
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0123 est défini de telle sorte que la surface de la pupille effective soit identique a celle d’une pu-
pille circulaire de diamétre D. On peut alors en déduire la fonction de transfert en appliquant
I’autocorrélation de la pupille effective. Si on suppose que tous les télescopes sont identiques,

ce calcul est valable & la fois pour les lobes d’antenne photométrique et interférométrique:

. 2 D
To(f) = exp <—(‘}:2) T = (2.59)
T
. 2 A
Ly(a) = exp (_:_ZD) ,Op = %5 (2.60)

Ti(f) étant la fonction de transfert d’un télescope parfait, elle se calcule comme 1’autocorré-
lation de la pupille P(f), et son expression se déduit directement de 'équation 2.58. Li(a)
n’est alors autre que la TF inverse de T¢(f). A partir de I'équation 2.55, la visibilité modale

mesurée par U'interférométre s’écrit:

2 2
oi.0
Vii — e _qg2 Z0"D (2 2.61

K xp( 7TU%—I-(II% ( )

On voit bien que la visibilité modale est biaisée puisque la taille caratéristique o, qui va étre
06-0D

estimée & partir des mesures ne sera pas g, mais . Ceci est la traduction mathéma-

o2 + o2
o D
tique du phénoméne de multiplication par le lobe d’antenne, avec les deux cas extrémes que

I’on pouvait anticiper:

— 0, < 0p, qui revient & dire que l'objet est pas ou peu résolu par l'interférométre et

donc l'effet de lobe est négligeable: 7, ~ o,

— 0, > 0p, la visibilité est lissée par la fonction de transfert interférométrique, jusqu’a ce

qu’on ne mesure plus finalement que le lobe d’antenne: ¢, ~ op

Si on exprime la taille de 'objet proportionnellement & la taille du lobe, o, = Bop, 'erreur

relative faite sur l'estimation de o, est:

Ao o, — 0y 1
S = -1 2.62
1 e (2.62)

L’erreur relative est tracée en fonction de (§ sur la figure 2.8. On remarque que pour des
sources de taille moyenne 5 = 1/2 de disque d’Airy (ce qui correspond a un objet de 5 Unités
Astronomiques situé a 150 parsec, observé en bande K par un grand Télescope du VLTI),
Perreur faite sur son diamétre est déja de 10%. Lors de la mesure par interférométrie fibrée
de source, il est donc nécessaire de caractériser le lobe d’antenne pour pouvoir corriger la

visibilité modale de ce biais instrumental qui devient rapidement non négligeable.
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FiG. 2.8: FErreur relative sur la diamétre de la source en fonction du diamétre effectif o,
exprimé en unités de disques d’Airy. Pour un taille caractéristique o, = 1/2 disque d’Airy,

DUerreur sur l'ajustement de la gaussienne est déja de 10%.

Application a l'observation d’une binaire

Pour le cas d’une source binaire de rapport de flux ¢ et de séparation Ac, la distribution
de brillance s’écrit:

_ 1 q
Ou(a) = 1+q50+ 1+q5Aa (2.63)
1 q .
= — — . 2.64
Vi(f) 1+q+1+lep( 2imrAa.f) (2.64)

En introduisant I’expression de O, («) dans 'équation 2.55 et supposant le cas idéal (toujours
sans turbulence, cet effet sera traité dans la section suivante) o tous les télescopes sont
identiques et donc, ou le lobe interférométrique est réel et égal au lobe photométrique, il

apparait rapidement que la visibilité modale a une expression similaire & celle de la visibilité
de l'objet:

1 Li(A
N qL'(Aa)

i = : : —2inAa.f;; 2.
Vi = T gmiaa) T T+ qLi(aa) &P (F2imAa-fi) (2.65)

au détail important prés que le rapport de flux apparent ¢ est:
7= qL'(Aa) (2.66)

la séparation quant & elle n’étant pas biaisée. Cette derniére équation illustre bien que le
champ de vue d’un interférométre fibré est limité &4 A/D. En effet, si la séparation A« est
comprise entre —\/2D et \/2D, le flux estimé sera certes atténué par un coefficient L!(Aa),
mais on pourra toujours conclure de part I’analyse de la courbe de visibilité modale que 1’on
a détecté une binaire, on pourra méme corriger ce biais moyennant une calibration du lobe
d’antenne. En revanche, si |[Aa| > A/2D, le rapport de flux estimé est quasiment nul, tout se

passe comme si on observait un point source, le compagnon étant en dehors du champ de vue.
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Fi1c. 2.9: Biais atmosphérique sur la visibilité modale calculée a partir de l’estimateur qua-
dratique, en fonction du niveau de correction par Optique Adaptative (décrite par le nombre
de polynomes de Zernike corrigés). A gauche, le biais est donné pour une taille d’objet de
1/10 de disque d’Airy et pour différent D/ro. A droite, le biais est tracé pour différente taille
d’objet, avec D/rg = 5.

2.2.4 Biais atmosphérique - Robustesse

Contrairement au lobe d’antenne des radio-interférométristes (du moins, pour les plus
grandes longueurs d’onde), L* et L% dépendent de la turbulence atmosphérique. Ainsi stricte-
ment parlant, la visibilité modale est biaisée par I’atmosphére et, réitérant les raisonnements
précédents, on peut déja subodorer qu’elle sera d’autant plus biaisée que 'objet sera étendu.
La valeur de ce biais va néanmoins dépendre de 'estimateur choisi, linéaire ou quadratique.
Désormais, je me focaliserai sur I’étude de I’estimateur quadratique car il s’agit de ’estimateur
le plus communément utilisé (pour ne pas dire le seul, sachant qu’une estimation linéaire im-
pose une stabilisation draconienne des franges d’interférences). De plus, il permet une analogie

immédiate avec 'estimateur intégral de I'interférométrie multispeckle.

Etude du biais atmosphérique

Le calcul du moment d’ordre deux du coefficient de couplage haute fréquence < |p;; > > ne
donne pas lieu & une formule théorique simple & analyser. Notamment, il ne fait pas ressortir de
maniére explicite la contribution du biais atmosphérique. Cependant, il est toujours possible
de quantifier ce biais en se donnant un modéle d’objet a priori. Dans le cas d’une source
Gaussienne, les résultats sont donnés par la figure 2.9. Ainsi, on remarque que pour une
source de taille 1/10 de disque d’Airy, le biais sur la visibilité modale quadratique est faible
(au maximum de l'ordre du %) et décroit rapidement lorsque le niveau de correction par
Optique Adaptative augmente. En revanche, ce biais est trés sensible a la taille de la source,
ce qui peut étre problématique lors de sa calibration par une source de référence. Ce point est

abordé dans le paragraphe suivant.
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Robustesse de l’estimateur quadratique

L’étude de la robustesse d'un estimateur permet de caractériser le comportement de ce
dernier lorsque les conditions atmosphériques ont changé entre I'objet d’intérét et la source
de référence. Ici le probléme est légérement plus compliqué car le biais atmosphérique dépend
également de la taille de la source, et ce paramétre peut aussi avoir une influence sur 'effi-
cacité de la calibration. Il en découle que la robustesse de l'estimateur dépend a la fois de
la turbulence ainsi que des tailles respectives de la source et de la référence. Sachant qu’il
ne faut tenir compte dans le calcul que des termes liés au biais atmosphérique, les visibilités
intrinséques des deux objets (i.e. les visibilités obtenues en 1’absence de turbulence atmosphé-
rique, ou de fagon équivalente en présence d’une correction par Optique Adaptative parfaite
avec S = co) doivent étre compensées. Cela revient a définir 'erreur ! relative €& commise sur

la correction du biais (en quelque sorte I'inverse de la robustesse) de la fagon suivante:

V3(8.8) V(.S =1)
VA(B,S") V3(B,8=1)

£(3,S,8,8) = ~1 (2.67)

ol ‘73(6, S) et 172(6,, S’) sont respectivement la visibilité modale de Pobjet et du calibrateur,
B et B étant leur taille respective (exprimée en unité de disque d’Airy) et S et S’ les rapports
de Strehl (i.e le niveau de correction) associé a leur observation. En toute rigueur, la robustesse
dépend de quatre paramétres indépendant. Pour des raisons de clarté, deux cas particuliers

sont exposés ici:

- &£(8,8, ﬁ/, S): le rapport de Strehl reste le méme mais la taille du calibrateur change. La
taille de la source d’intérét est fixée a 1/10 de disque d’Airy. 4 niveaux de corrections
sont considérés: S =0.1,§=0.3, §=0.5, 5 =0.9.

- & (ﬁ,S,O,S/): Le calibrateur est un point source observé avec un Strehl fixe 8" = 0.7.
Par contre le rapport de Strehl lié & 'observation de 'objet varie. Quatre tailles sont

étudiées: 8= 1/100, 3 =1/50, 3 = 1/20, 3 = 1/10.

Les résultats sont illustrés sur la figure 2.10. Clairement, méme si 'estimateur est sensible &
une variation de Strehl et/ou une différence de taille entre 'objet et le calibrateur, l'erreur
commise est toujours inférieure ou égale & 0.1% environ. Ces deux exemples ne préjuge pas
de la robustesse de 'estimateur dans cas général ou a la fois la taille et le rapport de Strehl
sont différents. Néanmoins en extrapolant les résultats précédents, on peut raisonnablement
deviner (et les calculs non présentés ici le confirment) que l'erreur commise sera au pire de
lordre du %.

Ainsi, les remarquables propriétés de filtrage des guides d’ondes monomodes permettent
d’assurer une grande robustesse de I'estimateur. A comparer avec la figure 2.7, estimateur
monomode est de deux & trois ordres de grandeur plus robuste que les estimateurs multimodes

présentés dans les sections précédentes.

1. A ne pas confondre avec la notion d’erreur lors de étude du rapport signal & bruit d’une mesure!
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F1G. 2.10: . Gauche: robustesse de ’estimateur quadratique en fonction de la taille du calibra-
teur. Celle de l'objet est fizée a 1/10 de disque d’Airy. Le rapport de Strehl est le méme pour
les deux sources. Droite: robustesse de l’estimateur quadratique lorsque le rapport de Strehl
varie entre l'observation de l'objet d’intérét et la calibration sur un point source d référence
(S = 0.7). Les courbes correspondent a différentes tailles d’objets. De bas en haut: 1/100,
1/50, 1/20 et 1/10 de disque d’Airy. Elles sont a comparer avec celles de la figure 2.7.

2.2.5 Performances de 'interférométrie monomode

Cette partie étudie 'influence du filtrage spatial sur les performances (RSB et magnitude
limite) d’un interférométre fibré. L’analyse détaillée du probléme est présentée dans l'article
[TATULLI et al. (2004)] publié dans A&A et fourni dans ce chapitre. Le paragraphe suivant
en reprend les grandes lignes et les résultats importants et apporte quelques analyses complé-
mentaires.

D’un point de vue de la mesure, ’estimateur quadratique de ’équation 2.51 peut se récrire

a partir de la densité spectrale de I'interférogramme et de I'estimation indépendante des flux

ng:<rﬂ<fij>|>< T > (2.68)

<k‘ik’j> 1—17

photométriques:

ou l'on supppose que chaque lame séparatrice envoie une fraction 7 de la lumiére dans la voie

photométrique correspondante, i.e. que le flux photométrique mesuré est:
k‘i = Tpl'(V*)Nti = T,Oi(V*)Ki (2.69)

RSB sur la vistbilité modale

S’inspirant du formalisme de Goodman décrit en annexe A et 'appliquant au cas ou
I'interférogramme est corrompu par (i) un bruit de photon, avec (1 — 7)K et 7K le nombre
total de photo-événements détectés respectivement dans la voie interférométrique et la voie

2

photométrique, (ii) un bruit additif Gaussien de variance o= résultant du bruit de détecteur

et du bruit thermique, et (iii) un bruit atmosphérique qui se traduit par les fluctuations
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F1G. 2.11: . Rapport Signal & Bruit sur la visibilité modale dans le régime de bruit de speckle
modal (i.e. pour les sources brillantes), en fonction du rapport de Strehl. Les courbes cor-
respondent & différentes tailles d’objet. De haut en bas: 1/100, 1/50, 1/20 et 1/10 de disque

d’Airy. Les courbes sont tracées a partir de l’équation B.22 développée en Annexe B.

des coefficients de couplage; on montre que 'erreur relative carrée sur la visibilité modale se
décompose en une somme de trois termes:
201/2
o*{V:}
V_—Q;J = Ep(K, p) + E4(K, 0%, p) + E3(p) (2.70)
]

Chaque terme de I’équation représente la contribution suivante:
— Si(K ,02,p) est Ierreur relative dtie au bruit additif. Ce bruit domine & faible flux.

- El%(K , p) représente le régime "bruit de photon". Ce terme prend en compte le nombre
effectif de photo-évenements détectés, dont le facteur d’atténuation dépend non seule-
ment des coefficients de couplage moyen mais aussi aux fluctuations de ces coefficients

de couplage autour de leur valeur moyenne.

~ EZ(p) est le bruit speckle modal. Il s’agit en fait du bruit de speckle filtré par les fibres.
Comme pour le bruit de speckle, ce bruit est dominant & fort flux induisant une satu-
ration du RSB. Cependant si ce bruit ne dépend pas du nombre de photo-événements,
il dépend de la taille de la source, en plus de la correction par Optique Adaptative.
Eg(p) est strictement nul pour un objet ponctuel, et augmente avec la taille de la source
[TATULLI et al. (2002)]. La figure 2.11 qui représente le RSB relatif au bruit de speckle
modal (et qui donc indique le RSB maximum par interférogramme que l'on peut at-
teindre avec un interférométre fibré) en fonction du rapport de Strehl pour différentes
tailles d’objets, témoigne de ce comportement. En conséquence, pour un objet compact
(i.e. plus petit que le disque d’Airy d’un télescope), le régime de bruit de speckle modal
est rejeté dans la gamme des magnitudes négatives dés lors que ’'on commence & corriger

par Optique Adaptative (S ~ 0.2). Son influence sur le RSB est donc marginale.
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Il résulte qu’en interférométrie monomode, et contrairement & l'interférométrie multi-
speckle, le RSB sur la visibilité présente un large domaine ou le régime "bruit de photon"
domine. Ainsi, si on veut comparer les performances des deux techniques, 'analyse proposée
par [MEGE et al. (2000)] dans le seul régime limité par le bruit de photon n’apparait pas tout
a fait adaptée. Une étude menée sur toute la gamme de photo-événements s’avére nécessaire
puisqu’a magnitude donnée le régime de bruit ne sera pas forcément le méme dans les deux

cas. Pour une source compacte, les conclusions majeures résultant de cette analyse, sont:

— Sans Optique Adaptative, I'interférométrie multimode est supérieure en terme de RSB,

a l'exception des souces brillantes pour lesquelles le bruit de speckle est rédhibitoire.

— Dés que l'image est corrigée par Optique Adaptative, la visibilité modale présente un
meilleur SNR et ce dans tous les régimes de bruit. Ce comportement est dii & deux
aspects fondamanentaux: (i) les remarquables propriétés de fitrage spatial de la fibre
dés qu’il y a assez d’énergie dans le pic cohérent et (ii) la possibilité d’échantillonner le
signal sur peu de pixels, par rapport a I'interférométrie multispeckle. En effet dans ce
dernier cas — et ceci est d’autant plus critique avec des télescopes de grand diamétre —
le nombre de pixels nécessaire dépend de la turbulence (N, o< D/rp) alors que dans le

premier cas, le nombre de pixels est uniquement fixé par le codage des franges.

Magnitude limite

La magnitude limite est définie comme la magnitude pour laquelle le RSB sur la visibilité
modale est de 1. Clairement cette magnitude limite va dépendre de la capacité de la fibre a
filtrer le front d’onde turbulent, i.e. du nombre de photo-événements effectifs détectés a la
sortie de la fibre. Dans le cas d’un objet partiellement résolu, on peut obtenir une expression
simplifiée de la magnitude limite [TATULLI et al. (2002)]:

10,0.4;@”” _ \/5\/ NpixUNtel (2 71)
0 TooVs '

On voit que la magnitude limite est inversement proportionnelle a la quantité poV;;S qui
représente bien le couplage de la fibre por des objets partiellement résolus (voir Eq. 2.46).
La magnitude limite sans correction par OA est meilleure en interférométrie multispeckle, a
cause de la (trop) faible efficacité de couplage des fibres dans le cas purement turbulent. Dés
que la correction partielle augmente, les magnitudes limites des deux techniques présentent
des comportements similaires: la fibre étant légérement supérieure pour des objets compacts

et légrement inférieure pour des objets étendus, a cause d’une efficacité de couplage amoindrie.

L’analyse proposée dans ce chapitre met en exergue les remarquables vertus du filtrage
modal appliqué a I'interférométrie, tant du point de vue du RSB que de la robustesse. Elle
démontre théoriquement un constat expérimental unanimement admis par les observateurs:

la capacité des interférométres fibrés de produire, sur des sources compactes, des visibilités
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précises a moins de 1%. Cette conclusion est néanmoins a nuancer dans le cas de sources
étendues ou bien présentant une composante étendue autour d’un objet compact. En effet,
la (relativement) faible efficacité de couplage des fibres pour de tels objets aura pour effet de
dégrader les performances de l'interférométrie monomode. Ce phénomeéne est étudié dans le

paragraphe suivant.

Source compacte avec composante étendue

Si pour des sources compactes, le filtrage modal permet de s’affranchir de la quasi-totalité
du bruit de speckle, il n’en est pas de méme lorsqu’ & la source centrale est associée une
structure étendue — matiére circumstellaire, enveloppe de poussiére — représentant une fraction
a du flux. Le mauvais couplage du flux provenant de la composante étendue va restreindre
lefficacité des fibres monomodes, et ce d’autant plus que sa contribution est grande.

Si on appelle V. et V. les visibilités de la source compacte et de la composante étendue,

respectivement, la visibilité modale V]\24 de I’ensemble s’écrit:

V2 101 (Ve) + api (Ve)
M (V) + api(Vo)l [ (Ve) + api(Ve)]

Si on suppose que la contribution en flux de I’étoile centrale domine, i.e. @ < 1, et remarquant

(2.72)

que l'interférométre résout beaucoup plus la composant étendue que la composante compacte,
i.e. pij(Ve)/pij(Ve) < 1, on montre par un développement limité en o au premier ordre que

le bruit de speckle modal se décompose en la somme quadratique de deux contributions:

. 2
(V) = 02(VE ) + 4VA24¢2042”_(’;€) (2.73)

ol le premier terme est le bruit de speckle modal relatif & la source compacte et le deuxiéme
résulte des fluctuations de couplage de la composante étendue. Par soucis de clarté, les nota-
tions suivantes ont été introduites pour les coefficients de couplage basse fréquence: p. = p(Ve)

et p. = p(V¢). Et le RSB sur la visibilité modale de s’écrire:

Re.Re
SNR(VE) = ——— (2.74)
\/R& + R%
avec
Re = SNR(VZ), Rp= #Ep) (2.75)

Deux régimes "extrémes" apparaissent donc: (i) le bruit de speckle modal de la source com-
pacte domine et tout se passe comme si la composante étendue n’avait aucune influence, soit
SNR(Var) = Rc = SNR(V, ), et (i) le bruit induit par le mauvais couplage du flux prove-
nant de la composante étendue domine et les performances de 'interféromeétre sont dégradées:
SNR(Vas) = Rg. La transition entre les deux régimes arrive pour une fraction de flux critique:
_ Pe
QSNR(V]@C)J(pe)

(2.76)

0%
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F1G. 2.12: . Influence d’une composante étendue contenant une fraction o du flux total, sur
le Rapport Signal o Bruit speckle modal de la visibilité. Gauche: Fraction de flux critique o,
nécessaire pour qu’une composante étendue d’1/10 de disque d’Airy fize le RSB, en fonction de
la taille de la source centrale. Droite: RSB speckle modal de sources compactes de différentes
tailles (lignes discontinues) et limite fixé par la présence d’une structure étendue d’1/10 de

disque d’Airy contenant 1% du flux total (ligne continu,).

Le flux critique est tracé sur la figure 2.12 (gauche), dans le cas d’une structure étendue de
largeur 1/10 de disque d’Airy, et pour un Strehl de § = 0.5. On remarque que plus I’étoile
centrale est compacte, plus la fraction de flux nécessaire pour que le bruit du a la composante
étendue domine est faible. Ainsi pour une source compacte de taille inférieure a 1/50 de disque
d’Airy, il suffit d’une fraction de flux de a. = 1% pour changer de régime et pour diminuer
les performances ultimes d’un interférométre monomode. Cet effet est représenté sur la figure
2.12 (droite): la présence de matiére diffuse de taille 1/10 de disque d’Airy et ne représentant
que 1% du flux impose une limite supérieure sur le RSB de speckle modal, atténuant séve-
rement le RSB théoriquement accessible par des sources compactes. La conséquence générale
de la présence d’une structure étendue est donc ’extension de la gamme de magnitude sur
laquelle le bruit de speckle modal domine et de fait, la réduction du régime limité par la
bruit de photon. La figure 2.13 illustre cet effet lorsque la composante contient une fraction
de flux croissante, jusqu’a o = 10%. On se retrouve peu a peu avec des performances trés
comparables & celles obtenues en interférométrie multimode. Il est & noter que ces courbes
de Rapports Signal a Bruit sont tracées pour une observation avec deux télescopes de 8m
sur le VLTI et utilisant le recombinateur AMBER dans une configuration instrumentale clas-
sique [MALBET et al. (2000), TATULLI et al. (2004)], et notamment en supposant I’absence
de suiveur de franges, avec un temps d’intégration figeant la turbulence atmosphérique de
Tint = 30ms. Dans ce cas, le probléme lié & la présence d’une structure étendue ne concerne
que les sources brillantes IC < 5, et cette étude ne s’applique qu’a un ensemble relativement
marginal de sources. Cependant, avec I’avénement dans les prochaines années de suiveurs de

franges capables de cophaser les front d’ondes & moins d’une longueur d’onde [GAI et al.
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F1G. 2.13: . Evolution du Rapport Signal ¢ Bruit de la visibilité modale lorsque l'objet d’étude
est une source compacte d’1/100 de disque d’Airy, respectivement seule ou entourée d’une
structure étendue de taille 10 fois plus grande et contenant 1%, 5% ou 10% du fluzx total. On
remarque que la zone de saturation du RSB (i.e. le régime du bruit de speckle modal) augmente
de gauche a droite et de haut en bas. Pour toutes les figures, les résultats sont donnés pour 4
différents rapports de Strehl: S = 0.011 (ligne continue), S = 0.1 (traits), S = 0.5 (traits -
points), et S = 0.9 (pointillés).

(2002)], le probléme devrait toucher un nombre bien plus conséquent d’étoiles, puisque le fait

d’intégrer sur un temps plus important revient a décaler les courbes de la figure 2.13 vers la

droite, i.e. vers de plus grandes magnitudes.

Ainsi, de part son champ de vue limité et de part ses performances réduites lorsque la
source présente une composante diffuse, I'interférométrie fibrée et les estimateurs communé-
ment utilisés n’apparaissent pas du tout adaptés a ’observation et I'imagerie d’objets étendus.
La section suivante ouvre des pistes permettant d’élargir le champ d’investigation de Iinter-

férométrie monomode & ce type de sources.
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Abstract. We compare performances of ground-based single-mode and multimode (speckle) interferometers in the presence
of partial Adaptive Optics correction of atmospheric turbulence. It is first shown that for compact sources (i.e. sources smaller
than the Airy disk of a single telescope) not entirely resolved by the interferometer, the remarkable property of spatial filtering
of single-mode waveguides coupled with AO correction significantly reduces the speckle noise which arises from residual
wavefront corrugations. Focusing on those sources, and in the light of the AMBER experiment (the near infrared instrument
of the VLTI), we show that single-mode interferometry produces a better Signal-to-Noise Ratio on the visibility than speckle
interferometry. This is true for bright sources (K < 5), and in any case as soon as Strehl ratio of 0.2 is achieved. Finally,
the fiber estimator is much more robust — by two orders of magnitude — than the speckle estimator with respect to Strehl
ratio variations during the calibration procedure. The present analysis theoretically explains why interferometry with fibers can
produce visibility measurements with a very high precision, 1% or less.

Key words. techniques: interferometric — techniques: adaptive optics — methods: analytical

1. Introduction

The great interest of using spatial filtering properties
of optical waveguides in astronomical interferometers has
been proven in the past years (Coudé du Foresto et al. 1997,
Berger et al. 2001). As a consequence, integrated optics and
fibers are more and more introduced in the design of
present and future interferometers to carry the signal to
the detector. Furthermore, practical and theoretical studies
(Haguenauer 2001; Guyon 2002; Mége et al. 2003) have been
undertaken to investigate the physical and optical properties in
waveguided interferometers.

The present work aims at comparing the sensitivity and
robustness of single-mode and multimode (speckle) interfer-
ometry. In Sect. 2, we recall the basic concepts of the fibered
interferometric equation and the modal visibility. We derive,
in Sect. 3, the formal expression of the Signal to Noise
Ratio (SNR) of the modal visibility which takes into account
photon, detector and atmospheric noise. In Sect. 4, we pro-
pose an analytical approach to estimate the profile of the vis-
ibility SNR as a function of the magnitude, from partially
Adaptive Optics (AO) corrected interferograms. We also de-
rive the performance of single-mode interferometry applied
to the AMBER experiment (the near infrared instrument of
the VLTI), in the case of single Gaussian sources. Finally,

Send offprint requests to: E. Tatulli,
e-mail: Eric.Tatulli@obs.ujf-grenoble. fr

* Appendices are only available in electronic form at
http://www.edpsciences.org

in Sect. 5, we compute the performances of the multispeckle
method (Roddier & Lena 1984; Mourard et al. 1994) currently
used to estimate visibility from non-fibered interferometers and
we compare the performances and the robustness of single-
mode and speckle interferometry.

2. The modal visibility

Mege (2002) theoretically described how the light is carried
and processed through an interferometer with optical waveg-
uides. Specifically, he highlighted the coupling phenomenon
between the incoming wavefront and the fiber, and analyzed the
characteristics of the interferogram recorded on the detector.
The principal results concerning the interferometric equation
of a N telescopes (Ny) fibered interferometer and the resulting
modal visibility can be summarized as following:

Nt

1) = ) KipVHi(f)

Nt Nt

+ Z Z VKiKpij(Va)H;i(f = fij) (1
i

where I(f) is the Fourier transform of the interferogram at the
spatial frequency f, V, is the visibility of the source and K is
the number of photoevents from the ith telescope that would
be detected in absence of fibers. H;(f) and H;;(f — f;;) are the
Fourier transforms of the so-called normalized carrying waves
centered at respectively the frequencies f = 0 and f = f;
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(Mege et al. 2001). Their shape, hence the shape of the inter-
ferogram, is entirely determined by the geometry of the fibers.
pi(Vy) and p;;(Vy) are respectively the low- (LF) and high-
frequency (HF) instantaneous coupling coeflicients. They give
the fraction of flux entering in the fibers respectively for the
photometric and the interferometric channels. Their theoretical
expressions are:

(V**Ti)fzo
(Ve) = porrt =0 2
V) = )
(V**Tij) =fi
pi(Vs) = po o 3)

JTiAaf [Tihar

where T? and T% are the (partially AO corrected) modal trans-
fer functions resulting respectively from the normalized auto-
correlation and cross-correlation of the entrance aberration-
corrupted pupil weighted by the fiber single mode (Roddier
1988; Mege et al. 2001). T(g is the turbulence-free modal trans-
fer function and py is the optimum coupling efficiency fixed by
the fiber core design (Shaklan & Roddier 1988). Equations (2)
and (3) generalize the turbulent coupling efficiency to any kind
of sources, i.e. not only when it is unresolved by a single tele-
scope (as first noticed by Dyer & Christensen (1999) in the
non-turbulent case). Note that, for a point source, the low fre-
quency coupling coefficient is proportional to the Strehl ra-
tio S, p = poS (Coudé du Foresto et al. 2000), and the high-
frequency coupling coeflicient follows the simple relationship
loij* = pip).

From Egs. (2) and (3), we can deduce the expression of the
instantaneous modal visibility V,.Zj at the spatial frequency f;;.
It is defined as the ratio between the coherent energy (high fre-
quency) and the incoherent one (low frequency):

2 _ |pij(V*)|2 . (4)
7 pVopVa)

Perfect equality between the instantaneous modal visibil-
ity and the object visibility exists only for point sources
(Vl.z. = Vf = 1). In the general case, however, the instantaneous
modal visibility does not match that of the object, especially if
the source is extended.

In terms of measurements, the estimator of the modal vis-
ibility Vl.zj can be computed as the ratio between the interfer-
ogram power spectrum at the frequency f;;: I2(f; o= (1-
7)%|o; j(V*)lzK,-K J, and the photometric fluxes: k; = 70;(V,)K;,
where 7 is the fraction of light selected for photometry at the
output of the beam-splitter. Assuming that the latter are esti-
mated independently through dedicated outputs of the optical
waveguide (so-called photometric outputs), it holds:

. (e (;)2
-7

T (k)

In the next section, we derive a formal expression of the relative
error — the inverse of the SNR - of the modal visibility.

©)

3. Relative error of the modal visibility

The noise calculations are based on the spatially continuous
model of photodetection introduced by Goodman 1985, (see
also Chelli 1989; Berio et al. 2001). Within this framework, the
signal is assumed to be corrupted by three different types of
noise: (i) the photon noise, with (1 —7)K and 7K the total num-
ber of detected photoevents in the interferometric and the pho-
tometric channels respectively; (ii) the additive Gaussian noise
of global variance o> which arises from the detector and from
thermal emission; (iii) the atmospheric noise which results
from the coupling efficiency variations due to the turbulence.

The noise contributions are derived in Appendices A and B.
The square of the relative error of the modal visibility can be
described as the sum of three terms:

# )
W2

ij

= &(K.p) + & (K07 p) + E(p), (6)

where Ep(K, p), Ea(K, a2, p) and Es(p), are the relative errors
due to photon, additive and atmospheric noise, respectively. It
holds:
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where X denotes the expected value of the random quan-
tity X, and Cov{X, Y} the covariance between X and Y. pjs is
the average over all the telescopes of the LF coupling coeffi-
cient, and Ny, is the number of pixels per interferogram (see
Appendix B for more details).

For bright sources, with the exception of point sources for
which Ipl-jl2 = pip; (and hence &Es(p) = 0), the dominant
noise is the atmospheric noise, which results from the classi-
cal speckle noise filtered by the fiber. From now on, we refer
to that noise as the modal speckle noise, and the correspond-
ing SNR, (Es(0)™"), as the modal speckle SNR. This depends
on the variation of the LF and HF coupling coefficients and
hence, on the strength of the turbulence. As in the speckle case,
it does not depend on the source brightness and corresponds to
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Fig. 1. Modal SNR per interferogram as a function of the magnitude of the source in the K band. From left to right, top to bottom, the object
size increases: point source, 1/50, 1/20, 1/10 of Airy disk. The considered baseline is Bx = By = 100 m which mimics an average baseline
of the VLTT array. This corresponds to visibility of respectively 1, 0.882, 0.457, 0.04. Results are given for different Strehl ratios: S = 0.011
(solid line, no correction), S = 0.1 (dashed line), S = 0.5 (dash-dotted line) and S = 0.9 (dotted line).

the maximum achievable SNR per interferogram. Nevertheless,
as we will show, it depends on the source size.

4. Performances of single-mode interferometry

In this section, we develop a simple model to estimate the
modal speckle noise from partially AO corrected interfero-
grams, and we derive the performances of single-mode inter-
ferometry applied to AMBER, the near-infrared instrument of
the Very Large Telescope Interferometer (VLTI).

4.1. The modal speckle noise

The derivation of the modal speckle noise is fully detailed in
Appendix C: here we recall the outlines of our approach. We
assume that: (i) the distance between the telescopes (baseline)
is larger than the outer scale of the turbulence, i.e. that the com-
plex amplitudes over pupils i and j are uncorrelated; (ii) the
atmospheric phase has Gaussian statistics; (iii) the associated
structure function is (spatially) stationary.

At this stage, the modal speckle SNR is described by
integrals of dimensions up to sixteen (see Table C.2, from
Egs. (C.11)~(C.15)), which depend on the pupil, the object vis-
ibility and the structure functions, respectively. Here we esti-
mate these integrals with a simplified analytical approach deal-
ing with Gaussian functions only. We assume that the object

brightness distribution O.(a) and the pupil function have re-
spectively the form:

0.(a) = exp (-%) (10)
and,
f2] 1D
P(f)=exp(—— o= = (n
)Vl

where D is the diameter of the telescope and o is defined in
such a way that the integral of the Gaussian pupil, i.e. its sur-
face, is equal to the integral of a circular pupil of diameter D.
Furthermore, in order to take into account the partial correc-
tion by adaptive optics, we approximate the structure func-
tion D(f) by:

1
exp[—iﬂ(f)} =h+(1-mBo(f) 12)

where i € [0, 1] defines the level of correction and B (f) is
the transfer function of the turbulent atmosphere (Conan 1994)
that we will assume Gaussian too:

f? [ 2
= —_—— = _— 1
Bo exp( 0_% , Ug T (13)

ro being the Fried parameter. Note that, from the previous equa-
tions, the Strehl ratio S is given by:

Ty
S=h+(1 -
20'P+0'B

(14)
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At this point, the integrals (C.13)—(C.15) cannot be computed
formally yet. To do that, we perform a limited expansion of
the expressions under the integrals with respect to the vari-
able € = (1 — h)/h. We end up with a series development
in €" in which the coefficients are integrals of Gaussian func-
tions products only. These coeflicients are then computed with
the MAPLE software. However, the series development con-
verges only for € € [0, 1[ or & € ]0.5, 1], i.e. for good to perfect
AO corrections (see Eq. (14)). In order to estimate the modal
speckle SNR for average to low AO correction, we compute
it in the pure turbulent case (h = 0) and we extrapolate from
h =0toh = 0.5. The case h = 0 is computed separately
from standard hypothesis assuming that the complex ampli-
tude of the pure turbulent wavefront follows circular Gaussian
statistics (Roddier 1988). We finally obtain an expression of
the modal speckle SNR as a function of the major parameters
of the observation: the source size, the baseline, the turbulence
strength D/ry, and the level of AO correction, i.e. the Strehl
ratio 8. Strictly speaking, the structure function is not station-
ary as the error of the AO corrected wavefront increases from
the center to the edge of the telescope pupil. Also, its shape is
not exactly described by the simplified Eq. (12). Nevertheless,
we expect the modal speckle SNR resulting from our model,
dealing with Gaussian functions only, to have the right order of
magnitude and the correct functional dependencies.

4.2. Performances

In this section we compute the SNR profiles of the modal vis-
ibility (per interferogram) for faint to bright compact sources
(i.e. smaller than the Airy disk of a single telescope). We
consider observations under average seeing conditions (ry =
1.6 m) with 2 Unit Telescopes (D = 8 m) at the baselines
Bx = By = 100 m and the AMBER recombiner in the
K band (2.2 um). We assume that the interferogram is dispersed
along the columns of a bi-dimensional detector and that each
spectral channel is sampled with 6 pixels to ensure low and
high frequency peaks separation. For quantitative calculations,
we choose the specific instrumental parameters of AMBER
(Malbet et al. 2000; Petrov et al. 2000) together with a spectral
resolution of 35, an integration time of 30 ms per interfero-
gram, a detector read-out noise of 15¢” /pixel and a transmis-
sion coeflicient T = 0.5. Note that, in those conditions, thermal
noise is negligible. We also assumed an optimized instrumen-
tal coupling efficiency po = 0.8 (Shaklan & Roddier 1988).
Figure 1 shows for different Strehl ratios, the modal visibil-
ity SNR as a function of the magnitude for 4 object sizes,
point source, 1/50, 1/20 and 1/10 of Airy disk, with re-
spective visibilities 1, 0.882, 0.457 and 0.04 at the baselines
Bx =By =100m.

We can clearly see that the saturation regime, where the
modal speckle noise dominates, is significant only in the ab-
sence of AO correction. As soon as the image is partially AO
corrected, even at small Strehl ratios (S > 0.1), the satura-
tion regime is rejected towards negative magnitudes. It is re-
placed by an extended “photon noise” regime, which depends
on the total flux weighted by the statistics of the coupling co-

Limiting Magnitude

0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0
Strehl Ratio

Fig. 2. Instantaneous limiting magnitude of single-mode interferom-
etry technique, defined such that the modal SNR per interferogram is
equal to unity. From top to bottom we plot limiting magnitudes for ob-
ject sizes of respectively: point source, 1/50, 1/20, and 1/10 of Airy
disk. Note that Eq. (15) reproduces fairly well the curves for object
sizes equal or smaller than 1/20 of Airy disk.

efficients, that can be interpreted as transmission coefficients.
These transmission coeflicients decrease with the Strehl ratio
and also when the size of the object increases, therefore lower-
ing the modal visibility SNR. At low fluxes, the “detector noise”
regime, marked by the break in the SNR slope, takes over.

We define the instantaneous limiting magnitude as the mag-
nitude for which the SNR per interferogram is equal to unity. It
occurs at very low fluxes, where the additive noise is dominant.
From Eq. (8), and after some simplifications which are valid
for partially resolved objects (typically o, > 1/20 of Airy disk
at the considered baseline), the corresponding limiting flux is
given by:

\/E \/NpixU'N[el

RS (1)

lim
Figure 2 shows the limiting magnitude as a function of the
Strehl ratio for four object sizes: point source, 1/50, 1/20
and 1/10. Without AO correction, the limiting magnitude is
small, between 5 and 6. As soon as the image is AO corrected
and the object partially resolved, the limiting magnitude sig-
nificantly increases, reaching about 10 for a Strehl ratio of 0.5.
However, for largely resolved objects (~1/10 of Airy disk),
the coupling efficiency becomes so low that performances of
fibered interferometers in terms of SNR and limiting magnitude
are severely degraded.

Note, however, that calculations (their detailed description
is beyond the scope of this paper) show that the saturation
regime can span higher ranges of magnitude in cases where
the compact Gaussian source is surrounded by an extended dif-
fuse matter such as a disk or a dust shell. Indeed, it can be
shown that, depending on the fraction of the flux in the ex-
tended structure, the modal speckle SNR can decrease by an
order of magnitude, or more. This is due to the strong fluctua-
tions of the LF coupling coeflicient of the extended component.
Such behavior is specific to single-mode interferometry, and it
demonstrates that fibers are more efficient when they deal with
compact sources. On the contrary, we emphasize that in classi-
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Fig. 3. Multispeckle SNR per interferogram as a function of the magnitude of the source in the K band. As Fig. 1, which those curves must
be compared to, the object size is varying from left to right, top to bottom: point source, 1/50, 1/20, 1/10 of Airy disk, for a baseline
Bx = By = 100 m. Results are given for different Strehl ratios: S = 0.011 (solid line, no correction), S = 0.1 (dashed line), S = 0.5

(dash-dotted line) and S = 0.9 (dotted line).

cal (multimode) interferometry, a diffuse extended component
has no effect on the SNR.

5. Single-mode versus multimode interferometry

In this section, we compute the performances of speckle inter-
ferometry and we compare their performances and their robust-
ness to those with single-mode interferometry.

5.1. Performances of speckle interferometry

In absence of waveguides, visibility estimators can be defined
by using speckle techniques, following Labeyrie’s method
(Labeyrie 1970; Sibille et al. 1979) for single dish observations
(see Appendix D). The classical estimator (Roddier & Lena
1984) consists in taking the ratio of the integral of the high fre-
quency spectral density by the integral of the low frequency
one. Taking the integral of the high frequency peak is essen-
tial to perform a consistent comparison with the fiber case,
since fibered interferometry induces an average (more precisely
a convolution) of the visibility over the high frequency (see
Eq. (3)). Moreover, to insure a thoroughly consistent compari-
son, we assume that the photometric fluxes are measured simul-
taneously with the interferograms (instead of taking the integral
of the low frequency spectral density) and we define the esti-
mator of visibility as the ratio between the integrated high fre-

quency peak of the spectral density and the photometric fluxes.
It may be written as:
i+ ]
(HPas
—_— fi.,E
VA(fij) o0 ————r (16)
(kik;)

This estimator needs to be calibrated by a point source. It
has basically the same performance than the classical speckle
estimator, but not the same robustness, as we will see later.
In practice, we replace the integral by a discrete sum with a
regular spacing Af = '—;’ Since we consider partial correc-
tion by Adaptive Optics, the points involved in the discrete
sum are not statistically independent. Their correlations are
taken into account in the signal to noise ratio calculations, de-
tailed in Appendix D. These calculations require the knowl-
edge of the first and second order statistics of the speckle trans-
fer function. Formal expressions of those moments have been
derived following a procedure similar to the one described in
Sect. 4.1. For numerical applications, we adopted the same
parameters than for single-mode interferometry, with the ex-
ception of the number of pixels required to correctly sample
the interferograms, which is N = 6(D/ry) for 2 telescopes
(Chelli & Mariotti 1986). Figure 3 shows, for different Strehl
ratios, the speckle visibility SNR as a function of the magni-
tude, for the four object sizes previously considered. The strik-
ing difference with single-mode interferometry is the almost
absence of the “photon noise” regime, even with AQ correction.
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Fig. 4. Ratio between fibered and multispeckle visibility SNR as a function of the magnitude for different AO correction levels, from left to
right, top to bottom: § = 0.011 (no correction), S = 0.05, S = 0.1,8 =0.2,8 = 05,8 = 0.7, S = 09 and S = 1. Ratios are displayed for
different source sizes in fraction of Airy disk: point source (solid line), 1/50 (dashed line), 1/20 (dash-dotted line), 1/10 (dotted line).

Instead, the saturation regime is reached in the entire range of
magnitudes until the “detector noise” regime takes over. Note,
furthermore, that the speckle noise is barely dependent on the
source size and does not cancel out for a point source, contrar-
ily to the modal speckle noise.

5.2. Comparison of performances and robustness

Figure 4 shows the ratio between single-mode and speckle SNR
as a function of the magnitude, for different compact source
sizes and Strehl ratios. Clearly, with the exception of bright
sources (K < 5), speckle interferometry without AO correc-
tion is superior to single-mode interferometry. However, as the
degree of AO correction increases, the situation very rapidly

evolves, and, starting from a Strehl ratio of 0.2, single-mode
interferometry always reaches higher SNR than speckle inter-
ferometry. Such efficiency of fibered interferometry is due to
two major aspects: the remarkable property of spatial filtering
of the fiber as soon as enough coherent energy (typically 20%)
lies in the Airy disk, together with the possibility of sampling
the signal on few pixels. On the contrary, multimode interfer-
ometry requires at least good AO correction (S > 0.5) to signif-
icantly reduce the speckle noise. Moreover, fringe sampling is
seeing dependent and requires a much larger number of pixels,
specially for telescopes with large apertures such as the VLTI.
Figure 5 compares the limiting magnitudes of both methods.
Without AO correction, the speckle limiting magnitude is be-
tween 8§ and 9, well above the single-mode one. With AO cor-
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Fig.5. Comparison of fibered and speckle interferometry limiting
magnitudes. Limiting magnitude is still defined such that SNR = 1.
Solid lines and dashed lines show fiber and speckle cases respec-
tively. From top to bottom, the object size is: point source, 1/50, 1/20,
and 1/10 of Airy disk.

rection and Strehl ratios larger than 0.2, the limiting magni-
tudes are basically the same.

To evaluate the robustness of each method, we investigate
the stability of the measured visibility versus the Strehl ra-
tio. Figure 6 shows the visibility variation as a function of the
Strehl ratio, normalized to the visibility at S = 0.7. The two up-
per curves correspond to the speckle estimator studied above
and to the classical speckle estimator (ratio of the integrated
high and low frequency peaks of the spectral density), respec-
tively. The classical speckle estimator is much more robust, but,
in both cases, even a small Strehl ratio variation (0.2) can pro-
duce visibility variations up to 10%. The 3 lower curves corre-
spond to the modal visibility estimator for source sizes 1/50,
1/20 and 1/10 of Airy disk (point source is irrelevant since it is
theoretically independent of the turbulence). The robustness of
the modal estimator depends on the source size, while the mul-
tispeckle estimator does not. In any case, however, the modal
estimator is clearly more robust than the speckle one, by more
than 2 orders of magnitude. The modal visibility is stable at a
level less than 1% over all the range of possible Strehl ratios,
from O to 1. This last property is interesting, not only to per-
form high precision measurements, but also for the selection
of reference sources. Indeed, it would suggest that the use of a
reference source having a large magnitude difference with the
studied object, and hence, where the level of AO correction is
different, does not affect the precision of the measurement.

Note, however, that this comparison focuses on compact
sources. For a central source surrounded by a larger diffuse
component, the fluctuations of the LF' coupling coefficient due
to the extended structure severely reduces the filtering prop-
erties of the single-mode fibers. As a consequence, a situation
similar to the multispeckle case occurs with a saturation regime
spanning a large range of magnitudes, and where the larger the
fraction of flux in the extended component, the larger the range.
The presence of an extended structure also causes a decrease of
the robustness, which, however, remains better than in the case
of speckle estimators, by one order of magnitude.

Relative error on visibility (%)

10~ .

0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0
Strehl ratio

Fig. 6. Robustness of single-mode and multimode estimators as a
function of the Strehl ratio. Comparison is given in terms of relative
error on the visibility AV/V. Solid lines deal with fiber estimator for
respectively 1/10, 1/20 and 1/100 of Airy disk, top to bottom. Dashed
lines gives the robustness of two speckle estimators. Top: so-called es-
timator I which takes into account the estimator defined in this paper
(Eq. (16)). Bottom: estimator II describes the “classical” speckle es-
timator (see text). Note that both speckle estimators are object size
independent.

6. Summary

In this paper, we have developed a formalism that can predict
theoretical SNR on visibilities, when measurements are par-
tially AO corrected and are corrupted by photon, additive (de-
tector, thermal) and residual atmospheric noise. This formalism
has been applied to single-mode and multimode (speckle) inter-
ferometers. We have assumed that: (i) the wavefronts over two
distinct telescopes are uncorrelated; (ii) the atmospheric phase
has Gaussian statistics, and the associated structure function is
(spatially) stationary; (iii) the pupil function, the object bright-
ness distribution, and the transfer function of the turbulent at-
mosphere are Gaussian. In the case of single-mode interferom-
etry and for compact sources (i.e. sources smaller than the Airy
disk of a single telescope) not entirely resolved by the inter-
ferometer, we show that, in the presence of AO correction, the
remarkable filtering properties of fibers reject the SNR satura-
tion regime due to speckle noise towards negative magnitudes.
Instead, the modal visibility SNR is dominated by the “photon
noise” regime followed by a break close to the limiting mag-
nitude due to “detector noise”. For AMBER, the near infrared
experiment of the VLTI, we found that the limiting magnitude
is about K = 10 for a Strehl ratio of 0.5, with two 8 m Unit
Telescopes (typical atmospheric and instrumental parameters
of the VLTI/AMBER instrument were discussed in Sect. 4.2).
In the case of speckle interferometry, the visibility SNR is char-
acterized by the almost absence of the “photon noise” regime,
replaced by the saturation regime due to speckle noise. With
the exception of bright sources (K < 5), without AO correc-
tions speckle interferometry reaches higher SNR than single-
mode interferometry, leading to higher limiting magnitudes.
However, the situation is different in presence of AO correction,
even small (S = 0.2): the limiting magnitude of both methods
becomes the same, but the single-mode reaches much higher
SNR than speckle interferometry. This last property, together
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with the insensitivity of the modal visibility to the Strehl ratio
variations, explains why interferometry with fibers can produce
visibility measurement with a very high precision of 1% or less,
on compact sources.
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2.3 Augmenter le champ de vue

Concernant I'observation d’objets étendus et a terme la problématique de I'imagerie grand
champ par interférométrie monomode, il faut proposer de nouvelles méthodes techniques et /ou
d’analyses qui permettent de répondre aux deux difficultés majeures qui se présentent: (i)
comment se soustraire & 'effet de lobe, et parallélement comment étendre le champ de vue?
et (ii) comment s’affranchir du biais atmosphérique? Une solution intéressante et prometteuse
a été proposé par [GUYON (2002)]. J’en reprends ici les principes en insistant sur les points

durs technologiques et les solutions qui peuvent étre apportées.

2.3.1 Pupille multifibrée

Le principe de la pupille multifibrée (voir figure 2.14) consiste a paver la pupille d’un
télescope en sous-pupilles de diamétres d et d’associer une fibre & chaque sous pupille. Ainsi,
le champ de vue de l'interférométre devient FOV = \/d, soit un gain d’un facteur d/D, tout
en gardant le pouvoir collecteur d’un télescope de diamétre D au facteur de remplissage prés.
Si le principe de cette technique semble d’une simplicité évangélique, le point délicat réside
dans la recombinaison des faisceaux. Principalement deux philosophies de recombinaison sont

€n concurrence:

reconstruction de la pupille: il s’agit de reconstruire le front d’onde en sortie de fibre, et ce
pour chaque télescope de l'interféromeétre. Ensuite on peut appliquer une recombinaison
"classique" de type Fizeau en ayant le choix de la reconfiguration de la pupille de sortie,
soit identique & celle d’entrée, soit densifiée [LABEYRIE (1996)]|. Cette technique implique
un trés bon cophasage des fronts d’ondes afin d’optimiser l'injection dans toutes les
fibres et ainsi de réduire au minimum le pouvoir collecteur du télescope. Il faut de plus
faire trés attention aux phases différentielles instrumentales qui pourraient apparaitre

au cours de la propagation dans les fibres.

codage "par paire": l'idée est de produire des franges d’interférences pour chaque paire de
fibre définissant la méme ligne de base. Tous les interférogrammes sont ensuite moyennés.
Pour ce faire, il faut non seulement assurer une bonne injection dans les fibres mais aussi
compenser le piston différentiel entre chaque interférogramme pour pouvoir en faire une
addition cohérente. On pourrait rétorquer que cette opération peut se faire a posteriori
avec un algorithme de recentrage, mais dans ce cas on perd en quelque sorte I'intérét
d’avoir de grands télescopes puisqu’il faudrait détecter les franges provenant de chaque
paire de sous pupilles avant de les moyenner. Ce concept est parfaitement adapté a
I'utilisation de 'optique intégrée qui permet une recombinaison simultanée d’un grand
nombre de sous pupille dans un espace réduit, tout en évitant la complexité de ’optique
de volume, quasi insurmontable lorsque plus de deux télescopes sont en jeu. Enfin, on
peut imaginer (selon les progrés de 'optique intégrée dans les années a venir) recombiner

tout ou partie des faisceaux provenant de toutes les combinaisons possibles de paires



2.3. AUGMENTER LE CHAMP DE VUE 65

D d front d’onde turbulent

S
YT YT YT Y
[ ]
Analyseur
Tip-Tilt
i injection i
- o Inedto \;‘j Tete de
[ } l fibre
N~ controle position X-y

M controle position z

Analyseur
piston differentiel

recombinaison

F1G. 2.14: Gauche: Principe de la pupille multifibrée [GUYON (2002)]. Un télescope de dia-
metre D est pavé de sous-pupilles de diameétre d. A chaque sous pupille est associée une fibre
monomode, permettant ainsi d’augmenter le champ de vue d’un facteur d/D. Plusieurs choix
strumentauz sont ensuite possibles pour la recombinaison des faisceauxr provenant de diffé-
rents télescopes (voir texte). Droite: solution technique permettant d’optimiser l'injection dans
les fibres [PREIS et al. (2004)]. Le tip-tilt turbulent associé a une sous-pupille est mesuré par un
analyseur de front d’onde. Ce dernier transmet linformation & une "tige" électro-mécanique
assujettie a la téte de fibre. La tige modifie en temps réel la position de la fibre par rapport
au faisceau pour maximiser linjection. Accessoirement, cette tige permet aussi, en bougeant

dans la troisiéme direction, de compenser le piston différentiel.

de sous pupilles, générant ainsi une mini couverture du plan (u,v) entre [B/XA — D/
et [B/A + D/}], au détriment bien str de la quantité de flux disponble pour chaque

interférogramme.

Il est clair qu'un des points durs de cette technique est d’assurer une bonne injection dans
toutes les tétes de fibres malgré la turbulence atmosphérique. Une solution classique consiste a
utiliser un systéme d’Optique Adaptative. Cependant ce systéme devra étre capable de fournir
une extrémement bonne correction du front d’onde. Une autre méthode serait d’asservir en
temps réel la position de chaque téte de fibre dans le plan focal, & partir des informations
transmises par un analyseur tip-tilt relatif & la sous pupille concernée (voir figure 2.14 droite).
De plus, si des informations de piston différentiel sont disponibles, ce méme instrument pour-
rait le compenser en se déplagant dans la troisiéme direction. Cet appareil est en cours de
développement au LAOG [PREIS et al. (2004)], et donne déja des résultats trés prometteurs.

[GUYON (2002)] suggere quune méthode a priori équivalente serait de paver le plan focal
avec des fibres ou bien alternativement de dépointer le télescope, c’est dire de faire du mo-

saicing & la maniére des radio-interférométristes. L’analogie n’est en fait pas immeédiate, car



66 CHAPITRE -2. INTERFEROMETRIE OPTIQUE LONGUE BASE

TAB. 2.1: Tableau de comparaison entre l'interférométrie optique monomode et la radio-

interférométrie.
Interférométrie monomode (2um) | Radio interférométrie (1mm)
Détection "additive" Détection hétérodyne
Mesures Modulation - contraste Corrélateur
Module de la visibilité Visibilife complexe
(sans dimension) (Flux en Jy)
Température - indice de lair Vapeur d’eau
Seeing rog < D rg > D
70 ~ qques 10ms 7o ~ qques 10min
Correction
Photométrie en temps réel a posteriori (sur quasar)
Seeing Optique Adaptative —
Calibration de phase non: cléture de phase oui: sur source proche
A A
Champ de vue ~ = ~ =
P D D

en ’absence de correction parfaite du front d’onde, la visibilité modale est turbulente avec un
biais susceptible de changer lors des différents dépointages, au gré des variations de la tur-
bulence atmosphérique. Il sera alors trés difficile de reconstruire une information pertinente
sur la source. En conséquence, il faut définir au préalable un nouvel estimateur qui permet de

s’affranchir de ce biais atmosphérique.

2.3.2 Interférométrie monomode et radio-interférométrie

Pour directement transposer & l'interférométrie monomode les méthodes d’imagerie clas-
siques développées par les radio interférométristes, il faut pouvoir se ramener a une situation
ou le signal mesuré en sortie de fibre est similaire & celui provenant d’un interféromeétre ra-
dio. Or, si pour les estimateurs présentés auparavant, la fibre monomode et I’antenne radio
présentent des analogies certaines, il n’en reste pas moins que quelques différences fondamen-
tales persistent, différences qu’il faut savoir appréhender et dont il faut avoir conscience pour
réussir & les contourner. Ainsi la premiére étape consiste a faire une liste comparative entre
les deux techniques. Celle-ci (qui s’inspire de [MALBET (2001)]) est présentée en table 2.1.

Un grand avantage de la radio interférométrie est que le temps de corrélation de 'atmosphére
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a ces longueurs d’onde est de l'ordre de 79 ~ qques 10min, ce qui permet non seulement
de calibrer la phase de la visibilité sur une source de référence proche mais autorise aussi
de considérer le flux mesuré comme étant constant pendant le temps d’intégration et de le
calibrer a posteriori, usuellement en observant un quasar dont on connait parfaitement les

caractéristiques. La visibilité mesurée est donc de la forme [GUILLOTEAU (2001)]:
V(f) = [ A0 espl-2imafilda = [0 - NTHOA 210

ot AY(a) est le lobe d’antenne interférométrique et Tilj( f) sa transformée de Fourier. L’idée
est donc de se ramener a un estimateur équivalent pour linterférométrie monomode. Or
I'expression 2.77 n’est pas sans rappeler celle de estimateur linéaire de la visibilité modale
(voir Eq. 2.50). Cet estimateur en tant que tel n’est cependant pas pertinent a cause de la
calibration photométrique choisie, les coefficients de couplage basse fréquence dépendant de
la fonction de transfert turbulente. Pour pallier le probléme, une solution consiste a estimer le
flux photométrique en amont de l'injection dans les fibres. Dans ce cas, ’estimateur linéaire

de visibilité modale devient simplement:

Vij = pij(Vi) = % eXp(—%O'?j)Ec/V*(fij — f)exp (z@?) T (f)df (2.78)

Cet estimateur exige bien sur la présence d’un suiveur de frange compensant les variations du
2
]
due & la perturbation des fronts d’onde ne dépend plus que du systéme d’Optique Adaptative

piston atmosphérique différentiel (exp(—30Z)). Si tel est le cas, Patténuation restante (E.)
(et de la force de la turbulence) et peut étre calibrée sur une source de référence, ou en se
servant des données du senseur de front d’onde. On se retrouve donc dans une situation trés
comparable a ’équation 2.77 au détail prés que la visibilité complexe de ’objet est multipliée
par une phase (le piston atmosphérique moyen) que 'on ne peut connaitre. La phase de la
visibilité n’est toujours pas accessible mais si ’on dispose de plus de deux télescopes, on
peut toujours calculer la cléture de phase et ainsi recouvrer une information partielle sur la

géométrie de l'objet (voir chapitre 5).

2.3.3 Mosaicing et champ de vue

Etant maintenant dans une situation analogue a I'interférométrie radio, on peut appliquer
les mémes techniques pour augmenter le champ de vue de 'interféromeétre. Une amélioration
consiste alors & mesurer des points supplémentaires de visibilité en dépointant le télescope
d’un angle oy,. La relation de multiplication entre le lobe d’antenne et I’objet s’écrit dans ce
cas |GUETH (2001)]:

Vij(ap) o / LY (o — a,)O() exp(—2ima. fi;)da (2.79)
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Lobe d’'antenne normalise
Gain en FOV

N
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A BT I
1 2 3

Lol
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FOV en unites de disque d'Airy Depointage maximum (en unites de disques d'Airy)

Fic. 2.15: Gauche: Comparaison entre le lobe d”antenne avant (ligne brisée) et aprés (ligne
pleine) mosaicing continu. apy = 4\/D. Droite: Facteur multiplicatif gagné sur le champ de
vue de linterféromeétre en fonction de la zone de ciel scannée (apy). Ainsi pour apy = 44X/ D,
on vérifie que le lobe est environ 4 fois plus large, comme on pouvait ’estimer sur la figure de

gauche.

Dans le cas idéal, si on suppose un mosaicing continu entre —a s et aipr, on montre en intégrant

sur tous les points de visibilité que I'on a effctivement agrandi le champ de vue:

an ..
Vij = / [/ L (o — ap) O () exp(—2imev. fij)de | deyy,
—anM

= / [ng ®H[QM](Q)] O(a) exp(—2ima. fi;)do
(2.80)

Effectuer un mosaising entre —a s et aps revient donc a observer I’objet avec un interféromeétre

dont le lobe d’antenne est £ (c):
£ (@) = L * iga,) (o) (2:81)
et la fonction de transfert associée est
T7(f) = Ty (f) sinc(2mans. f) (2.82)

La figure 2.15 illustre l'effet du mosaicing sur le lobe lorsque le dépointage couvre une zone
de ciel allant jusqu’a 4 disques d’Airy (gauche), ainsi que le gain en champ de vue lorsqu’ on
augmente la zone de dépointage. Il est intéressant de noter que la technique du mosaicing est
immédiatement généralisable au cas non monochromatique (largeur spectrale AX non nulle) et
qu’elle offre une solution élégante pour s’affranchir du méme coup du probléme de "bandwith
smearing" ! [SUBRAHMANYAN (2004)].

Cette étude a été faite dans le cas ou on effectue un balayage continu d’une zone de ciel

autour de I'étoile. En pratique, il faut bien évidemment échantillonner le dépointage avec un

1. le "bandwith smearing" est ’effet de moyennage de la visibilité sur les lignes de base effectives, qui varient
de % a BAA
Ao+ 5 Ao— 5
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Fi1G. 2.16: Comparaison entre le lobe d”antenne avant (ligne brisée) et aprés (ligne pleine)
mosaicing discret. Les pointillés représentent les différentes position du lobe, le long de la
couverture de ciel. apr = 4N/ D. Les deuz figures illustrent la condition d’échantillonnage: a
gauche, le critére est respecté alors qu’a droite, le mosaicing est légerement sous-échantillonné.
On wvoit apparaitre des "bosses" et des "creux” dans le lobe final, i.e. un début de perte de

sensibilité dans certaines directions.

pas A« pour parcourir la mosaique. Dans ce cas réaliste, le lobe aprés mosaicing s’écrit:
LJ(a)= > L(a—kAa)=Lg «Z3(a) (2.83)
k=—kn

EXY («) définit I’échantillonage sur un support fini apr = kyAa, soit:

koo
Ean = D 0= kA Mpy) = LHagTpay] (2.84)

k=—o0

ou LA, représente la fonction "peigne de dirac". La fonction de transfert interférométrique

issu de la mosaique discrétisée devient:

sin(2raps. f + mAa.f)
sin(mAa.f)

1y (f) = T (f)- (2.85)
La question de I’échantillonage minimum requis trouve facilement sa réponse lorsque 1'on

considére le mosaicing discret comme une opération de Transformée de Fourier Discréte (TFD)

sur le lobe d’antenne. Il vient alors du critére de Shannon que [CORNWELL (1988)]

A
Ao < — 2.
04_2D (2.86)

L’effet de I’échantillonnage du dépointage est illustré en figure 2.16.

Ainsi, la technique de mosaicing permet de s’affranchir de effet de lobe, effet qui entraine
un biais rédhibitoire lors de ’observation interférométrique d’objets étendus. Franchissant une
étape supplémentaire dans cette démarche, cet estimateur permet aussi de faire de I'imagerie
grand champ avec un interférométre monomode, lorsque la couverture fréquentielle est signi-

ficative (et c’est un des atouts majeurs du VLTT). Il suffit pour cela d’appliquer des méthodes
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de type CLEAN [HOGBOM (1974)] dans le cas ou seules les clotures de phases sont dispo-
nibles [READHEAD & WILKINSON (1978),BALDWIN et al. (1986)], voire de conjuguer I’apport
du mosaicing et des algorihmes de reconstruction d’images [GUETH (2001)].
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Apres une courte description des objectifs astrophysiques motivant le développement de

Uinstrument AMBER, j’analyse en détails les procédures de réductions de données spécifiques

a ce recombinateur. J'applique ensuite ces algorithmes aux données obtenues pendant le "com-

mistonning” du mois de mai.
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3.1 Présentation de 'instrument

AMBER est un recombinateur interférométrique proche infra-rouge trés ambitieux puis-
qu’il est le premier instrument de sa catégorie & concilier trés haute résolution angulaire et trés
haute résolution spectrale. De plus, il offre la possibilité de recombiner simultanément trois
faisceaux et permet ainsi d’accéder & des informations de phases grice aux relations de clotures
entre les trois télescopes. Installé sur le site du VLT qui met & disposition un potentiel de cou-
verture de fréquences spatiales unique ainsi que des télescopes au pouvoir collecteur fortement
accru, cet instrument inaugure I’ére de I'imagerie pour l'interférométrie optique longue base,
rejoignant une vingtaine d’années plus tard la voie ouverte par les radio-interférométristes

dans le domaine des longueurs d’onde millimétriques.

3.1.1 Le consortium AMBER

AMBER est le fruit d’un travail qui a concerné plus de cinquante personnes réparties
sur cinq laboratoires, chaque institut ayant un réle précis dans la conduite du projet. Le
Laboratoire Universitaire d’ Astrophysique de Nice (LUAN) et I’Observatoire de la Cote d’Azur
(OCA) ont conjointement travaillé sur la conception et la spécification de 'optique "chaude"
de l'instrument et ont participé a la phase d’intégration, d’alignement et de test sur le ciel
a Paranal. L’observatoire Astrophysique d’Arcetri (OAA) a congu et fourni le spectrographe.
L’Institut Max Planck (MPIfR) était responsable du détecteur infrarouge et des logiciels
d’acquisition et de contrdle y afférant. Enfin, le Laboratoire d’Astrophysique de Grenoble
(LAOG) s’est vu confié le développement des logiciels de controle instrumental, d’observation
et de traitement des donnés ainsi que 'intégration des différents sous-ensembles, accompagné

des tests de validation de I'instrument avant son expédition au Chili.

3.1.2 Motivations scientifiques et implications instrumentales

Les spécifications techniques de AMBER se basent sur des objectifs scientifiques am-
bitieux et exigeants, couvrant tous les domaines de l’astrophysique, de ’étude du systéme
solaire jusqu’aux observations extra-galactiques. Le programme scientifique, élaboré par tous
les membres du consortium, est décrit dans [MALBET et al. (2003)]. Les personnes intéressées
peuvent se référer au programme de temps d’observation garanti (GTO) disponible en ligne
(http://www-laog.obs.ujf-grenoble.fr/heberges/amber/article.php3?id_article=42)
et dans lequel 87 proposals sont référencés. J’en résume ici briévement les thématiques ma-

jeures!.

Etoiles jeunes

Grace a des lignes de bases pouvant atteindre 200m, ce qui correspond & une résolution

d’environ 2mas dans le proche infra-rouge, le VLTI et son recombinateur AMBER vont per-

1. liste non exhaustive!
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FiGc. 3.1: Gauche: diagramme de sensibilité des interférométres en fonction de la longueur
d’onde dans le domaine optique. En comparaison sont représentés les flux typiques d’étoiles
T Tauri et Fu Orionis. Droite: histogramme (pour les magnitudes V et K) des étoiles jeunes
telles que répertoriées dans le catalogue Herbig € Bell. Grace aux grands télescopes du VLTI,
le nombre d’étoiles jeunes observables va augmenter de maniére significative. Schéma inspiré
de [MALBET (2003)].

mettre de franchir un pas décisif dans la compréhension des processus de formation stellaire et
planétaire en étudiant I’environnement proche des étoiles jeunes. En effet, avec une telle réso-
lution l'interféromeétre sonde leurs parties internes (de l'ordre de I'Unité Astromique, et moins
dans la région du Taureau a 150pc) ou les processus physiques fondamentaux (interaction
disque-étoile, disque-jet, formation de planétes) se produisent. De plus le bond en sensibilité
offert par I'utilisation des ATs (1.8m) et des UTS (8m) va autoriser l'observation a haute
résolution angulaire de 80% de 1’échantillon d’étoiles jeunes déja répertoriées, ouvrant ainsi

I'ére de I’étude systématique et statistique de tels objets (voir Fig 3.1).

DISQUES PROTOPLANETAIRES Jusqu’a présent, la couverture réduite du plan (u,v) n’autorise
d’interpréter les observations d’étoiles jeunes qu’a la lumiére de modéles paramétriques. No-
tamment, il est difficile voire impossible de conclure de maniére définitive sur la nature de la
structure étendue, ainsi que le remarquait déja [MILLAN-GABET et al. (2001a)| lors d’observa-
tions de 'environnement circumstellaire d’étoiles Herbig Ae/Be avec l'interférométre IOTA.
L’observation de ces disques avec AMBER et une bonne couverture du plan (u,v) va per-
mettre de (i) obtenir une image objective de I'environnement proche de ces étoiles et de lever
les ambiguités (ii) conjointement & une analyse spectrale, développer des modéles physiques
reproduisant de fagon cohérente les mesures de visibilités et les mesures spectrales [LACHAUME
et al. (2003)].

JETS PRE-SEQUENCE PRINCIPALE Clairement, les capacités d’AMBER vont permettre de ré-
soudre et d’imager la base des jets et de contraindre ainsi des paramétres spatiaux critiques

tel Pangle d’ouverture |THIEBAUT et al. (2003a)]. Conjuguée & une analyse a haute résolu-
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F1G. 3.2: . Observation du jet de DG Tau avec I’Optique Adaptative PUE’O du CFHT (gauche)
et simulation de l’observation du méme objet avec AMBER sur le VLTI (étoile supprimée).
Avec la résolution offerte par cet instrument, AMBER va sonder les parties internes de [’étoile

et ainsi résoudre la base du jet.

tion spectrale donnant accés a la cinématique de ces structures, une telle étude, compléte et
quantitative, sera stirement déterminante dans la discrimination des différent modéles de jets
existants, a savoir le modeéle "X-wind" [SHU et al. (1995)], "disk wind" [FERREIRA (1997)] et
"disk wind + corona" [KWAN & TADEMARU (1995)].

MurripLiciTE  Enfin, grace & une campagne d’observation compléte en terme de gamme de
séparation, AMBER pourra explorer de maniére exhaustive le taux de binarité dans les régions
de formation (en comparaison avec celui de la séquence principale), et ainsi dévoiler certains

mécanismes de la formation stellaire et leurs liens avec le nuage moléculaire géniteur.

Exo-planétes: détection directe de Jupiters chauds

Alors que les techniques de vitesses radiales ont dévoilé indirectement la présence d’une
centaine de planétes autour de leur étoile mére, la méthode de la phase différentielle ! [CHELLI
& PETROV (1995b), LOPEZ et al. (2000)], accessible & moyenne résolution spectrale avec AM-
BER, va permettre une détection directe de ces fascinants objets. Non seulement, I'estimation
du déplacement du photocentre apporte des contraintes sur les paramétres orbitaux, mais elle
offre aussi une mesure directe du spectre de la planéte, conduisant in fine & la composition de

I’atmosphére, premiers pas vers 1’exo-biologie...

Noyauzx actifs de galaxie

La grande surface collectrice des UTs rend possible ’exploration de sources extra-galactiques,
a condition que AMBER soit capable de stabiliser les franges en se servant de 'objet lui-
méme. Si tel est cas, I'observation de Noyaux actifs de galaxie (NAGs) avec AMBER lévera

les controverses résultant de ’analyse des mesures (spectro-photométriques?), et notamment

1. Des méthodes basées sur I'information de cléture de phase, et de cloture de phase différentielle comptent

aussi parmi les solutions les plus prometteuses [SEGRANSAN (2002)].
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TaB. 3.1: . Spécifications instrumentales minimales de AMBER en fonction des objectif as-
trophysiques. Rien n’empéche bien entendu d’utiliser des configurations plus élaborées que le

MINIMUM, TEQUIS.

Source Visibilité ~ Cloture Phase Résolution Magnitude
(précision) de phase  différentielle spectrale en K
YSOs 1073 Oui - 1000-10000 4-7
Exoplanétes 1074 - Oui (10~*rad) 50 5
NAGs 1072 Oui - 50 11 (UTs)
Multiplicité 1073 - - 50 4
Surface stellaire 10~4 Oui Oui 10000 1

devrait conclure sur l'origine de I’émission proche infrarouge, qui provient soit directement
du disque d’accrétion ou du jet, soit de la présence de nuages de gaz et/ou de poussiéres qui
"reprocessent" I’énergie. Ce faisant, la validité du modeéle réunifié (ot la partie centrale de la
galaxie serait entourée d’un disque de poussiére responsable de tout ou partie de ’émission)
sera confirmée ou infirmée. Mentionnons & ce sujet les deux premiéres observations interféro-
métriques d’AGN: NGC 4151 avec le Keck interféromeétre [SWAIN et al. (2003)] et NGC 1068
avec MIDI sur le VLTI [JAFFE et al. (2004)].

Structure stellaire et activité

Utilisés au maximum de leurs capacités, en couplant haute résolution spatiale, haute ré-
solution spectrale et mesures a grande précision, le VLTI et son instrument AMBER, sont a
méme de "cartographier" la surface des étoiles, ou tout du moins de mettre a jour la variété
des structures de surface au dela du fameux assombrissement centre-bord (dont ’analyse s’est
affinée récemment grace aux observations menées avec VINCI sur le VLTI [WITTKOWSKI
et al. (2004)]). On peut ainsi mentionner par ordre de difficulté la mesure des diamétres stel-
laires (qui, combinée a des techniques spectroscopiques, peut mener dans le cas des Cepheides
a l'estimation de leur distances [KERVELLA et al. (2004)]), la détermination des axes de ro-
tations [DOMICIANO DE SOUZA et al. (2004)], 'analyse des taches stellaires, I'interférométrie
différentielle couplée a de I'imagerie Doppler, la caractérisation de la sismologie stellaire et
I’étude de I'interaction entre 'activité magnétique de 1’étoile et ’environnement circumstel-

laire.

La variété des objectifs astrophysiques implique des exigences diverses quant aux perfor-
mances a atteindre par 'instrument AMBER. Les spécificités instrumentales de chaque projet
sont résumées dans le tableau 3.1.

De ces ambitions scientifiques et ces spécifications techniques est né I'instrument AMBER.

Les paragraphes suivant en proposent une visite guidée.
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3.1.3 Balade au fil ’AMBER: les différents sous-ensembles

L’instrument a été congu en optique de volume, comme une association de sous-ensembles
opto-mécaniques dont je vais briévement décrire les fonctions respectives. Une caractérisation
compléte de I'instrument peut étre trouvé dans [LAGARDE et al. (2001)]

Autant que faire se peut, I’énumération suivra le parcours de la lumiére, en provenance des
télescopes jusqu’a la recombinaison des faisceaux et la formation des franges sur le détecteur,
lors des deux modes d’utilisation: observation et calibration. La conception optique initiale
ainsi qu'une photo de la réalisation finale sont présentées sur la figure 3.3, les acronymes

permettant de référencer les différents sous-ensembles.

En mode d’observation

Provenant des télescopes du VLTI, la lumiére arrive sur la table AMBER et traverse
le sélecteur de faisceaux constitué d’obturateurs [OPM-BSL]|. Si besoin, les densités neutres
[OPM-NDN] permettent d’atténuer le flux d’un facteur 10 ou 100. Les faisceaux ont un dia-
meétre de 18mm (voir [GLINDEMANN et al. (2000)] pour plus de détails sur le VLTT).

Ensuite, il est possible d’introduire un inverseur de faisceau [OPM-BCD]. Cette procédure
constitue une solution élégante pour obtenir une calibration de la phase différentielle instru-
mentale. Cet outil est utilisé lorsque une précision extréme (10_4rad) est requise sur la mesure
de la phase différentielle, comme lors de la recherche de planétes extra-solaires.

Une direction de polarisation préférentielle peut étre sélectionnée grace a ’apposition de
polariseurs [OPM-POL)]

En passant par les dichroiques, les faisceaux sont séparés bande spectrale par bande spec-
trale puis injectés dans les fibres optiques, et ce pour les trois bandes spectrales K, H et J,
respectivement [OPM-SFK]|, [OPM-SFH]|, [OPM-SFJ| (voir Fig. 3.4). Le filtrage modal des
fibres permet de transformer les fluctuations de phase du front d’onde turbulent en fluctua-
tions d’intensité. Des miroirs piezzoélectriques permettent de régler la différence de marche
entre chaque bande spectrale. La forme des faisceaux en sortie de fibres est parfaitement
définie et déterministe.

Dans le cas des bandes H et .J, la dispersion spectrale diie & la réfraction atmosphérique
doit étre compensée pour maximiser 'injection dans les fibres (et ainsi perdre le moins de flux
possible). Cette opération est réalisée grace au compensateur de dispersion atmosphérique
[OPM-ADC]. Des dichroiques en sortie reconstituent les faisceaux multi-longueurs d’onde qui
vont étre recombinés.

Puis, 'anamorphoseur [OPM-ANS|, constitué d’un couple de cylindres optiques, compresse
les faisceaux dans une direction paralléle aux sous-pupilles de sortie.

Le périscope [OPM-OSI] assure ensuite I'interface entre I'optique "chaude" et 'optique du
spectrographe.

La lumiere passe alors par tous les éléments du spectrographe [SPG-xxx]|: (i) le masque

froid qui empéche les rayonnements parasites de passer (provenant de I’émission infra-rouge
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F1G. 3.3: Schéma conceptuel de la table optique d’AMBER et réalisation finale de l’instrument.

Les sous-ensembles magjeurs sont indiqués sur le schéma et définis par leurs acronymes (voir
texte).
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F1G. 3.4: Vue de linjection des faisceaux dans les fibres. Cette procédure permet d’effectuer le
filtrage modal des fronts d’ondes affectés (partiellement) d’une phase aléatoire atmosphérique.

Cette opération est réalisée pour les trois bandes spectrales J (vert), H (bleu) et K (rouge).

des différents éléments de la table optique), (ii) les pupilles de sortie qui définissent la taille
de la tache de diffraction sur le détecteur et dont la disposition fixe les fréquences de codage,
(iii) les lames séparatrices pour la calibration photométrique, et enfin les instruments de
dispersion spectrale, un prisme pour la basse résolution et un réseau pour la moyenne et la

haute résolution.

En mode calibration

Lors des étapes d’alignement et de calibration précédents les observations, la lumiére ne
provient pas des télescopes mais de 'Unité de Calibration et d’Alignement [OPM-CAU| qui
fournit des sources internes, cohérentes et incohérentes.

Sur le parcours de la lumiére se trouve alors un systéme de calibration [OPM-MCS]| qui
permet, en apposant des lames dites "lames MCS", d’introduire un déphasage supposé connu
entre deux faisceaux. Suivant une procédure séquentielle que nous développerons en détails
par la suite, ce systéme permet de calibrer I'instrument, étape nécessaire et primordiale du
processus de réduction de données.

Enfin, pour des motifs d’alignement et de controle de 'instrument, la lumiére peut, & I'aide
d’un "court-circuit" [OPM-BYP], étre directement détournée vers le spectrographe (cette
procédure peut aussi étre effectuée en mode observation pour vérifier que du flux arrive a
I'entrée d’AMBER), évitant ainsi la séparation des faisceaux en trois bandes spectrales et

I'injection dans les fibres.

3.1.4 Logiciel de controle AMBER

Ce paragraphe résume trés succinctement l'environnement du logiciel contrélant 1'instru-
ment AMBER [LE COARER & DUVERT (2001)], mettant en exergue la place de la réduction
de donnée dans cette architecture. Le logiciel suit la configuration classique des logiciels d’ins-
trumentations du VLT. Celle-ci est schématisée sur la figure 3.5. La premiére étape, commune

a tous les instruments installés sur le VLT, consiste & définir les observations. Cette procédure
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I AMBER
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Detector

I [@ Running on Workstation
I [ Running on LCUs

FiG. 3.5: Configuration du logiciel AMBER.

est réalisée grace au module de préparation des observations (P2PP) et au gestionnaire des
blocs d’observations (BOB). Ce dernier permet d’en controler et éventuellement d’en modi-
fier les différentes séquences. Ensuite, on rentre spécifiquement dans le logiciel de contréle

AMBER. Suivant les normes ESO/VLT, ce logiciel est constitué de quatre composantes:
— le logiciel de controle de I'instrument (ICS) (commandes de bas niveau)
— le logiciel de controle du détecteur infra-rouge (DCS)
— Le logiciel d’observation (OS) (commandes de haut niveau)
— le logiciel de maintenance (MS)

La réduction des données interférométriques a proprement parler est réalisée a posteriori, une
fois toutes les données sauvegardées et n’apparait pas dans la schéma décrit par la figure 3.5. La
procédure est en fait effectuée en sortie du "pipeline", quelques minutes aprés les observations.
Néanmoins, une version "allégée" de 'algorithme de réduction, optimisée pour le temps réel est
intégrée au logiciel d’observation dans la partie "Quick Look". Cette derniére offre sous forme
d’interface graphique des informations sur les données en train d’étre enregistrées (visibilités
instantanées, flux photométriques, RSB des franges, ...).

Dans un premier temps, j’ai développé, testé et validé les différents algorithmes de ré-
duction de données. Cette étape de prototypage a été écrite en langage Yorick '. Ensuite, ces
algorithmes ont été traduits en C sous forme de librairies (la librairie spécifique a la réduction

de donnée est appelée "amdlib") par B. Acke, G. Duvert, E. Lecoarer, et G. Zins.

1. ftp: //ftp — icf.llnl.gov/pub/Yorick/doc/index.html
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3.1.5 Données finales sur le détecteur

L’interférogramme dispersé issu de la recombinaison des faisceaux, ainsi que la photo-
métrie, sont imagés en deux dimensions (pixels-longueurs d’ondes) sur le détecteur infra-
rouge dont les caractéristiques sont résumées en table 3.2. Trois modes de résolution spec-
trale sont possibles: basse résolution (R = 35), moyenne résolution (R = 1500), et haute
résolution(R = 10000). Le principe de la recombinaison est illustré sur le schéma 3.6. Un
exemple d’image typique enregistrée sur le détecteur I’AMBER est donnée en figure 3.7.

Ainsi l'interférogramme enregistré sur le détecteur est une image dont la dimension verti-

cale représente la dispersion spectrale, et qui se décompose horizontalement en cinq parties:

— La premiére partie, qui ne regoit aucune lumiére, permet d’avoir une estimation "gros-

nl

siére" * du courant d’obscurité (i.e. la réponse du détecteur a un éclairement nul) et

ainsi de construire des signaux dont le bruit de détecteur est & moyenne nulle.

— Les deux suivantes et la derniére sont les voies photométriques: elles enregistrent le signal

photométrique provenant des (deux ou) trois télescopes.

— La quatriéme est la voie interférométrique: elle exhibe les franges d’interférences résul-

tant de la recombinaison des (deux ou) trois faisceaux.

On peut déja remarquer que la figure d’interférences est composée d’un continuum pho-
tométrique auquel s’ajoute les franges. Ces franges d’interférences résultent de la somme de
(deux ou trois) sinusoides, chacune pondérée par le contraste (instrumental, atmosphérique
et de l'objet) relatif a la ligne de base considérée. En d’autres termes, I'information que 1'on
veut extraire de ces interférogrammes (i.e. le contraste) est portée par des sinusoides pures
dont les fréquences sont déterminées par la géométrie des pupilles de sortie. Ces sinusoides
sont appelées "ondes porteuses" telles que communément définies dans le domaine des télé-
communication en modulation d’amplitude.

Dans le cas ’AMBER, deux pupilles de sortie (de diamétre d) sont "collées" alors que la
troisiéme est & une distance d de sa voisine la plus proche. Il en résulte que les franges sont
codées aux fréquences d/\, 2d/\ et 3d/\, comme l'indique le profil de la densité spectrale
de linterférogramme en figure 3.7. En conséquence, lors d’observations & trois télescopes,
les pics franges se recouvrent partiellement et il n’est pas possible d’utiliser des procédures
classiques de réduction de données dans le plan de Fourier. La procédure AMBER se base
donc sur une analyse dans le "plan image", le principe relevant d’une généralisation — ou plus
précisément d’une optimisation —, des méthodes de type "ABCD" [CoLAvVITA (1999a)]. La
spécificité des algorithmes de réduction de données AMBER part du constat suivant: il est
nécessaire d’établir la relation liant de maniére linéaire les pixels (i.e. les interférogrammes

enregistrés sur le détecteur) aux observables (i.e. la visibilité complexe) afin de pouvoir définir

1. si 'on fait ’hypothése d’un détecteur "uniforme". En fait la procédure rigoureuse est plus compliquée
que cela, prenant en compte les caractéristiques du "dark" pixel a pixel, ainsi que le bruit en 1/f [BECKMANN
et al. (2003)].
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TaB. 3.2: Caractéristiques du détecteur.

Spécifications du détecteur

Société/Nom Rockwell/HAWAII
Composition HgCdTe
Nombre de pixels 512 x 512
Taille du pixel 18.5um x 18.5um
Etendue spectrale 0.8pm — 2.5um
Bruit de lecture 10e™
Refroidissement Azote liquide
Température 78K
Autonomie du cryostat 24h
Recombinaison Dispersion

N -t

Wr, .y
\ |

Filtrage spatia

4

Fi1G. 3.6: Schéma de principe de l'instrument AMBER. Aprés un filtrage spatial effectué par
les fibres, les faisceaux "compressés" sur une dimension sont recombinés selon la technique
multizaziale, la photométrie sur chaque voie étant aussi prélevée grice a l'apposition de lames
séparatrices sur le parcours des faisceaux. Ces derniers sont alors dispersés et linterféro-

gramme bi-dimensionnel (pizels-longueurs d’onde) est enregistré sur le détecteur infrarouge.

Interférogramme AMBER Interférogramme (coupe horizontale) Densité spectrale normalisée (coupe horizontale)
7000 [ 10
] Pic photometrique
6000 F 9
° 5000 F 9
g 1
5 @ 1 Picinterferometriques
> Z 4000F ]
5 I 1 051
g = 1
ES £ 3000 ]
I 1
S 1
S 1
2000 ]
1000F 3
o [T TR A ST 00 ; i ;
50 100 150 200 0 2 4 6
# pixel # pixel Fréauences spatiales (unités de D/A

FiG. 3.7: De gauche & droite: image bi-dimensionnelle obtenue sur le détecteur avec AMBER,

coupe horizontale et densité spectrale de [’interférogramme.
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un traitement du signal optimisé. Cette opération revient en fait & caractériser les ondes
porteuses introduites précédemment. Pour ce faire, le traitement du signal AMBER commence
par une étape de calibration de I'instrument. L’estimation des observables interférométriques
a partir des interférogrammes peut ensuite se faire, via des procédures dont le développement
a constitué le coeur de mon travail de thése. Cette partie est décrite en détails dans le chapitre

suivant.
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3.2 Réduction de données AMBER

Raw intensities

Sgnal cleaning

Cleaned Intensities

Visibility estimation
Y
Raw visibilities

Correction frominstrumental effects
Y

Instrumental visibilities

Average and uncertainty estimation
Y

Cleaned visibilities + uncertainties

External calibration and quality checks

Calibrated visibilities

Beam shape correction

Y
Scientific calibrated visibilities

Fi1G. 3.8: Schéma de principe de la réduction de données AMBER. Le cadre entoure les parties

relatives ¢ mon travail de these.

La liste compléte des étapes de réduction de données est schématisée sur la figure 3.8. Dans
cette partie, je m’attacherai & décrire en détails les procédures de calibration de I'instrument
ainsi que toutes les étapes de réductions de données allant des interférogrammes bruts (mais
nettoyés) aux visibilités débiaisées. Par contre, je ne parlerai pas des problémes liés a la
cosmétique (carte de mauvais pixels, "flat-field", ...), ni de ceux liés & la calibration de la
visibilité par une source de référence.

Quoiqu’il en soit, il faut avant toutes choses décrire rigoureusement le signal enregistré sur

le détecteur, ce qui revient a établir ’équation interférométrique.

3.2.1 L’équation interférométrique selon AMBER

L’interférogramme enregistré sur le détecteur provient d’une recombinaison multiaxiale
des faisceaux. Ainsi, pour chaque canal spectral (supposé pour 'instant de largeur spectrale
nulle), le signal interférométrique est la directe transposition de I’équation 2.47 dans le plan

du détecteur, soit:

Ntel Ntel
e = Z ]\HfiCL%C + 2 Z N\/titj aiaiwj COS(27TO¢]€fZ'j + ¢ka + (I)ij + ¢fj) (3.1)
7

1<j
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ou l'indice k représente la position du pixel et I'exposant ¢ décrit le numéro du télescope.
Cette convention sera respectée tout au long de ce chapitre, lorsque ces deux variables sont
nécessaires pour caractériser une fonction. Avant d’aller plus loin, il faut analyser les différents

termes de cette équation:

— Dans le cas de AMBER, Ny peut prendre les valeurs 2 ou 3. Cependant, I’équation 3.1

est générale et valable pour un nombre quelconque de télescopes.

— N est le nombre de photons provenant de la source, et ¢; prend en compte pour chaque
voie, les différentes transmissions de I'instrument: la transmission du télescope ainsi que

efficacité de couplage a l'interface front d’onde/fibre qui dépend de I’atmospheére.

— a}'C décrit le faisceau détecté, issu du "¢ télescope. AMBER utilisant les propriétés de
filtrage spatial des fibres, la forme de ce faisceau est entiérement déterministe. C’est la
figure de diffraction de la pupille de sortie pondéré par le premier mode de la fibre. La
forme du faisceau dans la voie interférométrique (ij) est \/@ et comporte une phase
instrumentale qbfz]k provenant des possibles aberrations de phase différentielles entre les

voies 1 et j.

— fij est la fréquence de codage des franges d’interférences correspondant a la ligne de

base formée par les télescopes i et j.

— Vij, ®;; sont respectivement le module et la phase de la visibilité modale, relativement

a cette ligne de base.

D . e cr. . . L.
— ¢;; est le piston différentiel atmosphérique
Si on développe le cosinus, afin d’isoler la partie instrumentale ((b;]k), I’équation 3.1 se

récrit sous la forme suivante:

Ntel Ntel . ..
i = Z Ntiaik+z 2N\/tl‘tj‘/%j /Z a};ai |:C§;’]) COS((I)z‘j + ¢fj) - d](;’j) sin(‘bij + (bf]) (3.2)
i k

1<J
avec
is9) ﬂ cos(2may, fij + gbij ) a7 = ﬂ sin(2may, fi; + ‘bij ) (3-3)
kT 7 klijg T Qgr)s G = J RJig T Cak .

>k 4}, Spatal

cg’j ) et dg’j ) sont les fameuses ondes porteuses du signal interférométrique. Comme mentionné
précédemment, elles caractérisent l'instrument du point de vue du traitement du signal, la
seule inconnue restant la fraction du flux photométrique se retrouvant dans le continuum de
la voie interférométrique. Si P; est le flux intégré (sur les pixels) dans la voie photométrique
1, la relation entre P; et Nt; est de la forme:

Pl = Nt;d}, (3.4)
Ce sont donc ces grandeurs — v,"c, c,(j’j ), et dl(j’j ) _ qu’il va falloir calibrer avant de commencer

la séquence d’observation & proprement parler.
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3.2.2 Calibration des ondes porteuses

La procédure de calibration est donnée en détails dans [CHELLI (2000a)]. Je n’en rappelle

ici que les grandes étapes théoriques. En revanche, je m’attarderai sur les points durs.

Procédure

Les différentes étapes de calibration se font a I'aide d’une source artificielle. La séquence
d’acquisition des fichiers de calibration est résumée par la figure 3.9 et les tableaux 3.3 et 3.4.

La procédure est la suivante:

1. Il faut tout d’abord mesurer la fraction de flux photométrique allant dans le continuum
de la voie interférométrique. Pour cela, il faut enregistrer une image ot seul un obtura-
teur est ouvert, et ce successivement pour les (deux ou) trois voies. Cela conduit & une

mesure précise des fonctions vy

2. En ce qui concerne les ondes porteuses, il faut une procédure mettant en jeu deux me-

sures indépendantes car il y a deux inconnues (par ligne de base) a estimer cg’j ) et
d,(;’j ) Le principe est le suivant: pour chaque paire de faisceaux, on enregistre 'interfé-

rogramme sur le détecteur. Grace aux voies photométriques et & la connaissance précise
des fonctions v,i, on peut corriger l'interférogramme du continuum photométrique (i.e.
le centrer autour de 0), de méme que I'on peut le calibrer par la photométrie. On obtient
au final 'onde porteuse c\bd) pondéré par le contraste instrumental I’AMBER |74 (qui
dépend de la visibilité de la source artificielle pour cette base, ainsi que des éventuels
défauts d’alignement des faisceaux). Pour obtenir d,(j’j ), on réitére 'opération précédente
en introduisant un déphasage différentiel (yg), que l'on suppose parfaitement connu et
différent de m, via la disposition de lames MCS le long du trajet optique. On peut ainsi
reconstruire d,(j’j ), a partir de ) ot de 0. La seule inconnue reste V. On peut facile-
ment la calculer si on remarque que c,(j’j ) et dl(j’j ) sont en quadrature et qu’elle vérifient
donc, avant la normalisation par le contraste instrumental, la relation suivante:
Npix

d G+ dp=V? (3.5)
k

Il faut aussi noter qu’en toute rigueur, les ondes porteuses ne peuvent étre connues qu’a
une phase systéme (¢¢) prés (qui se rajoute donc a la phase des ondes porteuses dans

I'équation 3.3).

Ainsi, cette procédure (dont les différentes séquences d’acquisition sont décrites en tables 3.3
et 3.3, et dont l'illustration est donnée en figure 3.10) permet d’effectuer une caractérisation
exhaustive de 'instrument AMBER, connaissance qui sera utilisée lors I’estimation des ob-
servables. Elle fournit entre autre le contraste instrumental V.. Cette information est trés
intéressante car elle permet lors de 'observation sur le ciel d’une source de référence d’iso-
ler dans le contraste des franges la contribution de ’atmosphére de la contribution du seul

instrument et ainsi de remonter aux caractéristiques de la turbulence.
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Position Position Position

1 2 3
il pBeam 3
U “ Positions of the MCS Device
Delay L!IH\\l DEL_NO __ No delay
nn g Beum 2 DEL12/3 Phase difference
|_| u U “ p-ocam between Beam3/Beam?2
Reference nn and between
1l Beam3/beam|
ng AL pBeam | DEL1/2 Phase difference
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{131}
L
151}

F1G. 3.9: Principe des lames MCS. Selon leur positionnement sur la table AMBER, les lames

MCS vont entrainer un déphasage entre les voies 1 et 2, 2 et 3, ou 1 et 3.

TAB. 3.3: Séquence d’acquisition des fichiers de calibrations & deux télescopes.

Fichier Obturateur 1  Obturateur 2 MCS
AMB_2TSTD_CAL_0001 Ouvert Fermé DEL_NO
AMB_2TSTD_CAL_0002 Fermé Ouvert DEL_NO
AMB_2TSTD_CAL_0003 Ouvert Ouvert DEL_NO
AMB_2TSTD_CAL_0004 Ouvert Ouvert DEL_1/2

TaB. 3.4: Séquence d’acquisition des fichiers de calibrations a trois télescopes.

Fichier Obturateur 1  Obturateur 2 Obturateur 3 MCS
AMB_3TSTD_CAL_0001 Ouvert Fermé Fermé DEL_NO
AMB_3TSTD_CAL_0002 Fermé Ouvert Fermé DEL_NO
AMB_3TSTD_CAL_0003 Fermé Fermé Ouvert DEL_NO
AMB_3TSTD_CAL_0004 Ouvert Ouvert Fermé DEL_NO
AMB_3TSTD_CAL_0005 Ouvert Ouvert Fermé DEL_1/2
AMB_3TSTD_CAL_0006 Ouvert Fermé Ouvert DEL_NO
AMB_3TSTD_CAL_0007 Ouvert Fermé Ouvert DEL_12/3
AMB_3TSTD_CAL_0008 Fermé Ouvert Ouvert DEL_NO

AMB_3TSTD_CAL_0009 Fermé Ouvert Ouvert DEL_12/3
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3.2.
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Longueur d'onde

40

8

Longueur d'onde

#pbxel "

Calibration des vk
n d

30

# pixel

#pixel

Longueur d'onde

Ajustement de la phase des lames MCS

Fichiers de calibrations

Longueur d'onde

# pixel

e pixel

Om:gmaom_ﬂ__nm o.mmom porteuses

# pixel

# pixel

_—

4k

3
Coupe en A
Longueur d'onde

RN . .
m %5«%!%{‘\2;}
1 Vighilite instrumentale
i
w o0 2o 't
 1A5F T T =
g
% 1.0 |
Mp _ Phase des lames MCS
% 0.0 L !

20

A

Longueur d'onde

Fi1G. 3.10: Schéma descriptif de la procédure de calibration de l’instrument AMBER.
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F1G. 3.11: Ondes porteuses (c en vert, dy en bleue) calculées d partir d’un déphasage de la
lame MCS erroné. Comme prévu, di n’est manifestement pas en quadrature avec ¢ et n’a pas

la bonne amplitude.

Auto-calibration des lames MCS

Lors de procédures tests de calibrations successives, il a été remarqué qu’il était treés
difficile, voire impossible, de mesure de facon précise et robuste le déphasage introduit par la
lame MCS. Or l'utilisation d’un déphasage erroné dans le calcul des ondes porteuses entraine
une fausse estimation de d,(j’j ), avec un mauvaise amplitude et n’étant plus en quadrature avec
cg’j ), comme illustré sur la figure 3.11 Il a donc fallu implémenter une méthode permettant de
retrouver la phase des lames MCS & partir des mesures. Plusieurs techniques ont été proposées
parmi lesquelles une étude de la phase dans le plan de Fourier ou encore un ajustement de
I’enveloppe des ondes porteuses en se basant sur la relation 3.5. Ces deux méthodes ont été
abandonnées car elles n’étaient pas assez robustes, les premiéres dépendant trop du support
d’intégration du pic haute fréquence, la deuxiéme étant trop semsible au choix initial du
déphasage (le critére de minimisation n’étant pas linéaire) ainsi qu’a ’estimation (laborieuse)
du bruit sur les ondes porteuses.

La solution finalement adopté part du principe que l'interférogramme g (recentré et
calibré), acquis en présence des lames MCS garde quelque part I'information de déphasage. Si

di (I'inconnue) est la véritable onde porteuse, qui serait calculée & partir du bon déphasage
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70, la relation suivante est vérifiée:

= ¢ cos(vo) — di sin(7o) (3.6)

Le critére que 'on impose est que ¢ et di sont en quadrature, soit par définition du produit

scalaire:
Npiz

< Ck/dk >= Z cp.dp =0 (37)
k=1
Cette équation assure de facto que la condition 3.5 est vérifiée car le théoréme de Parseval

implique aussi que:

2
3
&

V2
== (3.8)
2
k=1
On obtient alors une estimation exacte du cosinus du déphasage:
S e
cos(yg) = =& ]\} k (3.9)
piz 2
k=1 Ck
ce qui permet de reconstruire le dj correct:
+1
d, = ——=—=(cr cos(0) — 1) (3.10)
1 — cos?(7o)

Le choix du signe se fait ensuite en imposant que dj soit en retard de 7/2 sur ¢ et non pas
en avance.

Comme remarqué initialement par [MEGE (2003)], une fagon encore plus simple de re-
couvrer dg, et ne mettant en jeu aucune lame MCS, est de créer numériquement le pendant
quadratique de ¢;. Puisque les interférences sont crées par paire, on peut calculer la TF de

Ck:

TF{e} = H(f+ fij) + H(f — fij)

5 (3.11)

ou H(f) est la TF de l'enveloppe des ondes porteuses. Ensuite, si on calcule 'opposé de la
partie des fréquences positives et que I’on multiplie le tout par le complexe i = (0, 1), il vient:

D(f) =S H(f+ fo) = H(f = fi)] (3.12)

i
2
dont la transformée de Fourier inverse n’est autre que dy, (voir illustration en figure 3.12)! Cette
procédure n’a pas été retenue pour le calcul effectif de dj car elle nécessite entre autres une
étude poussée de la corrélation des bruits entre c;. et d, ainsi que I'influence des "pixels morts"
sur les Transformée de Fourier numériques. Cependant elle permet de valider la méthode

précédente, comme indiqué sur la figure 3.13
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F1G. 3.12: lllustration de la méthode de la Transformée de Fourier numérique pour calculer
les dy, (en haut, Touge, ligne brisée) a partir des ci (en haut, vert, trait plein). Au milieu:
partie réelle de la Transformée de Fourier de ci. En bas: partie imaginaire de la Transformée
de Fourier dj,. Cette courbe peut étre déduite de la précédente par de simples transformations

mathématiques.

Qualité de la procédure de calibration

Pour que la calibration des ondes porteuses apporte un gain en performances dans la
procédure de réduction de données, il faut elle soit de "bonne qualité", c’est a dire avec un
trés bon rapport signal & bruit, en tout cas trés supérieur aux RSB provenant des observations.
Un bon traceur de cette qualité est le rapport signal & bruit sur le contraste instrumental. Or,
pour s’affranchir de procédures statistiques trop cotliteuses en temps, o l'on enregistrerait
N > 1 fichiers de calibration avant chaque observation, il faut s’appuyer sur une formule
théorique pour estimer le bruit sur le contraste instrumental. A partir de I’équation 3.8,

I'erreur sur le contraste instrumental s’écrit:
Npiw
2 2
k

Et de part la définition des ondes porteuses, on obtient:

(i.)72
1 "]
02 = ‘ 02< k ) (3.14)
Coas(siee)t \ BB
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F1G. 3.13: Gauche: Les dy, calculés a partir de la procédure décrite en Section 3.2.2 (en noir)
ainsi qu’a partir de la méthode de la Transformée de Fourier numérique (en rouge, ligne
brisée) ont été rajoutés a la figure 3.11. Les deux techniques sont en bon accord et conduisent
a des di en quadrature et avec la méme amplitude que les ci. Droite: valeur du déphasage réel

introduit, en fonction de la longueur d’onde.

(4,9)

ot p;. " est I'interférogramme corrigé du continuum photométrique (et t,(j’j ) I'interférogramme
brut, non corrigé):
e ? = 407 — P, — Py (3.15)

Utilisant un développement au deuxiéme ordre suivant la méthode de [PAPOULIS (1984)], on

peut calculer I'erreur sur 'onde porteuse C%, en chaque pixel, a partir de:

i —ar?
02<[Ml(c7j)]2>: 02([“12 }2) o2 (P) o> (P | ] (3.16)

— + +
————2 =2 =2 =252
PP (W] P, P; PP
Pour calculer les erreurs sur les grandeurs utiles, le calcul est un peu compliqué, car il faut
revenir aux quantités physiquement corrompues par le bruit de photon et le bruit de détecteur,
soit l'interférogramme brut et les voies photométriques dont il faut calculer les moments

d’ordre 2, 3 et 4. Les résultats de ce calcul un peu laborieux, sont résumés dans le tableau 3.5

Pour valider, ces expressions théoriques, j’ai simulé grace au logiciel développé par G. Du-
vert, N = 100 fichiers de calibrations bruités (bruit de photon + détecteur (¢3 = 12~ /pix))

de l'instrument AMBER pour différent temps de poses, a partir desquels j’ai pu calculer le
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TAB. 3.5: Moments d’ordre 2, 3 et 4 de l’interférogramme brut ty et de la voie photométrique
P; échantillonnée sur Np;, pizels, lorsque ces quantités sont corrompues par du bruit de photon

et du bruit de détecteur de variance O'?l, Ces expressions sont formelles et sans approximations.

Moments tr P;
ordre2 (X2) T +Tn + o2 EQ + P;Npizo?
ordre3 (X3) | B° + 36" + T, + 3502 P’ + 37" + P, + 3P Npino> (3.17)
ordred (X7) | " + 685° + Th52 + To+ P+ 6P + 7P + P+
6[fr” + o3 +30% | 6[F; + P Nyiwo? + 3Ny + 2N2, Joh

1000.

100.0

RSB(Vc?)
5
o

1.0

0.1 I L L
0.01 1.0 100.0

Temps de pose (secondes)

F1G. 3.14: RSB sur le contraste instrumental en fonction du temps de pose. La courbe rouge est
calculée théoriquement et les points bleus (ainsi que la ligne brisée) résultent des simulations

de fichiers de calibrations bruités.

rapport signal & bruit empirique. Les résultats obtenus a partir du formalisme théorique et
des simulations sont en trés bon accord, comme indiqué sur la figure 3.14. Cet algorithme a
été implémenté dans le logiciel de réduction de données et permet de donner en temps réel la
qualité de la calibration, information cruciale pour décider de la stratégie a suivre (effectuer
les observations ou refaire une calibration).

De plus ces courbes nous donnent a priori le temps de pose nécessaire pour avoir une
calibration performante. Clairement, un RSB de 100 ou plus est souhaitable, ce qui implique

un temps de pose minimum d’environ une seconde par fichier de calibration.

3.2.3 La matrice P2VM

Une fois la calibration effectuée, on peut, & partir interférogrammes enregistrés lors des
observations, remonter au flux cohérent F’ et aux flux photométriques F;, F; a partir desquels
sont définis les estimateurs de toutes les observables. Il faut pour cela s’appuyer sur I’équation

3.2 qui décrit les interférogrammes en question. La premiére étape consiste & supprimer la
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partie continue du signal grace aux voies photométriques:

Ntel
mg =i — > Pj, (3.18)
i=1

Si on introduit alors les quantités R;; et I;;, proportionnelle a la partie réelle et la partie

imaginaire du flux cohérent complexe C};, défini par analogie avec I’équation 2.11 comme:
Cyi = Rl‘j + iIZ'j (3.19)
Rij = 2N /tit;Vij /Z a};ai cos(P;; + ¢fj —¢5) = Z a};aﬂFéj\ cos(0;5) (3.20)
k k
2N \/tit;Vij /Z a};ai sin(P;; + gbfj —¢5) = Z a};ai|F§j| sin(©;5) (3.21)
k k

I'interférogramme recentré (i.e. dont le continuum photométrique a été soustrait) prend la

simple forme:

my = C](;’])Rij — d](;’J)IZ‘j (322)
Cette derniére expression, valable pour chaque pixel et pour chaque ligne de base définit en
fait un systéme de Np;; équations linéaires avec Nyej(Niey — 1) inconnues (R;; et I;;). Sous

forme matricielle, cela s’écrit:

N, Ny

mi . Cgi’j) o dgi’j) .. R;;
= | : | | : ] : (3.23)

mNm.I .. Cg\zf;i‘)z .. .. d%;i)z IZ]

La matrice contenant les ¢\ ), et les d,(j’j ) donne une information sur les mesures my & partir
des flux cohérents R;; et I;;. Pour estimer ces inconnues, il faut calculer ["inverse généralisée
de la matrice. Cette inverse est appelée Pizel to Visibility Matriz ou encore P2VM car elle
permet de calculer la visibilité complexe (plus précisément le flux cohérent complexe) & partir
des mesures sur les pixels du détecteur. Cette matrice, qui caractérise I'instrument AMBER,
est un produit direct des étapes de calibration des ondes porteuses.

Les flux photométriques F; sont estimés a partir des flux P; mesurés dans les voies photo-

métriques et des v} de telle sorte que:

Fia}, = P, (3.24)

3.2.4 Estimation des observables

AMBER permettant la recombinaison de trois télescopes, et étant doté d’un spectrographe
offrant des résolutions spectrale allant de R = 35 & R = 10000, trois types de mesures inter-
férométriques sont disponibles a la sortie d’un tel recombinateur: (le module de) la visibiliteé,

la cloture de phase et la phase différentielle.
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La vistbilité carrée

Comme étudié dans le chapitre 2.1.2, la visibilité est estimée & partir du flux cohérent
divisée par les flux incohérents (ou photométriques). Utilisant les équations 3.21, 3.21 et 3.24.
Il vient:

~ < R+ 17 >
Y 4< PP > Y

Il est a noter que la visibilité est estimée de maniére quadratique. Ce choix a été fait pour

(3.25)

s’affranchir du probléme du piston différentiel atmosphérique. Or avec AMBER, il est possible
de mesurer ce piston grace a la phase différentielle (voir paragraphes suivants). Nous sommes
donc a priori en mesure de corriger chaque interférogramme de ce piston (i.e. de recentrer
les interférogrammes) et de moyenner le flux cohérent de fagon linéaire. En terme de rapport
Signal a Bruit, une estimation du premier ordre (i.e. linéaire) est toujours plus performante
qu'une estimation du deuxiéme ordre (i.e. quadratique). Si un tel algorithme est réalisé, il
devrait pouvoir augmenter les performances de l'instrument AMBER. 1’étude de faisabilité
d’un tel estimateur, et du gain que celui-ci pourrait apporter, fait partie du travail de thése
de Florentin Millour.

CORRECTION DU BIAIS En I'état actuel des choses, ’estimation est quadratique. La visibilité
est donc entachée d’un biais qu’il faut corriger. Si cette correction se fait aisément lorsque la
visibilité est estimée dans le plan de Fourier, soit par simple ajustement du bruit blanc qui
"suréléve" la densité spectrale ou encore par des méthodes spécifiques se basant sur la nature
statistique des différents bruits [PERRIN (2003)], la tache se révéle ici légérement plus ardue.

Pour calculer ce biais, il faut revenir a la définition des parties réelle et imaginaire du
flux cohérent, qui peuvent étre exprimés comme des combinaisons linéaires des mesures. Si on

appelle C,ij et 5,’3 les coefficients de la matrice P2VM, R;; et I;; peuvent s’écrire:

Npiz Npia:
Ry = Z Clmy, ILij = Z & my (3.26)
k=1 k=1
I1 vient alors (aprés quelques calculs) que 'espérance mathématique du flux cohérent a pour
expression:
2 2 2, 72 ij\2 ij\2] 2
R+ 15 =Ry + T+ Y |(G0)? + (67)] o*(ma) (3.27)
k
Le biais sur le flux cohérent est donc:
Bias{|R% + 132} = > |(G)? + (&7)?] o (i) (3.28)
k

Cette formulation est satisfaisante car assez intuitive: le biais sur le flux cohérent n’est rien
d’autre que la somme quadratique de la projection des erreurs de mesures o(my) sur les axes
réel et imaginaire du flux cohérent. Cette formule a été validée sur simulation et implémenté
dans l'algorithme de réduction de données. L’erreur sur les mesures peut étre calculée empiri-

quement & partir d’'une moyenne statistique sur plusieurs interférogrammes, ou bien de fagon
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semi-théorique en considérant que les interférogrammes et les voies photométriques sont cor-
rompus par du bruit de photon et du bruit de détecteur (de variance o2). Il vient alors une

expression applicable a chaque interférogramme:
o Ntel . )
o*(mp) =ik + 0%+ Y [P+ Npiwo®| (v},) (3.29)

i=1

ik, P; étant remplacés par leur valeur instantanée.

La cloture de phase

La cloture de phase est estimée a partir des flux cohérents complexes C;;, provenant des

trois lignes de bases. La premiére étape consiste a calculer le bispectre:
Biog =< 01202301‘3 > (3.30)
et la cloture de phase n’est autre que la phase du bispectre:

Im(glgg)

¢h)5 = atan =
Re(Blgg)

(3.31)

La cloture de phase est indépendante de I’atmosphére [RODDIER (1986)|. Cependant, si la
phase systéme induite lors de la calibration des ondes porteuses est différente pour chaque
ligne de base, il faut calibrer la cléture de phase sur une étoile de référence, centro-symétrique,
pour s’affranchir de la cloture de phase instrumentale, i.e. pour faire disparaitre le terme

@5y + @53 — ¢35. La robustesse d’un tel estimateur reste & analyser.

Les équations 3.30 et 3.31 indiquent que l'estimation de la cloture se fait a partir de la
moyenne des phaseurs, et non a partir de la moyenne des phases calculées individuellement.
Cette approche est clairement la bonne [MONNIER (2000)]. En effet, dans des conditions de
faibles rapports signal & bruit, la cléture de phase peut varier de —m & 7w et moyenner les phases
est alors complétement inutile. En revanche, en représentation complexe, on peut voir le bruit
comme un bruit additif "tournant aléatoirement autour" de la valeur moyenne du bispectre
(voir Figure 3.15). Sur un échantillon, la phase mesurée peut étre n’importe ot sur un cercle
de rayon égal a l'écart-type type du bruit. Par contre, si les bispectres (i.e. les phaseurs)
sont moyennés, on remarque que pendant que le signal "vrai" augmente proportionnellement
au nombre d’échantillons NV, le bruit lui effectue une marche aléatoire et ’amplitude de son
écart-type augmente donc en v/N. Il résulte que le rapport signal & bruit sur la cloture de
phase augment en v/N.
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Plan complexe Moyennes dans e plan complexe
Im Im
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F1G. 3.15: Représentation du bispectre mesuré (en rouge) dans le plan compleze. Celui ci est
constitué du "vrai" signal (en noir) et d’un bruit additif (en vert) qui "tourne" aléatoirement.
Les valeurs prises par le bispectre mesuré sont décrites par le cercle en tirets verts. Lorsqu’on
moyenne les mesures, le signal augmente en N (N étant le nombre d’échantillons) alors que
le bruit augmente en v/ N.

La phase différentielle

La phase différentielle entre les longueurs d’onde A et Ao se calcule pour chaque ligne de

base, comme étant la phase de 'interspectre Wia

Wn = <Cl2,)\10ik2,>\2> (3.32)
(V7

¢¥[2/ = atan —m@”)] (3.33)
RG(WH)

Pour les mémes raisons que celles invoquées pour la cléture de phase, la moyenne est réalisée
sur les interspectres et non sur les phases elles-mémes. Cet estimateur permet en théorie de
s’affranchir des problémes de piston atmosphérique achromatique, en d’autres termes cela si-
gnifie qu’il converge vers la "vraie" valeur de la phase différentielle indépendamment du piston
[LAGARDE (1994)]. Néanmoins, un étude exhaustive de cet estimateur, de ses performances et
de sa robustesse reste a faire. Notamment lorsqu’on voudra atteindre les performances ultimes
de AMBER (précision de la phase différentielle & 10~*rad), il faudra analyser en profondeurs
les performances du mode BCD lors duquel les faisceaux sont "inversés" pour calibrer les effets
instrumentaux de phase différentielle pouvant survenir en aval du recombinateur. Les effets
différentiels en amont de l'instrument, et en particulier dans les lignes en retard, restent a
quantifier [VANNIER et al. (2004)]. Ceci est au coeur du travail de thése de Florentin Millour,

qui utilisera la phase différentielle pour ’observation de planétes extra-solaires avec AMBER.
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TAB. 3.6: Paramétres de la turbulence atmosphérique tels que mesurés sur le site du VLTI,

Paranal, Chili. Les grandeurs sont données pour A = 0.5um sauf mention spéciale.

Seing paramétre de Fried Echelle externe  Vent Temps de cohérence

w (") ro (cm) Ly (m) m.s~ ! 7o (ms)
0.5pum/2.2pm
0.88 12 22 8 10/50

3.2.5 Correction du biais atmosphérique
Correction du "jitter"”

En I'absence de suiveur de frange!, la visibilité est estimée a partir d’une moyenne statis-
tiques de poses courtes, dont le temps d’intégration est inférieur au temps de cohérence de I'at-
mosphére. Comme argumenté au chapitre précédent, cette technique empéche un "brouillage"
rédhibitoire des franges du au mouvement aléatoire des interférogrammes autour de sa valeur
moyenne (la présence d’un piston moyen n’a dans cette partie aucune incidence sur la visibilité
puisque cette étude est faite dans le cas monochromatique. Le cas — réaliste — d’une bande
spectrale non nulle sera traité dans un paragraphe spécifique de ce chapitre). Néanmoins, cette
technique pallie seulement les effets basses fréquences du piston différentiel. Les fluctuations
plus rapides que le temps d’intégration, encore appelées "jitter" ne sont pas prises en compte,
et celle-ci entrainent une dégradation de la visibilité qu’il faudra (ou non) corriger, selon le

niveau de précision que 'on souhaite atteindre. Si T représente le temps d’intégration, les

fluctuations hautes fréquences (e f) du piston différentiel (¢) peuvent s’écrire :
1 T
ens(t) = (1) — / e(t)dt = e(t) — ear (3.34)
0

oll ear est le piston moyen sur le temps d’intégration.

Clairement, l'effet du "jitter" dépend fortement des paramétres atmosphériques, qui vont
définir le temps de cohérence de I'atmospheére, et le profil du spectre de puissance du piston
différentiel. Ainsi, pour illustrer cette étude & partir de grandeurs quantitatives pertinentes, je
baserai mes calculs sur des paramétres atmosphériques "moyens" caractérisant des conditions
d’observations classiques & Paranal sur le VLTI. Ces valeurs, provenant de mesures sur site
effectués par [MARTIN et al. (2000)] avec le "Generalized Seeing Monitor", sont résumées dans
la table 3.6, pour A = 0.5pum. J’ introduis dans ce chapitre une méthode permettant d’estimer
'atténuation sur la visibilité due au "jitter" e, s(t). Le principe est décrit dans I'annexe de
[COLAVITA (1999b)]|, mais par trop briévement pour en comprendre les fondements physiques.
Ainsi, je reprends ici les étapes principales de la méthode qui méne au calcul expérimental de

la variance du "jitter". Je pointe alors les domaines de validité de cette approche.

1. En Voccurrence, il est prévu quAMBER, fonctionne au maximum de ses performances (en termes de

sensibilité) en étant associé au suiveur de frange FINITO [GATI et al. (2002)].
2. Par soucis de simplicité, 'origine du temps est choisi en ¢ = 0, un décalage to ne changeant pas les

conclusions de I’analyse.
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Le spectre de puissance du piston différentiel est lié au spectre de puissance de la phase

turbulente par Wy(f) par:

2

We(f) = ]251n(7rB.f)\2 D]

Moyennant ’hypothése de turbulence "figée" de Taylor qui assure I’équivalence entre des
décalages spatiaux et des retards temporels [CONAN (1994)], le spectre de puissance temporel

we(v) se déduit aisément du spectre de puissance spatial grace a la relation:

we(v) = %/We(%7fy)dfy (3.36)

ou V est la vitesse du vent le long de 'axe Ox. Il ne reste plus alors qu’a établir le spectre

temporel du jitter we,, (v), en remarquant que la variance du jitter vérifie:

o2, = / we,, (V) (3.37)

et que par définition [COLAVITA (1985)]:

1 (T
2, = /0 ((e(t) — ear)? )t (3.38)
Le développement de ’équation 3.38 fait apparaitre trois termes:

1 T
U€2hf = T/ (062 + UEAT - 2<6(t)6AT>) dt (339)
0

Chaque terme peut s’analyser séparément. Le premier représente la variance du piston:

o? = (€(t)?) = / we(v)dv (3.40)
Le deuxiéme la variance du piston moyen:
o2 = %< / / (DTt — T/2)e(t ) (¢ — T/2))deds!
= (Rex An)(O (3.41)

ou At est 'autocorrélation de la fonction porte, et R, est la corrélation temporelle du piston
différentiel [CONAN (1994)] dont la transformée de Fourier est par définition le spectre de

puissance temporel w,(v). L’équation précédente devient alors

€EAT

o? :/we(u)sinc2(7wT)du (3.42)

Il vient tout naturellement que le spectre temporel du piston moyen se déduit du spectre du

piston par application d’un filtre passe-bas dont la largeur caractéristique dépend du temps
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LO=22m, r0=20cm, V=8m/s, D=8m, B=100m, T=50ms
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F1G. 3.16: Spectres de puissance du piston (trait plein) et du jitter (ligne brisée). Le deuxiéme

profil se déduit du premier par un filtrage fréquentiel passe-haut. La forme du filtre est donnée

en pointillés.

d’intégration. Le troisiéme terme prend en compte la corrélation entre le piston différentiel et

le piston différentiel moyenné:

(e(t)ear) = % / (e(t)e())Ip(¢ — T/2)dt
1

= Z(RexIIp)[t—T/2)

= /we(V)sinc(wyT)e_%”’[t_T/2]dy (3.43)

On en déduit finalement la variance du jitter:

€hf =

o? /we(y) (1- sinc2(7wT)) dv (3.44)

Comme attendu, le spectre du jitter résulte d’un filtrage haute fréquence du spectre du piston
différentiel:

We,; (V) = we(v) (1 — sinc?(mvT)) (3.45)

La figure 3.16 trace le profil du spectre temporel du piston ainsi le spectre du jitter associé
pour un temps de pose T" = 50ms, avec les valeurs des paramétres atmosphériques données
dans la table 3.6.

Il faut maintenant relier la variance du jitter & une quantité directement mesurable. La
méthode, déja expérimentée par [MALBET et al. (1998)], consiste a estimer la variance de la

différence de piston moyen, prise entre deux poses séparées d'un temps 7, soit:
o4, =< (ear(r) — (ear(0))* > (3.46)

En suivant la méme démarche que précédemment, on peut établir le spectre temporel de cette
quantité:
oA, = /4we(u)sin(:2(7wT) sin?(rv7)dy (3.47)
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F1G. 3.17: Spectres de puissance du jitter (noir) et de la différence de piston moyen (rouge)
pris entre deuz poses de longueurs T et séparées de T secondes. A basse fréquence, les deux

spectres ont un comportement similaire, a une constante multiplicative pres.

Ainsi, ce spectre résulte aussi d’un filtrage passe haut du spectre du piston. Sur la figure
3.17, on peut noter que les spectres du jitter €55 et de la différence de piston Ae on le méme
comportement a basse fréquence, pour v < 1/7. En effet, si on effectue un développement

limité au deuxiéme ordre des deux filtres passe haut, on trouve:

1
1 — sinc?(mvT) =~ §7T2T21/2 (3.48)
4sinc?(nvT) sin?(nvr) ~ 4n’r?0? (3.49)

Ainsi, & basse fréquence les deux spectres ne différent que d’une constante multiplicative C,.:

2
1 /T
C.(T,1)=—= | — 3.50
Qui plus est, la figure 3.17 montre que la majorité de ’énergie est concentrée dans les basses
fréquences des deux spectres. Si on néglige (légitimement) la contribution en énergie des
fréquences supérieures, la variance du jitter se déduit directement de la variance de la différence
de piston moyen, grandeur mesurable expérimentalement, grace a la relation:

o2 =C.(T,7).04, (3.51)

€hf

Cette relation, résulte néanmoins d’approximations, dont la plus critique reste le dévelop-
pement limité au deuxiéme ordre des spectres de puissances. Notamment, celui-ci est d’autant
plus valide que le temps d’intégration T et le temps entre deux poses 7 sont faibles. Il faut
donc vérifier que cette analyse reste pertinente dans les conditions d’observations "classiques"
avec AMBER sur le VLTI. La figure 3.18 indique en fonction du temps de pose (variant
autour d’une valeur typique de 50ms) et pour des poses enregistrées contintiment (7 = T'),
I'erreur théorique (i.e. I'erreur moyenne lorsque I’on considére un nombre infini de réalisations
du piston différentiel) faite entre I'estimation du jitter par 1’équation 3.51 et sa valeur effec-

tive. En pratique cependant, la méthode ne peut s’appliquer que sur le temps pendant lequel
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Fi1Gc. 3.18: Gauche: variance théorique du jitter en fonction du temps d’intégration (noir,
trait plein), variance calculée & partir de la différence de piston entre deuz poses pour un
temps d’observation infini, (rouge, tirets) et plage de variance de jitter estimée a partir de
la différence de piston entre deux poses, pour un temps d’observation de 10s. Droite: gamme
d’erreur relative sur la variance du jitter lorsque cette derniére est estimée & partir de la
différence de piston entre deux poses, pour un temps d’observation de 10s (fond rouge) et
Smin (fond bleu). Par soucis de clarté, seules sont tracées les valeurs supérieures a l’erreur

relative théorique (i.e. pour un temps d’observation infini).
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FIG. 3.19: A partir des courbes précédentes (voir figure 3.18) Uatténuation de la visibilité due
au jitter ainsi que lerreur d’estimation de cette atténuation sont tracées (respectivement a
gauche et au miliew). A droite, cette erreur est traduite en terme de biais résiduel sur la
visibilité. La courbe en noir donne la valeur de ce biais si la correction de l’atténuation due

au jitter n’est pas effectuée. Les codes de couleur de la figure 3.18 sont respectés.

Iobservation est effectuée. Ainsi, les dispersions statistiques autour de cette moyenne sont
aussi tracées sur la figure pour une réalisation de piston de 10s (pour de raisons numériques
de temps de calcul) et déduites pour une procédure d’observation plus réaliste de 5min. Pour
ne pas alourdir le graphique, seules les limites supérieures de ces fluctuations sont données

pour les courbes d’erreur, ’erreur pouvant étre nulle. En effet, les variations statistiques sont
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F1G. 3.20: Biais moyen (i.e. pour un temps d’observation infini) sur la visibilité en fonction
de la ligne de base, sans (courbes du haut, noires) et avec (courbes du bas, rouge) estimation
de Datténuation due au jitter. Les résultats sont données pour des télescopes de diamétres
D = 8m (traits pleins) et D = 1.8m (tirets).

telles que méme pour 5min il est possible d’estimer la véritable valeur (par coup de chance!).
On remarque qu’en moyenne l'erreur relative faite sur l'estimation de la variance du jitter
est de l'ordre de quelques 0.1% et peuvent aller jusqu’au 1% dans le pire des cas (pour 5m
d’observations).

Il reste maintenant & traduire cette erreur en terme de biais résiduel sur la visibilité

2
€nf

3.19 témoigne de l'erreur faite sur I'estimation de I'atténuation. Ainsi I'intérét de la méthode

(carrée). Sachant que le biais du au jitter est tout simplement Vﬁt = exp(—o? ), la figure
décrite dans ce chapitre s’avére manifeste puisqu’elle permet de corriger efficacement le biais
introduit par le jitter atmosphérique. En effet, sans correction lerreur sur la visibilité peut
atteindre 10% alors qu’un fois la visibilité relevée du facteur d’atténuation estimé, 'erreur est
réduite en moyenne a 0.1% (toujours pour un temps de pose typique de 50ms). Cette analyse
a été illustrée pour une ligne de base de B = 100m, avec des télescopes de 8m. Les résultats
obtenus pour d’autres lignes de bases sont trés similaires, compte-tenu de la faible valeur de
I’échelle externe. En revanche, l'effet du jitter est plus fort lorsqu’on considére les ATs de
1.8m de diamétre, la pupille n’ayant plus cet effet de "lissage" sur le piston. En conséquence,
la méthode de correction du biais obtient des performances moindres, I'erreur relative ultime
sur 'atténuation étant en moyenne de ’ordre de 1%, pour T' = 50ms, comme cela est illustré

sur la figure 3.20.

Lors de cette étude, j’ai considéré le cas optimal ot le temps entre deux poses est nul,
soit 7 = T. Il est clair que la méthode perd de son efficacité quand 7 augmente. La figure
3.21 atteste de ce comportement. Plus 7 est grand, plus 'estimation de la variance du jitter
s’écarte de la véritable valeur. En terme d’atténuation, I'erreur relative sur la correction du
biais devient de plus en plus importante. Cependant, les performances restent satisfaisantes

jusqu’a un temps 7 ~ 250ms pour lequel I'erreur relative ne dépasse pas en moyenne le 1%.
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Fi1G. 3.21: Gauche: Variance du jitter en fonction du temps T entre deux poses Successives.
La variance théorique est tracée en trait plein, couleur noire, son estimation & partir du piston
moyen différentiel en tirets rouge avec sa gamme de fluctuations due a un temps d’observation
fini de bmin. L’erreur relative sur la variance du jitter est alors donnée (au milieu) ainsi que

sa traduction en terme de biais résiduel sur la visibilité (a droite).

Piston moyen et largeur spectrale

Comme il a été montré dans le cas général au chapitre 2.1.3, la présence d’un piston dif-
férentiel conjugué a une largeur spectrale non nulle d’un canal se traduit par une atténuation
ainsi qu’un décalage de l'interférogramme. Dans le cas spécifique de la réduction de données
AMBER, cet effet doit étre pris en compte a la fois dans la calibration de la P2VM, pour corri-
ger les ondes porteuses d’un éventuel piston instrumental, et sur les mesures pour s’affranchir

de l'effet du piston atmosphérique.

LE PISTON INSTRUMENTAL ET LES ONDES PORTEUSES Corriger la P2VM du piston instrumental
est une procédure essentielle & la bonne marche de 'intégralité du processus de réduction de
données. Non seulement le piston induit une perte de contraste instrumental ainsi qu’un
déphasage des ondes porteuses qu’il faut pouvoir calibrer, mais il peut aussi étre a 'origine

d’une mauvaise estimation des dj, (les ondes porteuses déphasées de 7/2) a partir des ck.

Formalisme général Soit §; est le piston différentiel instrumental, les ondes porteuses

prennent la forme suivante:

- aial N g

e = pr(0r) | <V cos(2m (B + 810 fij + 61, + Ok(01)) (3.52)
Dk 050,
ot pr(dr) et O (dr) sont respectivement I’atténuation et le déphasage dus au piston et dont les
expressions vérifient les équations 2.18 et 2.19. Dans le cas général pi(d7) dépend du numéro de

pixel et le formalisme utilisé en Section 3.2.2 pour estimer le déphasage introduit par les lames

MCS ne tient plus, notamment I’équation 3.5, montrant que la somme quadratique des ondes
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porteuses est égale au contraste instrumental, n’est plus vérifiée (nous verrons cependant qu’en
moyenne et grande résolution spectrale, les contraintes imposées sont grandement relachées).
La premiére étape de la calibration des ondes porteuses consiste donc & mesurer ce piston
instrumental. La procédure est la suivante: en supposant que les d; construits sont corrects

(i.e réellement déphasés de 7/2), le phaseur associé aux ondes porteuses s’écrit:
Ck = ¢k +idy x expi |27(0p + 5[)0fij + gb;jk + @k(&)] (3.53)
Le phaseur différentiel, pris entre deux longueurs d’ondes successives a alors pour expression:
CZHIC?* X exp1 [27T(5k + 51)A0ifij] (3.54)

La pente (27 (dx + d7)) de la phase associée & cette variable peut alors étre ajustée via des
procédures classiques (voir paragraphe suivant). En effet, sachant que les mesures des ondes
porteuses sont faites & bon rapport signal sur bruit et que I’échantillonnage du détecteur
(0r) est mesurable par ailleurs, 'estimation du piston instrumental devrait se faire sans trop
de difficultés. Des tests de la sorte sont au programme du prochain "commissionning" pour
tester la méthode. Comme celle-ci part de I'hypothése que les dj construits sont corrects (ce
qui n’est pas forcément le cas), 'ensemble de la procédure doit étre répété (construction des
dj. et estimation du piston) jusqu’a convergence. Une fois le piston connu, les ondes porteuses

peuvent étre "redressées" (de 1/pr(dr)).

Le cas de la basse résolution FEn basse résolution, la longueur de cohérence est telle
(L. ~ 70um en bande K) que l'atténuation dépend fortement de la position du pixel. Il
faut alors la corriger (méme & piston instrumental nul!) et on ne peut pas se soustraire a la
procédure décrite ci-dessus. Qui plus est, lorsque le piston instrumental est plus grand que
la moitié de la longueur de cohérence, 'interférogramme est spectralement sous-échantillonné
(dans le sens des longueurs d’onde) et on ne peut plus remonter a la véritable valeur du piston,
mais seulement & sa valeur modulo £./2. Il faut dont prendre bien soin de ne pas dépasser
cette limite lors du réglage de I'instrument. Qui plus est, il est nécessaire de prendre en compte
I'effet de la dispersion spectrale pour améliorer la précision de I'estimation du piston et du

contraste instrumental.

Le cas de la moyenne et haute résolution En haute et moyenne résolution, ’atténuation
peut étre considérée indépendante du pixel, moyennant une précision limitée sur la mesure
du contraste instrumental. En ce cas, tout ce passe comme dans le cas monochromatique, a
la différence prés que le contraste instrumental est atténué d’un facteur global p(d7). Toutes
les procédures décrites dans la cas monochromatique sont valides et la prise en compte du
piston instrumental se fait alors de maniére implicite puisque les ondes porteuses sont in fine
normalisées (ici par p(d I)W(i’j )). Compte tenu de I’échantillonnage du détecteur I’AMBER,
les erreurs relatives commises sur le contraste dues a cette approximation (i.e. le fait de

considérer p(d7) indépendant du pixel) sont inférieures 4 1072 et 1075 pour la moyenne et
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haute résolution respectivement. Sachant que la précision ultime attendue sur la visibilité est
de Tordre de 1074, cette approximation n’entame que faiblement les performances spécifiées

(et encore, en moyenne résolution seulement).
LE PISTON ATMOSPHERIQUE ET LES INTERFEROGRAMMES

Estimation du piston L’effet du piston atmosphérique sur les interférogrammes est le
méme que celui provoqué par le piston instrumental sur les ondes porteuses. La différence
majeure est que le piston différentiel atmosphérique est aléatoire et fluctue trame par trame.
La phase différentielle (voir aussi Section 3.2.4) a partir de laquelle sera estimé le piston est
donc par nature bien plus bruitée. Nous avons implémenté les deux techniques "classiques"

suivantes:

— L’estimation du piston & partir de 'ajustement analytique de la pente de la phase
différentielle. La difficulté de cette méthode tient dans le fait que la phase différentielle
bruitée est enroulé (en franglais "wrappée") entre —7 et 7. La procédure de déroulage

est une opération difficile & mettre en oeuvre de facon automatique.

— Pour pallier le probléme décrit ci-dessus, nous avons aussi programmeé la méthode d’ajus-
tement du phaseur différentiel, i.e. de I'interspectre [CHELLI & PETROV (1995a), CHELLI
(2000b)]. Dans ce cas, I’ajustement n’est plus analytique mais nécessite un processus
itératif de type "gradients conjugués" [PRESS et al. (1992)]. Le piston initial est choisi en
faisant une moyenne des interspectres calculés entre deux longueurs d’onde successives.
A faible rapport signal & bruit, cette méthode a beaucoup de mal a converger vers la
bonne valeur, le x? présentant beaucoup de minima locaux. Qui plus est, il faudrait en
toute rigueur ajuster & la fois la pente et 'ordonnée & 'origine du piston car le canal de

référence est bruité (voir figure 3.22). Les problémes de convergence sont alors décuplés.

Ainsi, si les différentes méthodes employées donnent de bons résultats lorsque le rapport signal
& bruit sur la phase est élevé, nous n’avons pas encore trouvé de techniques permettant d’es-
timer le piston de fagon robuste (et a fortiori automatique) dans des conditions de bruit plus
drastiques (qui sont malheureusement les plus fréquentes, surtout a forte résolution spectrale).

Un travail de recherche conséquent reste donc & faire dans ce domaine.

Correction du piston 1l faut se rappeler qu’a basse résolution spectrale, I’atténuation de
I'interférogramme dépend du pixel et que la correction ne peut pas se faire & posteriori sur le
flux cohérent mais que le redressement doit étre effectué directement sur les interférogrammes.
Un ajustement itératif peut étre alors nécessaire. Le probléme de sous-échantillonnage spectral
est aussi présent. Si la valeur du piston turbulent dépasse la moitié de la longueur de cohérence

(ce qui est tout a fait envisageable avec les paramétres atmosphériques moyens de Paranal),
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Fi1G. 3.22: Ce schéma de principe explique pourquoi il faut ajuster & la fois la pente et ’or-
donnée a Uorigine de la phase différentielle (tracée en noir). Si l'ajustement du x? n’implique
que la pente, cela impose que la phase différenticlle prise au canal de référence est nulle. Le
piston estimé est alors décrit par la courbe en pointillés (bleus). Si on laisse libre le paramétre

ordonnée a l’origine, le piston estimé est donné par la droite (rouge).

ce dernier ne peut étre estimé sauf si I’on utilise une méthode itérative et que I'on impose une
contrainte de "continuité" du piston entre deux instants successifs.

Dans le cas de la moyenne et haute résolution, 'atténuation peut étre directement cor-
riger sur le flux cohérent, avec les limitations en précision sur la visibilité que cela implique

(exactement de la méme sorte que pour le contraste instrumental).
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3.3 Petit guide pratique illustré

Si toutes les couches de la procédure de réduction de données décrites ci-dessus ont été
implémentées et validées sur des simulations, encore fallait il les soumettre & I’épreuve de la
dure réalité, en utilisant I'instrument AMBER en mode d’observation sur le VLTI. Il ne s’agit
pas ici de remettre en cause le formalisme précédemment développé mais plutot de mettre
en avant les problémes et petits détails pratiques qui sont implicitement considérés comme
réglés dans I'approche théorique. Cette analyse est faite & partir des observations obtenues
lors du "commissioning" de 'instrument en mai 2004. Le dépouillement des données est en
cours et ce paragraphe ne prétend pas offrir une liste exhaustive de toutes les étapes & prendre
en compte en pratique, mais essaie néanmoins de mettre en garde les futurs utilisateurs de

I'instrument sur certains points & ne pas négliger.

3.3.1 Cosmétique

Il est apparu crucial de bien respecter les procédures de cosmétique. Dans le cas contraire,
il est possible d’obtenir des visibilités complétement fausses. Notamment, il est indispensable
d’utiliser la méme carte de mauvais pixels dans la cosmétique des fichiers de calibration et

dans la cosmétique des fichiers d’observations.

3.3.2 Détection des franges

Pendant les observations, il ne faut pas manquer le moment ou les franges apparaissent
sur le détecteur. Or, cette prise de décision ne peut absolument pas se faire "a ’oeil", surtout
dans le cas de courts temps de poses et/ou de résolutions spectrales élevées ou le nombre de
photons par canal est faible. En d’autres termes, il faut se référer a un critére objectif, validant
la présence de franges sur le détecteur. Cela revient & définir un rapport signal & bruit minimum
sur les franges, a partir duquel les données sont considérées comme exploitables.

Le fait de ne pas "voir" les franges peut s’expliquer de deux fagons différentes: soit le flux
est trés petit et les franges sont noyées dans les bruits fondamentaux (et ce malgré un bon
contraste des franges), soit le flux est élevé mais le contraste (i.e. la visibilité) est trés faible.
Ainsi pour témoigner de la présence des franges, il faut considérer conjointement le niveau de
la photométrie dans les deux voies et la valeur de la visibilité. En d’autres termes, le critére
doit étre basé sur le flux cohérent qui prend en compte ces deux effets, parfois antagonistes.
Il s’agit donc de calculer le rapport signal a bruit sur les flux cohérents R et I, et ce en
considérant tous les canaux spectraux et éventuellement plusieurs poses simultanément, ce

qui permet de définir un critére de détection par paquet d’images:

RSB =) [Rjgt) - 1] +)° [I’i(;) - 1] (3.55)

Lt R It I

Cet estimateur est intéressant a plusieurs niveaux: (i) lorsqu’il n’y a pas de franges sur

le détecteur les flux cohérents R et I élevés au carré tendent vers leur biais respectifs O'%% et
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Fi1G. 3.23: Mise en pratique du critére de détection, sur simulation (en haut) et pendant les
observations du calibrateur HD152880 (en bas). A gauche les interférogrammes ne sont pas
classées, alors qu’a droite ils sont rangés par rapport signal & bruit croissant. Le chiffre indiqué

dans chaque fenétre donne l’estimation du rapport signal & bruit sur les franges.

O‘%, et le critére tend vers 0, et (ii) il a une signification physique claire: il est directement
lié au rapport signal a bruit sur les franges. Fixer le seuil de détection entre 1 et 5 semble
raisonnable selon la qualité des données que 1'on veut acquérir. Ce critére a été testé et validé
a la fois sur simulations et pendant les observations du "commisionning", comme le montre
la figure 3.23.

Il est & noter que la valeur du critére est trés sensible a ’estimation du biais. Or & faible

flux, ce biais est lui méme trés sensible & la valeur du bruit de détecteur. Une attention toute
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Fic. 3.24: Calibration absolue de la table de longueur d’onde grice a spectre de l’atmosphére
en bande K (courbe en trait plein, noire). La courbe en tirets (bleus) représente le spectre
normalisé du calibrateur HD152880 tel qu’acquis pendant les observations, et la courbe en

trait plein (rouge) donne le spectre recalé.

particuliére doit étre portée a sa bonne estimation. En effet si le bruit de détecteur est mal
calculé, le critére ne tend pas vers 0 quand il n’y a pas de franges, et en conséquence le seuil
choisi n’a plus vraiment de signification physique! De fagon encore plus importante, il ne faut

pas oublier qu’un biais mal estimé conduit aussi & une visibilité mal estimée.

3.3.3 Calibrations
Calibrations spectrales

Avant de commencer tout traitement & proprement parler, il faut bien prendre bien soin
de la calibration spectrale. Deux sortes de décalages spectraux peuvent en effets étre présents

dans les jeux de données:

— un décalage absolu de la table de longueur d’onde & cause d’une mauvaise remise & zéro
du spectrographe. Ainsi la calibration de la table de longueur d’onde doit étre vérifiée
au moins & chaque fois que 'on change de résolution spectrale. Pour ce faire, on peut
utiliser des spectres de références, notamment celui de I'atmosphére dont les bandes
d’absorptions en proche infra-rouge offrent des repéres efficaces, comme en témoigne la
figure 3.24.

— un décalage relatif entre chaque voie photométrique et la voie interférométrique. Ce
probléme est plus retors que le précédent car il peut étre & l'origine de biais dans
I'estimation des visibilités. En effet, dans les bandes d’absorption/émission ot le gradient
de flux peut étre conséquent, un léger décalage entre la voie photométrique et la voie

interférométrique entraine une mauvaise soustraction du continu dans l'interférogramme
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F1G. 3.25: Spectre de l’étoile Be MWC297 dans la voie interférométrique (trait plein) et les
deuz voies photométriques (tirets bleus et pointillés rouges), et rapports entre voie interféro-
métrique et les voies photométriques. A gauche sont illustrés les spectres tels qu’enregistrés, et
a droite les spectres aprés correction du décalage différentiel. Dans le dernier cas, le rapport

I/P ne présente plus de "pics", témoignant ainsi du bon recentrage.

ainsi qu’'une mauvaise calibration photométrique du flux cohérent, et in fine un calcul
erroné de la visibilité. Le recentrage peut se faire soit en s’aidant des bandes d’absorption
de certains composants optiques comme les dichroiques quant il s’agit de calibrer la
P2V M, soit de certaines caractéristiques spécifiques a 1’objet observé comme par exemple
la raie d’émission & 2175nm dans 1'é¢toile Be MWC297 (voir Figure 3.25).

Techniquement, le repositionnement peut se faire par pixel entier avec un simple décalage,
ou bien par fraction de pixel en passant dans le domaine de Fourier et en introduisant le

déphasage idoine.

Calibration spatiale

Il est & noter que lorsque le cryostat se vide, les contraintes sur la table optique changent
légérement et cela se traduit par une dérive du décalage spatial entre les différentes voies du
détecteur. Il est donc recommandé d’acquérir assez régulierement des P2VM pour pouvoir

recaler les fichiers d’observations et les P2VM de fagon cohérente.

3.3.4 Validation de la procédure de réduction

Une fois la calibration spectrale effectuée, on peut lancer la procédure de réduction de
données telle que décrite dans le chapitre précédent. Néanmoins, plutét que de considérer

I’algorithme comme une boite noire, on peut s’autoriser quelques étapes supplémentaires per-
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HD177756: frame=2, A=2137 nm
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F1G. 3.26: Exemple d’interférogramme (en noir avec ses barres d’erreurs) ot le continuum n’a
pas €té bien soustrait. On voit clairement le pic basse fréquence dans la DSP. Pour "compen-
ser" la forme parabolique de l’interférogramme, l'onde porteuse ajustée (en rouge) doit avoir

un contraste plus faible que le vrai, sous-estimant ainsi le flux cohérent et in fine la visibilité.

mettant de confirmer (ou non) sa validité. En substance la procédure n’est autre qu'un ajus-
tement par moindres carrés ot le flux cohérent est estimé & partir des mesures. Il y a deux

raisons majeures pouvant expliquer une mauvaise estimation du flux cohérent:

— le continuum de la voie interférométrique a été mal soustrait, soit parce que la P2VM
calculée n’est pas bonne (en ce cas il n’y a malheureusement pas grand chose a faire),
soit parce que la fraction de flux photométrique entrant dans la voie interférométrique
est mal connue (notamment & cause de cette fameuse dérive différentielle). I1 résulte
que 'ajustement de 'interférogramme (supposé correctement) recentré conduit généra-
lement & une sous estimation du flux cohérent (voit Figure 3.26). Une méthode pour
s’affranchir du probléme consiste a ajuster le flux cohérent et le continuum a partir des

interférogrammes non recentrés. De maniére simple on peut minimiser le y? suivant:

o lin — xR + did — Py(k)||
X = 2
ik

(3.56)

g

ot Py(k) est une fonction paramétrique décrivant le continuum (typiquement une pa-
rabole ou une gaussienne). Cette derniére technique ne donne accés qu’a la somme des
photométries. Si on suppose le rapport entre les différents flux photométriques correct,

on peut remonter au flux sur chaque voie.

— Méme si le continuum a été soigneusement soustrait, il faut prendre soin de vérifier

que le x? a été correctement minimisé, i.e. que le x? résiduel soit aux alentours de 1.
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HD177756: frame=100, A=2137 nm
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F1G. 3.27: Ezemple d’interférogramme (noir avec ses barres d’erreurs) correctement ajusté par
l’onde porteuse (en rouge). On remarque que la hauteur du pic haute fréquence (i.e. le bon flux
cohérent) est retrouvée. L’ajustement est correct auzx barres d’erreurs prés comme en témoigne

le x? résiduel qui varie autour de 1.

Cela signifie que les flux cohérents ont été bien estimés aux barres d’erreurs preés. Ceci
implique bien entendu un controle correct du bruit sur I'interférogramme. La figure 3.27

donne un exemple de bon ajustement par moindre carré sur le calibrateur HD177756.

3.3.5 Erreurs sur les visibilités

L’estimation des barres d’erreurs sur les observables est une étape fondamentale sans
laquelle il est impossible d’interpréter les mesures obtenues. Ainsi, il faut toujours garder un
regard critique sur la valeur des erreurs calculées, en se donnant les moyens de valider (ou
non) le calcul & partir d’'une analyse fine des données. Ce paragraphe donne quelques pistes

exploitables sur ce sujet.

Calcul statistique de l’erreur

A partir de V'estimateur redéfini ci-dessous:
— 2
5 <l|Cyl*>m

2 = Y (3.57)
4y pvivl < PPy >,

Ierreur sur la visibilité peut se calculer griace & un développement de Taylor & l'ordre 2
[PAPOULIS (1984)]:
2(12) — 1 a*(1C4 /%)
g ( z]) - M 22 +
|Cij BB

o*(PP;)
2

V2’ (3.58)
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ot M est le nombre d’échantillons sur lequel est effectué la moyenne d’ensemble. L’expression
précédente est totalement théorique. Pour continuer dans cette voie et voir une équation
exploitable, il faudrait aussi développer o(|Cy;|%) et o(P;P;). il se trouve que dans le plan
image, le calcul formel de I'erreur sur le flux cohérent est lourd et quasi-inextricable. Il était
hors de question d’implémenter un tel algorithme, notamment pour les procédures de réduction
de données "quick look" qui s’effectuent en temps réel.

La solution consiste alors a faire une estimation statistique de ces erreurs. Ainsi, supposant
Iergodicité des variables aléatoires que sont le flux cohérent et les flux photométriques, il est
possible de remonter & leur espérance mathématique et leur variance & partir de moyennes

temporelles:

2 p2 2
o2 ({/‘vé):i <|C¢j’4 >M_<|Cij‘2 >?\/[_’_<Pipj >M*<Pin >
stativij M < |Cy)? >3, < PP; >%,

—~9
2

Vi (3.59)

Enfin on peut (si besoin est) déduire le rapport signal a bruit sur V des statistiques de V2

1
RSBa@)::gRSB(m@ (3.60)

Ce calcul statistique n’est possible que si le nombre d’échantillons M est grand, lorsque
la moyenne temporelle prend tout son sens. Dans le cas contraire, et a fortiori quand on veut
connaitre le RSB sur la visibilité trame par trame, cette approche est inapplicable. Il faut
revenir dans ce cas & des considérations théoriques moyennant quelques approximations et

hypothéses supplémentaires.

Calcul théorique de Uerreur

Si ’on suppose que 'interférogramme est seulement corrompu par les bruits fondamentaux

que sont le bruit de photon et le bruit de détecteur, une analyse rapide dans le plan de Fourier?

montre que l'erreur sur la visibilité estimée a partir de M interférogrammes est [VANNIER

(2003)):
1 [n;+nj + Npipo®

O-tQheo(‘/ij) = M R (361)
i

Npi:c M
oun; = Z Z v};Pi(t) est le flux total dans la voie i et o est le bruit de détecteur par pixel.
koot

Cette expression présente un double avantage. Premiérement, elle permet d’imposer une limite
inférieure sur la valeur réelle du bruit sur la visibilité puisque dans cette méthode, seuls les
bruits fondamentaux sont pris en compte. Comparé au calcul statistique, cette valeur donne
des indications fortes sur la qualité des données. Ainsi, si le bruit statistique calculé est bien
plus fort (un ordre de grandeur ou plus) que le bruit théorique, cela signifie que les fluctuations

de la visibilité sont plus grandes que les barres d’erreurs résultant des bruits fondamentaux, et

1. Cette approche est tout a fait correcte a deux télescopes. Par contre, ce calcul devient une approximation

a trois télescopes car dans le cas d’AMBER, les pics interférométriques se chevauchent.
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F1a. 3.28: Visibilité brute de l’étoile HD152880 en fonction de la longueur d’onde. Les barres
d’erreurs sont calculées respectivement avec la méthode statistique (en haut) et a partir de
lexpression théorique (en bas). L’estimation a été faite avec M = 1000 interférogrammes.
Chagque interférogramme a un temps d’expostion de T'= 100ms. Les traits horizontaux (rouges)

indiquent la visibilité moyenne ainst que l’écart-type moyen.

que d’autres phénoménes faisant varier cette derniére rentrent en jeu. Dans ce cas la il s’agit
de comprendre 'origine de ces fluctuations et de corriger leurs effets avant de reprendre le
calcul statistique des erreurs. Deuxiémement, ’équation 3.61 est valable pour n’importe quelle
valeur de M et en particulier pour M = 1. Ainsi, il est possible d’avoir une estimation "avec
les mains" de l'erreur sur la visibilité instantanée. Une nouvelle fois, ceci est trés intéressant
pour analyser le comportement de la visibilité au cours du temps et éventuellement d’y relever
certaines anomalies.

La figure 3.28 donne la courbe de visibilité brute en fonction de la longueur d’onde pour
le calibrateur HD1552880, observé pendant le "commissionning". Les barres d’erreurs sont
calculées par les deux méthodes décrites ci-dessus. A un facteur 2 prés, les deux résultats
sont cohérents, ce qui semble indiquer que les erreurs sont avant tout dominées par les bruits
fondamentaux. Sous I'hypothése raisonnable que la visibilité du calibrateur est constante
sur cette plage de longueur d’onde, cette impression est confirmée car les fluctuations de la
visibilité restent dans les barres d’erreurs. La présence de "pics" & quelques endroits de la

courbe peut s’expliquer par une calibration spectrale imparfaite.
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Chapitre 4

Observations interférométriques de
MWC 297
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Je présente dans ce chapitre les résultats astrophysiques préliminaires, obtenus lors de
lobservation & haute résolution angulaire et haute résolution spectrale de [’étoile jeune MWC
297.
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TAB. 4.1: Table d’observation.

Date Cible Bande Résolution Temps de pose Ligne de base projetée
31-05-2004 HD17756 K 1500 30/107ms 47m
31-05-2004 MWC 297 K 1500 30/107ms 45m

4.1 Présentation

Les étoiles Be sont des étoiles massives caractérisées par la présence de raies d’émissions
dans le domaine optique. Certains modéles prédisent que cette émission prend son origine dans
une "enveloppe" atmosphérique étendue et en rotation rapide autour de 1'étoile (vent stellaire)
[STEE et al. (1995)]. La nature géométrique de ces enveloppes (forme, asymétrie) est encore
mal connue, bien que les observations tendent a indiquer que ces structures se présentent sous
la forme de disques équatoriaux [POECKERT & MARLBOROUGH (1978), QQUIRRENBACH et al.
(1997)].

MWC 297 (K = 2.9) est une étoile Be jeune présentant une forte raie en émission a
2.165pum (raie Brackett ), caractéristique d’une des transitions atomiques de 1’hydrogéne
dans linfra-rouge. De plus, cette étoile est entourée (comme les étoiles Herbig Ae/Be de
fagon générale) d’une structure étendue. La présence de cette structure, interprétée comme
un disque d’accrétion, a été mis en évidence par les observations interférométriques en bande
H de [MILLAN-GABET et al. (2001b)] avec I'interférométre IOTA, et plus récemment par les
observations de [EISNER et al. (2004)] sur PTI avec une ligne de base deux fois plus grande,
mais sans apporter de nouvelles contraintes significatives sur la nature de cet objet. Dans
les deux cas, le manque de résolution spectrale de ces interférométres a empéché d’étudier la
structure de MWC 297 dans la raie d’émission, seul I’environnement circumstellaire relatif au
continuum photométrique étant alors révélé.

Il apparaissait donc tout & fait pertinent d’utiliser le pouvoir de résolution spectrale de
Pinstrument AMBER pour franchir un nouveau palier dans la caractérisation de la structure
étendue entourant cet objet. Ainsi pendant ce "commissionning", nous avons observé 1’étoile
jeune MWC 297 a moyenne résolution spectrale (R = 1500), avec deux télescopes de 8m
(UT2-UT3). les paramétres d’observation pertinents sont résumés dans la table d’observation
4.1. Pour corriger nos mesures des effets de ’atmosphére, nous avons aussi observé le cali-
brateur HD177756 dans les mémes conditions instrumentales. La premiére étape de I’analyse
consiste donc a étudier en détail les données du calibrateur avant de se confronter aux mesures

"astrophysiquement intéressantes" de MWC 297.

4.2 Analyse du calibrateur HD177756

HD177756 est une étoile de type spectral B9 et de diamétre # = 0.6mas. A la ligne de
base de l'interféromeétre (47m), cette étoile n’est pas résolue. La figure 4.1 (gauche) présente

les mesures obtenues sur HD177756 aux deux temps de poses 7' = 30ms et T' = 107ms.
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Fi1G. 4.1: Gauche: wvisibilité brute du calibrateur en fonction de la longueur d’onde, pour
T = 30ms et T'= 107ms. Chaque droite rouge représente l'atténuation induite par le "jitter”
atmosphérique. Centre: visibilité en fonction du temps d’intégration. Les courbes d’atténua-
tion théoriques sont tracées pour différents parametres de la turbulence. A = 2.15um. Droite:
Evolution de la visibilité brute du calibrateur en fonction du temps (fichier par fichier, chaque

fichier comprenant 100 poses élémentaires).

Premiérement, les visibilités sont inférieures & 1 et sont d’autant plus faible que le temps
d’intégration est long. Ce comportement était attendu, le "jitter" atmosphérique atténuant
la visibilité, comme indiqué au chapitre 3.2.5. Sous I’hypotheése trés raisonnable que la visi-
bilité de cet objet est indépendante de la longueur d’onde, il n’est alors pas étonnant que
Iatténuation diminue en fonction de la longueur d’onde puisque le parameétre de Fried est
une fonction croissante de cette variable (rg o A6/ ®). Ainsi, on peut ajuster les paramétres
de la turbulence a partir de la visibilité atmosphérique mesurée. Les paramétres les plus cri-
tiques, 1o et la vitesse du vent V', ont été laissés libres. L’échelle externe est fixée a sa valeur
moyenne Ly = 22m, telle qu’estimée & Paranal. La procédure d’ajustement utilisée consiste
en la minimisation du y? suivant:

2
V\ — exp [—02(7‘0.()\/0.5)6/5, V,D, B, EO)/Q]

X2 (ro(A = 0.5um), V) = Z P} (4.1)
A Py

Cette minimisation offre clairement plusieurs couples de solution. N’ont été retenu que ceux
compatibles avec les valeurs moyennes caractéristiques de Paranal décrites dans le tableau 3.6.
Les résultats sont reportés sur la Figure 4.1 (centre). Plusieurs conclusions peuvent étre tirés

de ces courbes:

— Les parameétres de la turbulence estimés ne sont pas compatibles avec ceux mesurés sur

le site et indiqués dans l'en-téte des fichiers d’observations (rg = 14cm, V = 8.5m/s).

— De fagon plus problématique, ces fichiers nous indiquent que les paramétres de la tur-

bulence ont trés peu varié tout au long des observations. Or il apparait clairement que
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F1G. 4.2: Vibrations longitudinales mesurées avec VINCI sur les UTs (Figure tirée de [KER-

VELLA (2002)]). La forme de la densité spectrale révéle des fluctuations de la différence de

marche, o une fréquence de l'ordre de 100Hz, et ayant une amplitude d’approximativement

0.5um.

des conditions de turbulence différentes sont nécessaires pour expliquer ’atténuation de
la visibilité correspondant & chaque temps d’intégration bien que les deux observations

se soient immédiatement succédées dans le temps.

Les points précédents portent & croire que I'atmosphére n’est pas la seule responsable
de la chute de visibilité. Il est trés possible que le VLTI (toute 'instrumentation avant
AMBER) introduise un contraste instrumental variable. Ce phénomeéne est illustré en
figure 4.1 (droite). En effet les variations de visibilité brute du calibrateur sont incom-
patibles avec des variations des conditions atmosphérique sur la méme échelle de temps.
Qui plus est, cette conclusion est corroborée par ’analyse des interférogrammes obtenus
sur les UTs avec le recombinateur VINCI [KERVELLA et al. (2003)|. La figure 4.2 tirée
de I’étude de [KERVELLA (2002)] met ainsi en exergue les fluctuations de la différence
de marche, & une fréquence de 'ordre de 100Hz et ayant une amplitude d’approximati-
vement 0.5pum. Ces vibrations longitudinales peuvent trés bien expliquer les chutes de
contrastes observées sur les données du calibrateur. Il est & noter que ce probléme est
indubitablement lié a 'utilisation des UTs car il n’apparait pas sur les données obtenues

avec les sidérostats.

Ainsi A 'heure actuelle, il n’est pas possible de faire confiance aux visibilités obtenues sur des

calibrateurs pour calibrer la visibilité de 'objet d’intérét. Une série de tests doit étre effectuée

lors du prochain "commissionning" afin d’identifier de facon certaine ’origine de cette perte

supplémentaire de contraste (MACAO, ligne a retard, ...).
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F1G. 4.3: Gauche: interférogramme obtenu sur MWC 297. On remarque facilement la pré-
sence de la raie d’émission Brackett ~y. Droite: visibilité calibrée et photométrie de MWC 297

en fonction de la longueur d’onde. L’objet est clairement plus résolu au niveau de la raie

d’émission.

4.3 Analyse de MWC 297

Les observations obtenues avec AMBER sur le VLTT mettent en évidence la forte intensité
de la raie Brackett ~, transition atomique de I’hydrogéne & 2.165um (voir figure 4.3, gauche).
En suivant la procédure de réduction de données, on peut estimer les visibilités brutes a
partir des interférogrammes. Mais, d’aprés les conclusions du paragraphe précédent, il n’est
pas possible de les calibrer & partir des observations de HD177756. Cependant, comme noté
en introduction de ce chapitre, [MILLAN-GABET et al. (2001b)] a résolu le disque d’accrétion
autour de MWC 297. La taille caractéristique 6, de la photosphére de brillance uniforme qu’il

en a déduit est:
04 = 5.8 £ 0.6mas = 2.7 £ 0.2AU @ 450pc (4.2)

Connaissant le rapport de flux entre I’étoile F* (non résolue , = 0.2mas) et le disque F¢,
et dans le cadre d’un modéle simple de "disque uniforme" on peut remonter & la visibilité
absolue du continuum V,:

F* + le‘/&
T E

* dJ1(m04B/ )
| IFTgEy i3
B F* 4 Fd (4:3)

-

avec F4/(F* 4+ F?) = 84.1% d’aprés [MILLAN-GABET et al. (2001b)]. On peut donc grossiére-
ment calibrer les visibilités dans le continuum en se basant sur cette mesure. Cette opération
suppose que (i) le diamétre du disque soit le méme en bande H et en bande K et; (ii) I'ob-

jet soit centro-symétrique. Dans le cas contraire, si 'objet présente certaines asymétries, la
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6c = 5.8 +/- 0.6 mas, 6e = 10.6 +/- 0.8 mas
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F1G. 4.4: Estimation de la taille caractéristique de l’enveloppe de MWC 297 par ajustement
de la visibilité mesurée dans la raie avec la transformée de Fourier d’un disque uniforme de

diamétre 0..

différence d’orientation des lignes de bases entre IOTA et AMBER introduira un biais dans
I’estimation de la visibilité dans le continuum.

La courbe de visibilité calibrée en fonction de la longueur d’onde est donnée en figure
4.3 (droite). Sur cette courbe, on peut noter qu’on a résolu la structure étendue corres-
pondant a la raie d’émission Brackett . Dans la raie d’émission, la visibilité est
V. = 0.39 £ 0.05. Cette enveloppe apparait donc plus étendue que le disque. Selon le méme

schéma, on peut écrire la visibilité estimée dans la raie comme:

v F* + FiV, + FeV, _ | FVet+ FeVe
7" F*+Fd+Fe e+ Fe
J1(m6.B/\)
| FVe+2FF 7@& 5 »
B Fe+ Fe (44)

ou V, est la visibilité de enveloppe, F¢ = F*+ F% et F¢ le flux dans la raie. En supposant que
la raie est spectralement résolue (dans le cas contraire, il peut y avoir des effets de dilution
modifiant ce rapport), on mesure d’aprés la photométrie F'¢/(F°¢+ F€) = 46.8%, il vient (voir
figure 4.4):

0. = 10.6 + 0.8mas = 4.8 + 0.4AU @ 450pc (4.5)

Ainsi, 'environnement circumstellaire de MWC 297 peut étre interprété comme constitué de
deux structures de tailles distinctes: un disque de diamétre 85 = 2.7+ 0.2AU et une enveloppe
(vent) de taille caractéristique 6. = 4.8 & 0.4AU. Se basant sur le schéma classique de la
structure des étoiles jeunes (disque + jet), nous proposons de représenter ’environnement
des étoiles de Herbig Be par un disque d’accrétion accompagné d’une atmosphére (vent) o

se produisent les transitions atomiques de I'hydrogéne, tel que décrit schématiquement sur
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Vent (atmosphere)
(raies d’ emissions de I hydrogene)

Disque d' accretion
(continuum)

Etoile

Vue de profil (i=90°) Vue de dessus (i=0P)

F1G. 4.5: Représentation schématique d’une étoile jeune Be. L’enveloppe est ici choisie symé-
trique par souci de simplicité. 1l est trés probable que cette structure présente des asymétries.
Néanmoins une telle représentation permet de donner les tailles caractéristiques de I’environ-

nement circumstellaire de ces étoiles, dans le proche infra-rouge.

la figure 4.5. Nos mesures montrent qu’en bande K, le vent est spatialement deux fois plus
étendu que le disque de poussiére.

Ces résultats préliminaires demandent & étre confirmer en se basant sur des mesures de
calibrateurs "de confiance" et en estimant de facon plus précise le rapport de flux entre la raie
et le continuum. Qui plus est, I’étude de la phase différentielle (en cours d’analyse) permettra
de dévoiler encore un peu plus la structure de cet objet. Néanmoins, de part la nature et la
taille de son environnement circumstellaire, cet objet apparait comme un candidat idéal pour

I’observation et I'imagerie interférométrique!

La présentation de ce premier résultat doit nous faire prendre conscience que I'instrument
AMBER sera incessamment sous peu & la disposition de la communauté astrophysique. Nul
doute que les derniers problémes liés & la réduction de données seront identifiés et résolus
lors des prochains "commissionning". La communauté aura alors entre ses mains un instru-
ment dont les performances vont permettre de franchir une étape supplémentaire dans notre
compréhension des processus physiques régissant notre univers. AMBER est porteur de belles

promesses et de réves... d’étoiles.
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Chapitre 5

Remonter a la source
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Obtenir des mesures interférométriques calibrées n’est qu’une étape dans le processus de

réduction des données. Il reste maintenant o définir des procédures permettant de remonter

aux informations astrophysiques a partir des observables. M’ appuyant sur [’exemple de [’ins-

trument AMBER, j’analyse dans ce chapitre les méthodes d’investigation des caractéristiques

de la source observée, respectivement par ajustement de modéles paramétriques et par recons-

truction d’images.
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Que faire un fois que I'on dispose de belles données interférométriques, nettoyées, calibrées
et validées? Deux choix s’offrent a nous: soit I'on considére que le nombre de mesures est
relativement petit, i.e. que les fréquences spatiales observées définissent une grille par trop
clairsemée, et I’on doit alors ajuster les mesures a la lumiére d’'un modéle paramétrique, soit au
contraire on estime que la couverture du plan (u,v) est assez dense pour ajuster les données

a partir d’'un modéle objectif, en d’autres termes pour reconstruire 'image de la source.

5.1 Les observables interférométriques

5.1.1 Modéles

Qu’il s’agisse d’ajustement paramétrique ou bien de reconstruction d’image, les modéles
des observables interférométriques se définissent de maniére unique. Les mesures a haute ré-
solution spatiale et /ou spectrale provenant d’un interféromeétre sont (voir chapitre précédent)
le module (carré) de la visibilité, & partir de trois télescopes recombinés simultanément la
cloture de phase et, en présence de dispersion spectrale la phase différentielle.

Soit Oy, le modeéle du spectre de I'objet (i.e. la transformée de Fourier de la distribution de
brillance), ou 0 représente soit un jeu de paramétres géométriques/physiques, soit les coordon-
nées des fréquences spatiales définies sur une base de fonctions mathématiques (le plus intuitif
étant une base de Dirac, mais des fonctions plus complexes peuvent étre prises en compte). A
partir de ce spectre, on peut décrire les trois modeéles interférométriques mentionnés ci-dessus.

Premiérement, I’étude de la visibilité carrée permet mettre en évidence les caractéristiques

spatiales (dimension, inclinaison, etc...) de l'objet:
Visibilité carrée: |69[2(fl])

Ensuite, la présence de clotures de phase non nulles met en exergue des écarts a la centro-
symeétrie dans la structure de 'objet [MONNIER (2000)]. En d’autres termes, la cloture de phase
permet de sonder la géométrie de la source. La cloture de phase est la phase du bispectre,
généralisation dans les longueurs d’ondes optiques de la "triple corrélation" communément

utilisée en radio [RODDIER (1986)]:

Bispectre: GRm — ae(fkl)aﬂ(flm)ag(fkm)

Im(G
Cloture de phase: ¢g = arctan {M}

Re(Gy)

Enfin, lorsque I'instrument est capable de produire des interférogrammes dispersés comme
c’est le cas pour AMBER, la phase différentielle est accessible via le calcul de I'interspectre.
La phase différentielle permet d’analyser le déplacement du photocentre de la source en fonc-
tion de la longueur d’onde [CHELLI & PETROV (1995a)|. Cette technique est par nature

différentielle et permet ainsi d’atteindre une résolution supérieure & la résolution ultime de
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I'interféromeétre [CHELLI & PETROV (1995b)|. La modélisation de la phase différentielle s’écrit

simplement:

Interspectre: Héj = 6;\1(fz’j>622*(fij)

Im(H,
Phase différentielle: ¢y = arctan {%HZ;}

5.1.2 Statistiques des observables

Les mesures interférométriques sont bruitées. Comme décrit dans le chapitre 2.2.5, les trois
bruits qui corrompent les observables sont (i) le bruit de photon; (ii) le bruit de détecteur; et
(iii) le bruit atmosphérique. Le calcul de la matrice de covariance des différents observables
permet de caractériser complétement la nature aléatoire des signaux interférométriques. D’ une
part les coefficients diagonaux rendent compte des erreurs sur les mesures et d’autre part les
termes non diagonaux témoignent des éventuelles corrélations entre des mesures a différentes
fréquences spatiales. J’expose dans ce chapitre le calcul théorique des matrices de covariance
de la visibilité et de la cloture de phase pour un interférométre fibré.

L’erreur sur la visibilité modale est extensivement étudié au chapitre 2.2.5. Ainsi, je me
contenterais d’analyser dans la suite de ce chapitre les résultats obtenus en ce qui concerne les
erreurs sur la cléture de phase ainsi que les valeurs des corrélations pour chaque observable, en
me basant sur le papier soumis & A&A et inséré ci-aprées. Les détails des calculs sont explicités
en annexe A. Il est a noter que par souci de simplicité j’ai été amené & faire les hypothéses
suivantes pour poursuivre les calculs: (i) la source est non résolue par un télescope, ce qui
conduit le coefficient de couplage basse fréquence a prendre la forme simplifiée (voir chapitre
2.2):

plVe) = o [ T(1)f = S (5.1)

et (ii) la visibilité est supposée constante sur la fonction de transfert interférométrique. Il en

résulte que le coefficient de couplage haute fréquence s’écrit:
101 (Va)I? = o688 Vi (£i)I (5.2)

Le bruit atmosphérique est alors totalement pris en compte par les variations du rapport
de Strehl. Ces fluctuations ont été calculées via un modeéle analytique de la correction par
Optique Adaptative, décrit en annexe B. Les courbes de 'espérance et la variance du Strehl
en fonction de la correction et de la force de la turbulence atmosphérique sont données dans
cette annexe. Dans tous les cas, 'erreur relative sur le Strehl prend les deux valeurs limites

suivantes [GOODMAN (1985), RODDIER (1981)]:
(Correction parfaite) 0 < % <1 (Pas de correction) (5.3)

La table 5.1 résume pour un point source les expressions des variances de la visibilité et
de la cléture de phase pour ces deux valeurs limites, dans les régimes de bruit de photon et
de bruit de détecteur.
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TAB. 5.1: Variances de la visibilité et de la cloture de phase pour un point source. Np;; est
le nombre de pizels échantillonnant l’interférogramme. Ny, > 2 est requis afin de respecter
le critére de Shannon. o représente le bruit du détecteur par pizel. T est la fraction de flux

sélectionnée pour la photométrie.

Variance des observables
Observables Bruit de photon (K > 1)
Bruit de détecteur
(K < 1)
7s _ 7s _
S 0 S 1
‘//\5 2Ntel + Z Ntel 2Ntel+4 + é Ntel 3Npi‘ra4+Ngi3?U4 N?el
(1-7) ' 7| poSK (1-7) 7| poSK (1—m7)2 pég‘lf‘l
§Z~53 [M} Niel [M] Niel INpizo ! +3NG 0t | N,
2 poSK 2 poSK 2 pis' K

Erreur sur la cléture de phase

Il est difficile d’illustrer de maniére globale 'erreur sur la cléture de phase car celle-ci
dépend de nombreux parameétres, notamment des visibilités sur les trois lignes de base ainsi
que du Strehl et de la force de la turbulence. La figure 5.1 trace néanmoins le profil de I'erreur
en fonction de la magnitude de la source, pour différents valeurs "typiques" des paramétres
sus-cités. L’observation est supposée faite avec AMBER sur le VLTI, dans une configuration
instrumentale classique. Si la magnitude limite est définie comme la magnitude pour laquelle
Ierreur sur la cléture de phase est 1 radian, on obtient une gamme de magnitudes limites
assez large selon les valeurs des paramétres considérés: K ~ 5 — 12 pour un point source, du
cas purement turbulent jusqu’a une correction parfaite, et K ~ 4 — 12 pour un Strehl de 1,
d’un objet totalement résolu sur les trois base au point source (dans tout les cas, la force de
la turbulence est D/rg =5).

Coefficients de corrélation

Les coefficients de corrélation témoignent du degré d’inter-dépendance des mesures. Le
tableau 5.2 résume la valeur de ces coefficients pour la visibilité et la cléture de phase, res-

pectivement. Les informations majeures a retenir de ce tableau sont les suivantes:

— Pour les visibilités, le coefficient de corrélation est nul dans le régime du bruit de photon



5.1. LES OBSERVABLES INTERFEROMETRIQUES 127

Dash—dotted  Iine! S=0.04 [ Dash—dotfed line: V=[1.,0.2,0.01]" 7
4 |Dotted line: S=0.2 Sy 4 |Dotted line: V=[0.01,0.01,0.01] . i/
10" Dashed line: 5=0.5 / S/ 10" Mashed line: v=[0.2,0.2,0.2] ; By b
Solid line: S=1 i Solid line: V=[1.,1.,1.] /'//
A / / ] | : /
/ / . ’ /
, ; S/
1021 VN i 102 L 'y i
o o cy o i
S /
5] , o ;
Sy /
1 Oo r R b 1 Oo r 4 T
s -
' -
= // 7
B -
10721 S . 1072F -~ .
‘;// | | | - | | | |
0 5 10 15 0 5 10 15
K—magnitude K—magnitude

Fi1G. 5.1: Gauche: Erreur sur la cloture de phase en fonction de la magnitude de la source,
pour différents rapport de Strehl: S = 1 (ligne continue), S = 0.5 (ligne brisée), S = 0.2
(pointillés), S = 0.04 (pas de correction: point trait). Les visibilités sont toutes a 1. D/ro = 5.
Droite: Erreur sur la cloture de phase en fonction de la magnitude de la source, pour différents
triplets de wvisibilités: V, = [1,1,1] (ligne continue), V, = [0.2,0.2,0.2] (ligne brisée), Vi, =
[0.01,0.01,0.01] (pointillés), V, = [1,0.2,0.01], (point trait). Le rapport de Strehl est S = 1.

quand il n’y a pas de télescope en commun, et toujours inférieur & 1/2 dans les autres

cas

— Pour les clotures de phase, le coefficient de corrélation est nul quand il n’y a pas de ligne

de base en commun, et toujours inférieur & 1/3 dans les autres cas

— Le nombre d’éléments nuls dans la matrice de covariance augmente avec le nombre de

télescopes, et devient rapidement supérieur au nombre d’éléments non nuls

En conclusion, on peut estimer en premiére approximation que les mesures de visibilités sont
décorrélées. Il en va de méme pour les cloétures de phase. Cela signifie que si, comme il est
communément énoncé (& juste titre d’ailleurs), il y a (N — 1)(N — 2)/2 relations de cloture
linéairement indépendantes [MONNIER (2000)], la totalité des N(N — 1)(N — 2)/6 clotures
de phase peuvent étre considérées comme statistiquement indépendantes. Ainsi tenir compte
dans la réduction de données de tout le jeu de clotures de phase plutot que des seules mesures

linéairement indépendantes, entraine un gain en rapport signal & bruit d’environ /N/3.

Dans le cadre de ’ajustement de modéle paramétrique par la méthode des moindres carrées
(voir Section suivante), on savait déja que les paramétres estimés n’étaient pas biaisés par le
fait de négliger les corrélation entre les mesures. A partir de l'analyse présentée dans ce
paragraphe, on peut aussi déduire que le fait de négliger les corrélations n’entraine pas un

biais significatif sur ’estimation de ’erreur sur ces mémes paramétres.
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TAB. 5.2: Coefficient de corrélation pour la visibilité et la cloture de phase, dans le régime de
bruit de photon et bruit de détecteur, pour les cas limites de correction par Optique Adaptative.
Dans le cas de la visibilité, deux configurations sont a envisager: soit un télescope appartient a
deux lignes de base et le triplet de télescopes forme une cloture, soit les deux bases n’ont pas de
télescope en commun. En ce qui concerne la cloture de phase, il faut séparer les cas suivants:
soit une ligne de base est commune a deux triplets de télescopes, soit non. Dans le régime
bruit de détecteur, Ny, Teprésente le nombre de pizels qui échantillonnent linterférogramme.
Puisqu’il faut considérer au moins deux lignes de bases et que le théoréme de Shannon doit

étre respecté, on a nécessairement Np;z > 3.

Coefficient de corrélation p
Observables Bruit de photon (K > 1)
Bruit de détecteur
(K < 1)
s _ Is
= =0 =1
. I I
si télescope en commun S35 < 1
U _ 3
3+ Npim
sinon 0 0
. 1 1 3
si ligne de base en commun — < = —
3 6 9+ Npix
¢B
sinon 0 0 0

5.2 Ajustement de modéles paramétriques

5.2.1 Principe

Avec la génération actuelle d’interférométres, le nombre de télescopes recombinés simul-
tanément reste faible (N = 2,3). Ainsi, a 'exception de longues campagnes d’observations
prolongées sur plusieurs nuits, la couverture du plan (u,v) offerte par ces interférométres est
relativement peu dense. Il en résulte que les données interférométriques doivent étre analy-
sées & la lumiére d’un modéle paramétrique de la source. En supposant que le bruit a une
statistique Gaussienne, ’estimateur optimal est I’estimateur de maximum de vraisemblance

qui minimise la distance (quadratique) entre la mesure et le modéle.

Si f/\é, gg B et QNSW sont les mesures de visibilité, de cléture de phase et de phase différentielle

respectivement, les contraintes & minimiser pour chaque observable sont données par les x2
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suivants:
e = [V2o100?] oyt [2 - 1047] (5.4
~ ~ T
G, = |98—6c]C5) o8- ocl (5.5)
~ ~ T
B = |ow—om|Cyl [ow — o] (5.6)

Faisant I’hypothése qu’il n’y a pas de corrélation entre les différents observables, le critére

global & minimiser est:
2 2 2 2
Xtot = Xv2 T Xop T Xow (5.7)
5.2.2 Erreurs sur les paramétres
L’équation 5.7 peut se récrire sous la forme générique suivante:
\2(6) = MoCI M} (5.8)

En ce cas, l'erreur sur les paramétres qui dépend des dérivées partielles du modéle My /00
au point de convergence 6 = 0 ainsi que des erreurs sur les mesures Cpq, s’écrit simplement
[VON DER HEIDE & KNOECHEL (1979b)]:

o?(9) = Diag { [ATCi1A] ' | (5.9)
avec aM
_ )

A= (5.10)

5.2.3 Applications

Dans cette partie, j’applique le formalisme développé ci-dessus dans le cas d’observations
interférométriques avec AMBER sur le VLTI. Je considére respectivement le cas d’une source

Gaussienne et le cas d’'une source double, plus précisément d’un systéme Soleil-Jupiter.

Objet Gaussien

Le but de cette application est triple: (i) étudier les performances d’AMBER quant a la
mesure de diamétres stellaires, (ii) définir la configuration géométrique des lignes de base qui
optimise ce genre d’observation et (iii) caractériser I'impact des coefficients de corrélation sur
I’estimation de I'erreur sur le diamétre. Cette analyse est entiérement développée dans ’article
présenté ci-aprés. J’en résume ici les conclusions majeures.

Soit une source Gaussienne centro-symétrique de largeur a mi-hauteur o,:

o2
Op(a) = exp (—4ln(2)—2> (5.11)
UO

— Dans des conditions atmosphérique et instrumentale "typiques", AMBER est capable

de mesurer des diamétres stellaires avec un RSB supérieur & 1 jusqu’a des magnitudes

JC =11 — 13 selon le diamétre de la source.
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— L’observation est optimisée (i.e. le RSB sur le diamétre est maximum) quand la résolu-
tion de l'interféromeétre est égale a deux fois la taille de I'objet, soit quand la ligne de
base moyenne vérifie:

A
< B>~05- (5.12)

Oo

— Dans le cas d’une observation & trois télescopes, négliger les coefficients de corrélation
dans la procédure de minimisation revient a sous-estimer l'erreur sur le diamétre, (ou
encore & sur-estimer le RSB) d’un facteur v/2. Sachant que le rapport entre le nombre
d’éléments nuls et le nombre d’éléments non nuls dans la matrice de covariance augmente
avec le nombre de télescopes, on peut raisonnablement penser que ce facteur est une

limite supérieure.
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Waveguided interferometry:
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Abstract. Interferometric observations with three telescopes or more provide visibilities together with closure phase informa-
tion. When using waveguided interferometers, both observables have to be redefined in the light of the coupling phenomenon
between the incoming wavefront and the fiber. We introduce in this paper the estimator of both so-called modal visibility and
modal closure phase. Then, we compute the statistics of the two observables in presence of partial correction by Adaptive
Optics, paying attention on the correlation between the measurements. We find that the correlation coefficients are mostly zero
and in any case never overtakes 1/2 for the visibilities, and 1/3 for the closure phases. From this theoretical analysis, data
reduction process using classical least square minimization is investigated. In the framework of the AMBER instrument, the
three beams recombiner of the VLTI, we simulate the observation of a single Gaussian source and we study the performances
of the interferometer in terms of diameter measurements. We show that the observation is optimized, i.e. that the Signal to
Noise Ratio (SNR) of the diameter is maximal, when the full width half maximum (FWHM) of the source is roughly 1/2 of the
mean resolution of the interferometer. We finally point out that in the case of an observation with 3 telescopes, neglecting the
correlation between the measurements leads to overestimate the SNR by a factor of V2. We infer that in any cases, this value
is an upper limit.

Key words. Techniques: high angular resolution — Techniques: interferometric — Infrared — Methods: data analysis — Methods:

analytical

1. Introduction

Thanks to the simultaneous recombination of the light aris-
ing from three telescopes, interferometers such as IONIC-
3T on IOTA (Berger et al. 2003) or AMBER on the VLTI
(Petrov et al. 2000) are providing closure phase measurements
together with the modulus of the visibility. Retrieval of phase
information allows to scan the geometry of the source, hence
opening the era of image reconstruction with infrared interfero-
metric observations. However, with the current number of tele-
scopes available, direct image restoration requires many suc-
cessive nights of observations (Thiébaut et al. 2003). Thus, in
most of the cases where the (u, v) coverage spans a relatively
small number of spatial frequencies, the measurements have
still to be analyzed in the light of model-fitting techniques.
Furthermore, together with partial correction by Adaptive
Optics (AO), many of the up-to-date interferometers are mak-
ing use of waveguides that spatially filters the atmospheric cor-
rugated wavefront, changing the turbulent phase fluctuations
into random intensity variations (Coudé du Foresto 1997). The
estimators that describes the visibility and the closure phase
measurements obtained with such interferometers have to ac-
count for the coupling between the partially corrected wave-
front and the fiber. From these appropriate estimators one can

Send offprint requests to: <name>
Correspondence to: <corresponding author>

derive the statistical properties of the observables and properly
investigate the performances of waveguided interferometers.

In Section 2 we recall the spatial filtering properties of
the waveguides in terms of interferometric signal and we de-
fine the estimators of both the modal visibility and the closure
phase. We investigate in Section 3 the covariance matrices of
the observables with respect to atmospheric, photon and detec-
tor noises, paying particular attention to the correlation coeffi-
cients. Then, defining in Section 4 a general least square model
fitting of the measurements, we analyze in Section 5 the ability
of fibered interferometers to measure stellar diameters.

2. Principles of fibered interferometry

A full analysis of the signal arising from fibered interferome-
ters has been theoretically described by Mége (2002) and sum-
marized by (Tatulli et al. 2004). We only recall here the impor-
tant points for this paper, focusing on the coupling phenomenon
between the incoming wavefront and the fiber, and on the ob-
servables that can be obtained from such interferometers.

2.1. Spatial filtering

Introducing waveguides to carry/recombine the light in an in-
terferometer allows to perform a spatial filtering of the incom-
ing wavefront. It means that the phase corrugation of the wave-
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front are changed into intensity fluctuations. In other words,

the number of incoherent (photometric) and coherent (inter-

ferometric) photoevents at the output of the fibers depends on
atmospheric fluctuations and results in the coupling between

the turbulent wavefront and the fibers (Coud “e du Foresto 1997,
Ruilier 1998). Hence, spatial filtering can be seen as coupling
coefficients, i.e. the fraction of (respectively photometric and

interferometric) light that is captured by the fibers. Such cou-
pling coefficients are mathematically described by the follow-

ing equations (Dyer & Christensen 1999, Mége et al. 2001):

£i(Va) = po(Va * T'ig 1)
pij(v*) = po(Vs * Tij)f:fu 2)

where V, is the visibility of the source and T' and Tl are
the normalized Fourier Transform of respectively (as com-
monly named in radio) the photometric and interferometric
lobes. They result in respectively the auto-correlation and
cross-correlation of the aberrated pupil weighted by the fiber
single mode (Roddier 1988, Mége et al. 2001). po is the op-
timum coupling efficiency fixed by the fiber core design
(Shaklan & Roddier 1988).

In the case where the source is unresolved by a single tele-
scope (i.e. by the photometric lobe), Eq. 1 can be simplified:

(V) = po f Ti(1)df = poS' ®)

where S is the instantaneous  Strehl  ratio
(Coud e du Foresto et al. 2000). Moreover, if the visibility
is constant over the range of the high frequency peak T',
the interferometric coupling coefficient has also a simplified
expression: o

(VO = 058 S'Va (fip)? @
Under these conditions, the effect of spatial filtering by the
fibers in the interferometric equation and, as a result, in the ob-
servables, is entirely characterized by the instantaneous Strehl
ratio statistics.

2.2. Estimation of the modal visibility

We refer to (Tatulli et al. 2004) for a more complete description
of the modal visibility. Note however that the expression of the
coherent flux at the spatial frequency fj; is given by:

[(fij) = VKiKjpij(Vs) ®)

where K; and K; are the number of photoevents of telescopes i
and j before entering the fiber. An estimator of the modal visi-
bility in the Fourier space is given by the ratio of the coherent
energy by the incoherent one, assuming the latter is estimated
independently through dedicated photometric outputs:

5 <Il(E)P>( 7 2
07 <kkj > (_)

1-7 ®)
7 is the fraction of light selected for photometry at the output
of the beam-splitter, and k;, k; are the photometric outputs (i.e.
after the fibers).

2.3. Modal bispectrum and closure phase

By definition, the closure phase is the phase of the so called
image bispectrum By, The latter consists in the ensemble av-
erage of the triple product < T(fig)T(fim)1* (fim) >. It can be ex-
pressed from Eq. 5 as:

Bum =< KicKi Ko (Vi )oim(Va)oin(Va) > Q)]
= Kk, [[] VoDV V(P
< TH(fg — O)TM(fig — )T (fg — £7) > dfdf'df”  (8)

Using Roddier’s formalism (Roddier 1986) that demonstrated
the bispectrum analysis to be a generalization to the optical of
the well known phase closure method currently used in radio
interferometry, it is straightforward to notice that the quantity
< TM(H)T™(F)TH™ (£7) > is non zero if f* = f + " and that
in this case:

N(f, )
N3(0)

<THEHTME)TH (£7) >= O]

KiKiKVa (VL (F)VE(F7) = Bu(f, ) (10)

where N(f, ') is proportional to the overlap area of three pupil
images shifted apart by the spacings f, f" and f* = f + f,
and B, (f, f) is the bispectrum of the source. Hence the modal
bispectrum can be rewritten:

Eklm:PSﬂB*(f, fyNCa=F fim = ) g

0] (11)

Thus, the modal bispectrum arising from fibered interferom-
eters is the source bispectrum integrated over the overlap area
N(fi—f, fin—f'). Hence, as the modal visibility does not equal
in general the object visibility, the modal bispectrum does not
coincide with the source bispectrum. Nevertheless, if the source
spectrum is constant over the overlap area N(fy — f, fim — ),
Eq. 11 takes a simplified form:

~ N(f, f' ,
Bum = p3Bx (i, fim) ﬂ ,\(|3(0))dfdf = psSkS's™B,,,
(12)

In this case, the modal bispectrum is proportional to that of the
source.

3. The covariance matrices

We propose to characterize the statistics of the square visibil-
ity and that of the closure phase (i.e. the bispectrum phase)
by computing their respective covariance matrix. Our objec-
tive is twofold: derive the error associated to each observable
and investigate the degree of dependency of each observable
through their correlation coefficients. In order to do so, we use
the spatially continuous model of photodetection introduced
by Goodman (1985, see also Chelli 1989, Tatulli et al. 2004),
where the signal is corrupted by three different types of noise:
(i) the signal photon noise; (ii) the additive Gaussian noise of
global variance o2 which arises from the detector and from
thermal emission; (iii) the atmospheric noise resulting from the
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Table 1. Correlation coefficients of the visibilities and the closure phases. For the visibility, two cases are considered: one telescope is common
to both baselines, hence the triplet of telescopes is forming a triangle (a so-called closure), or not (see Figure 1). For the closure phases, two
cases are investigated as well: one baseline belongs to both closure phases or not (see Figure 2). Npix corresponds to the number of pixels that
sample the interferogram. For the computation of the correlation coefficients, at least two different baselines must be taken into account. Hence
respecting the Shannon criterion, the number of pixels must verify the condition Ny > 3.

Correlation coefficient p
Observables Photon noise regime (K > 1)
Detector noise regime
(K<
s - s _
=0 =1
if closure < E < E
<3 <3
vz _3
3+ Npix
otherwise 0 0
. L I 1 3
f baseline in common = <= —
| e 3 6 9+ N
[
otherwise 0 0 0
i k
@)
ol W

Fig. 1. This fi gure shows the confi gurations that have to be consid-

ered when computing the covariance of the visibilities. Respectively
no telescope in common (left) or one telescope in common, hence
forming aclosure (right).

coupling efficiency variations due to the turbulence. To sim-
plify the calculations, we assume that the source is unresolved
by a single aperture, such that the low frequency coupling co-
efficients verify Eq. 3, and that the source visibility is con-
stant over the range of the interferometric peaks, such that the
high frequency coupling coefficients verify Eq. 4. These as-
sumptions drive to neglect the modal speckle noise regime —
it has been shown that the modal speckle noise is rejected to-
wards negative magnitudes and only affects very bright sources
(Tatulli et al. 2004) — and to only focus on “photon noise” and
“detector noise” regimes .

The full calculations of the covariance coefficients of the
visibilities and of the closure phases are done in Appendix A.
They lead to relatively complicated formulae which depend on
the Strehl statistics. Using a simple analytical approach, we de-
rive in Appendix B the mean and the variance of the Strehl as
a function of the turbulence strength and the level of AO cor-
rection. The relative error of the Strehl is bounded between two
limit values (see also Goodman 1985, Roddier 1988):

(Perfect correction) 0 < % <1 (Nocorrection)  (13)

Fig. 2. This fi gure shows confi gurations that have to be considered
when computing the covariance of the closure phases. Respectively no

baseline (left) or one baseline (right) in common between both triplets

of telescopes.

The error of the visibility will be deeply used in the next
section to derive the performances of the Very Large Telescope
Interferometer (VLTI) with regards to single sources diameter
measurements. Let us concentrate in this part on the correlation
coefficients of the visibilities and the closure phases, respec-
tively. Their limiting values are summarized in Table 1. Clearly,
for visibilities the correlation coefficients are null in the pho-
ton noise regime when no telescope is in common (see Fig. 1)
and are always smaller than 1/2 otherwise, and for the closure
phases they are null when no baseline is in common (see Fig.
2) and are always smaller than 1/3 otherwise. Furthermore, the
number of null elements in the covariance matrices increases
with the number of telescopes and rapidly becomes larger than
the number of non zero elements. It implies that if there are
(N = 1)(N - 2)/2 linearly independent closure phase relations
(Monnier 2000), the whole set of N(N — 1)(N — 2)/6 closure
phase relations can be considered in first approximation as sta-
tistically independent.
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4. Model fitting

The present generation of interferometers only provides small

number of telescopes (basically 2 or 3). In such acase, it is
frequent that the lack of spatial frequenciesin the (u, v) cover-

age prevents from image reconstruction of the studied object.

Hence, the measurements have to be analyzed in the light of a
model of the object. We propose here asimple y> model-fi tting
of the observables.

Let us defi neO, as the normalized spectrum of the object
model characterized by a set of parameters 6. ¢From this
spectrum we derive the model of the observables that have to
be fi tted according to the measurements:

Squarevisibility  1041%(fij)

Closure Phase ¢ = arctan{

Im(Gy) }
Re(Gy)

where G¥™ = Oy(fi)Oy( fim)Oj( fim) is the bispectrum mode!.
Then, the estimated parameters § constraining at best the ob-
servations are obtained by minimizing the distance between the
model and the measurements. Assuming Gaussian statistics for
the observables, the distance is given by the well known y2:

Yoot = Xo + X5 (14)

with L .
X% = [V2-10,P|C [V2 - 0P (15)
2, = [#8 - 6| Gt [do - 0c|' (16)

where XT denotes the transpose of the vector X.

It can be argued that, in order to avoid phase discontinu-
ities issues, it might be better to work on the phasors (i.e. bis-
pectrum) than on the phases themselves. In that case the y?
constraint takes the form:

xe = [Im{BG; || C e,

[im{B;)] )
Such constraint does not appear to be appropriate for two rea-
sons:. (i) constraining the bispectrum or the closure phase is
strictly equivalent for phases with good SNR; (ii) the covari-
ance depends on the model which makes the y? minimization
subject to biases due to improper noise estimates. Bispectrum
constraint would possibly be relevant when dealing with noisy
data, for which the closure phase shows a lot of discontinu-
ities. In such a case however, the probability law of the closure
phase wrapped around [-r, 1] tends towards a uniform law.
Therefore, the y? fi tting method is no more optimal, neither
for the closure phase nor for the bispectrum.
Putting Equation 14 into the generic form:
X2(6) = MiCM; (19)
the eror of the estimated parameters 6  writes
(von der Heide & Knoechel 1979):

o2(0) = Diag{[ﬂTc;}ﬂ]’l} (19)
where M
0

A= (20)
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Fig.3. SNR of the diameter o, as a function of the magnitude.
Different sizes are considered: o, = 1mas (dash-dotted line) , oo =
3.8mas (dotted line), o, = 5.4mas (solid line), o, = 10.8mas (dashed
ling). Theresolutionis A/B = 10mas. S = 0.5, D/ro = 5.

5. Applications
5.1. Observing a single Gaussian source

We proposein this section to simulate the observation of asin-
gle Gaussian source of FWHM o, with AMBER, the three
beam recombiner of the VLTI (Petrov et a. 2000). Since the
object is centro-symmetrical, closure phase is not relevant
and hence dl the information is contained in the visibility
aone. For sake of simplicity, we fi rst neglect the contribution
of the correlation coefficients. Their effect will be studied in
Section 5.3. We adopt the standard instrumental confi guration
of AMBER (Malbet et al. 2000) in which the signal is sampled
over Njix = 16 pixels. We choose a spectral resolution of 35
in the K band (2.2um), an integration time of 30ms per inter-
ferogram, a transmission coefficient = = 0.5, a readout noise
of 15e™/pix and an optimized coupling coefficient of po = 0.8
(Shaklan & Roddier 1988). We observe an object with 2 Unit
Telescopes (UT2 and UT4, D = 8m) during 4H (half of the
time on the object, half of the time on the calibrator) with 5min
per frequency points which, together with the integration time
per interferogram, leads to 5000 samples per frequency point.
Note that all along the observation, the length of the baseline
is quite constant with B = 45m + 2m. Finaly, we assume a
turbulence strength of D/ro = 5 and atypical AO correction of
S=05.

Fig. 3 shows the SNR of the object size as the function of
the magnitude. We consider different sizes: oo = 1mas, o =
3.8mas, 0, = 5.4mas, and o, = 10.8mas, which are to be
comparedto 1/B ~ 10mas, the resolution of theinterferometer.
Asexpected, ageneral profi e can be seen with two well known
regimes: the “photon noise” regime for bright sources and the
“detector noise” regimefor faint sources. Defi ning the limiting
magnitude as the magnitude for which the SNR is equal to 1,
wefind K ~ 11 - 13 according to the size of the source.

Clearly, the SNR fi rst increases and then decreases with the
size of the source, reaching a maximum around o, = 4mas.
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This phenomenon can be understood as follows: for marginally
resolved sources, the parameters of the fit are barely con-
strained and the SNR is small. It increases with the size up
to a point where the available baseline range does not match
anymore the frequency content of the object. From there, the
SNR begins to drop. This trend stands for all observing condi-
tions, but as we show in the next section the exact position of
the maximum depends on the noise regime.

5.2. Optimizing the baseline

We simulate different confi gurations with two telescopes that
span the range of average baseline, respectively: (a) B = 45m
(+); (b) B = 56m (x); (c) B = 83m (o); (d) B = 100m (2); (€)
B = 124m (o). Corresponding (u, V) plane coveragesare shown
inFig. 4 (up).

We compute the SNR of the diameter for all these confi gu-
rations, in both “detector noise” (K = 13) and “photon noise”
(K = 2) regimes, respectively. In the “detector noise” regime,
the error of the visibility is independent on the diameter and
the SNIR is maximum when the product of the diameter by the
derivative of the model is maximum too, namely when:

a [ oMy 8 [ 0102

R P =2 = 21

09[ oa]g:; a0|% a0 || .= ° (21)
Thisleads to:

~0:2\/_In(2) L oagt 2

V2 <B> <B>

where < B > isthe mean baseline.

In the “photon noise” regime, the error of the visibility is
strongly dependent on the size. In that case, the maximum of
the SNR occurs when the baseline range scanned by the inter-
ferometer matches the object frequency content. Considering
the frequency for which the visibility is 1/e, it comes:

—  2vIn 2 A
0o =

Fis <B>:0‘54<B> 23

Figures 4 (middle and bottom) illustrate these results. The
SNR of the diameter is plotted as a function of the sizein 1/B
units, for the fi ve geometrical confi gurations selected above.
We can see that the whole curves present the same behav-
ior, and especially the same maximum. This maximum verifi es
Eq.'s 22 and 23 for the “detector noise” and the “photon noise”
regimes, respectively. We conclude that the mean baseline op-
timizing the observation of an object of diameter o, is given
by:

<B>=x 0.5i

0o
Furthermore we stress that the performances degrades
rapidly when this criterion is not respected.

(24

5.3. Effect of the correlation coefficients on the error
bars

We have shown in Section 3 that the correlations between the
visihilities could reach a maximum value of p = 0.5. Since the

Baseline (in meters)

0 . . . .
0 20 40 60 80
Baseline (in meters)

100

120

SNR on the diameter
o
T

0.1
0.01

0.10 1.00
Object size in A\/<B> units

SNR on the diameter

0.10 1.00
Object size in A/<B> units

Fig.4. Up: (u,Vv) coverage for different UTs confi gurations. The av-
erage baseline length is respectively: B = 45m (+), B = 56m (X),
B = 83m (o), B = 100m (), B = 124m (o). Middle: SNR of the di-
ameter as afunction of the size given in fraction of the interferometer
resolution /B, in the “detector noise” regime. Vertical line shows the

size where the SNR is maximum. Bottom: same as above, but in the
“photon noise” regime.

estimator arising from maximum likelihood (i.e. the y2 mini-
mization) is unbiased, the expected value of the fi tted parame-
ters does not depend on whether the correlation coefficients are
introduced or not. We analyze here the effect of the correlation
coefficients on the derived error.
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Fig. 5. SNR of the diameter as afunction of the magnitude, for perfect
AO correction (upper curves, os = 0) and in the pure turbulent case
(lower curves, s = S). SNR is computed assuming diagonal covari-
ance of the measurements (no correlation: solid line) or considering
correlation coefficients as computed in Section 3 (dashed lines).

We simulate the observation of a Gaussian source with
three UTs, together with theinstrumental parametersof Section
5 and we choose o, = 0.51/ < B > for the FWHM of the
source. Fig. 5 shows, in both pure turbulent (o-s = S) and fully
AO corrected (os = 0) cases, the SNR of o, with and without
taking into account the correlation coefficients. It results that
considering uncorrelated measurements leads to underestimate
the error (or overestimate the SNR) by afactor of V2, roughly.
Given that the ratio of the null elements versus the non null el-
ements in the covariance matrix increases with the number of
telescopes, weinfer that thisfactor V2 isan upper limit.

6. Summary

We have computed the theoretical covariance matrices of the
modal visibility and the modal closure phase in the presence
of partial AO correction, when the measurements are corrupted
by atmospheric, photon and detector noises. In the photon noise
regime and for an interferometer with a large number of tele-
scopes, the measurements are most of the time uncorrelated. In
any case, the correlation coefficients are always smaller than
1/2 for the visihilities and smaller than 1/3 for the closure
phases.

Then from aclassical least square approach, we haveinves-
tigated the ability of interferometersto measure stellar diame-
ters. In the light of the AMBER experiment we have found a
limiting magnitudein therange K = 11 — 13 depending on the
size of the source. At last, we have shown that the observation
is optimized when the mean resolution of the interferometer is
equal to twice the stellar diameter.
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Systéme Soleil-Jupiter

Cette étude a fait I'objet d’une présentation sous forme de poster a la conférence SPIE
(Glasgow 2004). Elle porte sur la capacité ’AMBER a détecter des Jupiters autour d’étoiles
de type solaire. La description compléte de cette analyse est livrée dans I'article inséré ci-aprés.
Le systéme étoile-planéte est décrit par le modéle:

~ 1+ gexp[—2im(Aszu + As,v

ol ¢ est le rapport de flux et As la séparation. Considérant une nuit compléte d’observation

avec trois télescopes auxiliaires du VLTI, les conclusions sont les suivantes:

— De par leur faible rapport de flux ¢ = 1075, et de par le champ de vue limité ’AMBER

(FOV = 50mas), les planétes situé a 5AU de leur étoile mere sont indétectables

— Les planétes localisées & 1AU sont par contre détectables pour des distances inférieures
a ~ 400pc

— Sous Uhypothése forte — et qu’il reste a vérifier expérimentalement — que les erreurs
de calibration relatives aux deux observables sont comparables, il apparait que du point
de vue du rapport signal & bruit sur les paramétres, la cloture de phase n’apporte
qu’une quantité négligeable d’informations. Il reste cependant a quantifier la robustesse
respective des deux estimateurs, et notamment les valeurs des biais introduits par la

calibration par une source de référence.

Cette étude ciblée s’inscrit dans la thématique plus générale de détection de systémes
doubles. 11 faut poursuivre cette analyse en parcourant toute la gamme de rapport de flux
et de séparations possibles. Il faut aussi continuer d’explorer ’apport de la cléture de phase
lorsque le nombre de télescopes (et donc le rapport entre le nombre de clétures et le nombre

de visibilités) augmente.
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Detecting Jupiters with AMBER on the VLTI

E. Tatulli®, A. Chelli®
®Laboratoire d’Astrophysique, Observatoire de Grenoble, 38041 Grenoble cedex France

ABSTRACT

Since several years, long baseline infrared interferometry succeeds in providing handful of astrophysical results
from model fitting of the visibility measurements alone. Continuing on these encouraging results, and thanks to
the development of elaborated recombination scheme which allow to gather stellar light coming from 3 telescopes
or more, recent (IOTA/IONIC, NPOI) and new (VLTI/AMBER) interferometers have also access to closure
phase measurements as well as to a better (u,v) coverage. When the (u,v) coverage is still insufficient to perform
image reconstruction. a least square fit approach is required, taking benefit of the closure phases together with
visibility informations. Within this framework, and in the light of the AMBER experiment, we simulate realistic
observations of star-planet systems. Computing the statistics of the observables, and then characterizing the
performances of this instrument, we investigate the potential of AMBER to detect Jovian planets around sun-like
stars by computing Signal to Noise Ratio on the constrained parameters, i.e. the flux ratio and the separation.
We focus here on the specific system sun-planet, knowing that the general case will be treated in a forthcoming
paper. We particularly study how important is the contribution of the closure phase in the model-fitting process,
relatively to the visibility.

Keywords: Infrared interferometry, Signal Processing, High angular resolution, Data reduction, Jupiters

1. INTRODUCTION

Detecting and imaging extrasolar planets is one of the main purpose of modern astronomy. Indeed, by gathering
observations of many systems with different separation and flux ratio, and by spanning the range of spectral
type of the parent star, on can unveil crucial clues of the physics of planet formation Since the detection of
51Peg by [!], more than hundred Jovian planets have been discovered thanks to radial velocity techniques.
Such approach, based on the perturbations of the star radial motion because of the presence of a companion, is
however indirect and, in some subtle cases, may be subject to misinterpretations of the results. With the advent
of new interferometers which offers both great sensitivity and high angular resolution, we are now beginning
to be able to directly detect the presence of a planet by looking for its typical signature in the interferometric
observables. Moreover once detected, interferometric observations combined with high resolution spectroscopy
will make possible to characterize the atmosphere of the planet through differential phase measurements [?].
Therefore one first step to go through is to investigate the ability of such new generation of interferometers to
detect extrasolar planets.

In this paper, we propose to analyze the capacity of AMBER - the three telescopes recombiner of the VLTT -
to detect Jovian planets around sun like stars in one night of observation. In section 2, we define the formalism
of detection which is based on a simple least square fit of the observables, namely the visibility and the closure
phase, using parametrical model of the system. After a careful analysis of the noise arising with such instrument
in Section 3, we present in Section 4 its performances in terms of Signal to Noise Ratio (SNR) in the estimated
parameters. We finally emphasize the relative contribution of both observables of the model fitting process.

Further author information: (Send correspondence to E. Tatulli)
E-mail: Eric.Tatulli@obs.ujf-grenoble.fr, Telephone: +33 (0)4 76 63 57 75
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2. FORMALISM OF MODEL FITTING

Let 69(u, v) be the normalized spectrum of the simple model of binary system where 6 = [g, As,, As,] is the set
of parameters, and (u,v) are the coordinates in the spatial frequency plane:

~ 1+ gexp[—2im(Asgu + Asyv
Oplu,v) = gexp] 1_(“] w0

1)

When observing in the low resolution mode, a 3 telescopes interferometer measure two observables: the visibility
and the closure phase computed from the bispectrum [*]:

Square visibility  |Op|? (uij, vij)

Bispectrum G’gl"’ = Og (i, vir) Og (Wim s Vim ) O (W, Viem)

Im(Gy)
1 Ph =
Closure Phase  ¢¢ = arctan { Re(Go) }

The estimated parameters 0 are derived from classical x? minimization. The ¥ is weighted by the covariance
of the measurements, respectively Cy2 and Cy, [*]:
2 2 2 72 A2 =1 |72 5 217 e -1 |7 T
X=Xy T Xop = {Vz ] ] Cye {VQ ] } + [@3 - ¢G} Cy, [¢B - (DG] (2)
The error on the estimated parameters then depends on the derivative of the model My = [\59\2,¢G] with
respect to the parameters together with the error on the measurements Caq = [Cyz, Cy,] [P):

Cb) = ATt AT, A= 83;"

®3)

0=0

3. NOISE ANALYSIS: THE AMBER INSTRUMENT

Noises on the visibility and the closure phase are computed from a theoretical approach taking into account the
atmospheric and instrumental specificities of the VLTI and its three beam recombiner AMBER in the detecting
mode. Atmospheric parameters defined in Table 1 are based on average Seeing measurements obtained at
Paranal (Chile) with the GSM technique [6]. Then error on the observables is investigated with taking into

Table 1. Average parameters of the atmosphere in Paranal.

Seeing  Fried parameter Coherence time
w (") o (cm) 7o (ms)
0.65 16 50

account photon and detector noise, following Goodman’s formalism [] for the visibility and derivations of [?]
for the closure phase. The modal speckle noise which remains after spatial filtering by fibers has been neglected
since it only affects bright stars (negative magnitudes) as soon as partial Adaptive Optics (AO) correction is
applied [?]. Nevertheless, effects of atmospheric turbulence has been considered through the coupling efficiency
fluctuations between the incoming wavefront and the fiber. Such effect is highly linked to Strehl ratio statistics
[1°]. We assume here that the AO systems specially dedicated to interferometry (MACAO ['!]) provide very
good correction with an average Strehl Ratio of S = 0.8.

The instrumental configuration of AMBER in the detecting mode is described in Table 2. As a result, Figure
1 shows the expected error of both observables as a function of the number of photoevents in the interferogram.
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Table 2. Instrumental configuration of AMBER

Exposure time

Integration time

Spectral Resolution

Detector Noise

Strehl Ratio

7 (ms) T (min) AJAN o (e~ /pixel) S
50 5 35 (K band) 15 0.8
K—magnitude
13 11 9
1.0000 ~ T T T
\ : Visibility
N Closure Phase

n N
L 0.1000F \ |
g AN
3 N
8 R
2 N
o N
o 0.0100F X !
£
c
o
8
5 0.0010

0.0001 L L

10
# Photoevents/pixel

Figure 1. Error of the visibility (solid line) and closure phase (dashed line) as a function of incoming photoevents on the
interferogram, as well as source magnitude (in K band).

Noises are also given as a function of typical star magnitudes which are considered in this paper (see Section
4.1). The vertical line shows the limit between detector and photon noise. Note that such analysis only takes
into account ”physical” noises, namely photon and detector noise, and that calibration errors have not been
included. It is commonly thought that closure phase can be much more easily calibrated than the visibility, since
such observable is atmosphere independent. However, visibility calibration with waveguided interferometers has
been proven to be extremely robust to Strehl ratio variations between the science target and the calibrator [°].
Furthermore, since it has not been studied yet how the AMBER instrumental calibration errors of the closure
phase behave with regards to the visibility ones, we assumed here that (i) the calibration errors will not be
drastic enough to privilege one specific observable and that (ii) they are not the major source of errors.

4. DETECTING JUPITERS AROUND SUN-LIKE STARS
4.1. Description of the observations

We simulate interferometric observations of Jovian planets around sun-like stars. The star luminosity is based
on sun properties (absolute magnitude K4 = 3.41) and the magnitude of the system is then tuned with respect
to its distance d from the observatory (in parsec):

K = K4+ 5log(d) — 5 4)

The distance between the Jupiter and its hosting star is then set respectively to 5AU and 1AU, which is consistent
with the range of separations unveiled by radial velocity techniques. Neglecting the proper thermal emission of
the planet and only considering the reflected light coming from the star, the flux ratio between the star and the
planet is set respectively ¢ = 107 and 25 times higher, i.e. ¢ = 25.107%, when assuming same albedo for both
cases.

The distance between the system and the observer is regularly increased in order to span various configura-
tions, from very wide (in terms of angular resolution) and bright systems to extremely close and faint systems.
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The closest observable system is determined by the field of view (FOV) of AMBER. Because of the fibers, this

field of view is limited to oe Airy disk, which represents FOV ~ 50mas for the VLTI Unitary Telescopes of

D = 8m. The system is assumed to be observed over one full night (~ 8 hours), with half of the time spent on a

calibrator. Reaslistic simulations of the observations have been made thanks to the ASPRO software [!2]. The

corresponding (u,v) plane, as well as some representative examples of the visibility function of different systems
Jupiter-Sun: 5AU @ 150pc Jupiter-Sun: 5AU @ 450pc

are displayed in Figure 2.
”“”‘ I
i
| |
I 00

U (in meters) U (in meters)
Figure 2. (u,v) plane used during the observation. The visibility of the system is superimposed in four different
configurations: from left to right, top to bottom: 5AU @ 150pc; 5AU @ 450pc, 1AU @ 150pc; 1AU @ 450pc.
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4.2. Results and analysis

Figure 3 gives the Signal to Noise Ratio on the parameters, respectively the flux ratio ¢ and the separation
As, as a function of the distance of the system and its magnitude. For each graphic window, results are shown
assuming that model fitting process has been perform by making use of respectively the visibility measurements
alone (dash-dotted curves), the closure phases alone (dashed curves) and both observables together (solid lines).
Several comments can be drawn from these plots:

e For a given separation (in AU), the SNR of the parameters quickly increases as the system is brought closer
to the observer. Such expectable behavior it jointly due to the increasing number of incoming photoevents
which drives to more precise measurements, and to the increase of the angular separation which allows
the saptial frequency coverage to reach minima and maxima of the visibility function, hence all the more
constraining the parametrical model. Small ”oscillations” of the curves (which are not as perfectly smooth
as one could expect) are explained by the more or less optimized collected visibility samples (see Eq. 3) as
long as the frequency of the sine function changes.

We define the detection threshold as a minimum SNR of 1 to achieve on both parameters. Following this
definition, we can conclude that: (i) Jupiters @ 5AU are undetectable. This is mainly caused by the (too)
high level of precision that is required on the flux ratio estimation, together with the high distance > 100pc
(and therefore the low magnitude (K > 8)) of the system that is needed to enter in the field of view of
AMBER,; (ii) hot Jupiters @ 1AU are easier to detect, but for systems closer than ~ 400pc.
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Figure 3. Signal to Noise Ratio (SNR) of the parameters respectively the flux ratio ¢ (left) and the separation As
(right), as a function of the distance of the system and its magnitude. Are considered planets located at respectively 5AU
(top) and 1AU (bottom). Dotted line points the detection threshold, which is defined as a minimum SNR of 1 on the
parameters.

e Clearly, from an SNR point of view, making use of closure phase measurements is irrelevant for detecting
Jupiters around sun-like stars. Indeed, this observable brings negligible amount of information with regards
to the weight of the visibility in the model fitting process. Nevertheless, this conclusion has to be further
investigated in the light of the robustness of both estimators. Especially and as mentioned before, calibra-
tion errors might be a crucial point which has not been studied in this paper. The hypothesis that both
estimators will present equivalent robustness must be confirmed (or not) as soon as the first observation
runs of AMBER with three telescopes are available.

5. CONCLUSIONS

In this paper we have shown that with AMBER on the VLTI, Jupiters @ 5AU will not be detectable in one night
of observation, at the contrary of hot Jupiters located 5 times closer. More generally, we can state that Jupiters
are all the more detectable than they are close to their parent star. This stands for two obvious reasons: (i) the
planet is brighter and (ii) the system can fill in the field of view of AMBER even for short distances where the
sun-like parent star is bright. As an example, very close hot Jupiters @ 0.2AU with ¢ = 1073, which are also
expected to be found, will be easily detected in less than a full night of observation. Such conclusion seems to
be confirmed by other independent work [*3].

Finally, the case of planet detection in general needs to be fully analyzed, by spanning the range of flux ratio
and separations. Moreover, with the advent of future recombiners which will allow to recombine up to eight
telescopes simultaneously [*], the contribution of the closure phase in the model fitting process remains to be
explored, as the number of available telescopes for the recombination increases.
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5.3 Reconstruction d’images

Si la technique d’ajustement de modéles paramétriques permet déja d’obtenir nombre
d’informations essentielles sur la structure géométrique et la physique de la source, elle n’est
pas & méme de lever toutes les ambiguités. L’observation d’étoiles jeunes Herbig Ae/Be en
est un des exemples les plus frappants. L’histoire commence par une controverse. Si l'excés
infrarouge de la distribution spectrale d’énergie de ces objets pouvait s’interpréter comme
provenant de I’émission d’un disque a faible taux d’accrétion [HILLENBRAND et al. (1992)] ou
d’une enveloppe sphérique de poussiére |[BERRILLI et al. (1992), HARTMANN et al. (1993)], les
observations interféromériques ne corroboraient pas ces hypothéses de maniére suffisamment
convaincante [MILLAN-GABET et al. (1998)]. Ces derniéres plaidaient plutot pour la présence
d’un anneau dont le rayon interne est égal au rayon de sublimation de la poussiére (endroit
ou la température est 7 ~ 1100 — 1500K) [MONNIER & MILLAN-GABET (2002)]. Il semble
aujourd’hui que la communauté astrophysique a atteint un consensus quant & la modélisation
de tels objets, 'anneau de poussiére étant la partie interne d’un disque qui a "enflé" sous
Veffet de l'irradiation stellaire et de la luminosité d’accrétion [DULLEMOND et al. (2001),
NATTA et al. (2001)]. Mais le doute subsiste...

La seule facon de s’affranchir de telles ambiguités est d’effectuer un ajustement des données
par un modeéle objectif, soit en d’autres termes de faire de la reconstruction d’images. Or, avec
I’avénement d’interféromeétres optiques tels le VLTI, I’ére de I'imagerie est en train de s’ouvrir.
En effet, le VLTI offre & la fois la haute résolution angulaire (avec des lignes de bases allant
jusqu’a B ~ 200m), la sensibilité (avec de diamétres de D = 1.8m et D = 8m) ainsi qu'une
couverture de plan (u,v) exceptionnelle, ’ensemble donnant & ce site un potentiel imageur
unique.

Le but de cette partie est donc d’étudier la capacité de Uinstrument AMBER/VLTI a
reconstruire des images, et d’en déterminer les limitations rédhibitoires. Cette étude a été
présentée oralement a la conférence SPIE (Glasgow 2004). Le manuscrit étant joint a ce
chapitre, je décris ici les éléments majeurs de cette analyse, notamment la description du
modele d’étoiles jeunes utilisé et les conclusions concernant la possibilité de reconstruire de

tels objets.

5.3.1 Modéles de disques d’étoiles jeunes

Le modele présenté ici est une version modifiéee du modeéle de [MALBET & BERTOUT
(1995)]. L’environnement circumstellaire de 1’étoile est supposé géométriquement fin et centro-

symeétrique. Il est constitué (voir figure 5.2):

— d’'un disque d’accrétion avec une loi de température en r~? [MALBET & BERTOUT

(1995)] auquel a été rajouté

— un anneau a la température de sublimation T et de rayon interne le rayon de sublimation

R,. En supposant que la section de cet anneau est circulaire, la taille radiale est définie
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F1G. 5.2: Modele simplifié de disques d’étoiles jeunes inspiré de [DULLEMOND et al. (2001)],

composé d’un anneaw "gonflé" a la température de sublimation de la poussiére et d’un disque

d’accrétion.
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F1G. 5.3: Image et distribution spectrale d’énergie pour une étoile jeune de type AB Aur. Les
parametres sont: M = 2.4Mg, R = 2Ry, Tepp = 9520K, Tyys = 1500K, Rgys = 0.52AU,
H, i = 0.19R gyust, Rous = 400AU, g = 0.75, ¢ = 65°, d = 150pc.

comme la taille du bord interne H,;,, calculée par [DULLEMOND et al. (2001)]

Ce modéle trés simplifié ne prend pas en compte ni I’éclairement du disque par ’anneau,
ni le fait que le disque soit en partie ombragé & cause de ’anneau. Néanmoins, ce modéle
permet déja d’avoir une bonne indication du genre d’images auquel les interférométristes
seront confrontés. La figure 5.3 illustre le résultat de ce modéle pour des étoiles de Herbig

Ae/Be de type AB Aur. Les paramétres physiques proviennent de [DULLEMOND et al. (2001)]

et sont décrits dans la légende.
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5.3.2 Potentiel imageur de AMBER sur le VLTI

Le papier SPIE présenté ci-aprés étudie la capacité I’AMBER d’imager de tels objets.
Les angles d’approche sont les suivants: (i) quels sont les limitations intrinséques dies a une
couverture non parfaite des fréquences spatiales ainsi qu’a une résolution limitée? (ii) Quid
de la reconstruction d’étoiles jeunes de type Herbig Ae/Be, T Tauri et FU Orionis? (iii)
Combien de nuits sont nécessaires pour avoir une reconstruction pertinente? (iv) Quelles sont
les perspectives en ce qui concerne la possibilité de réaliser des images "instantanées" (en une
nuit ou moins) avec le VLTI?

Ces questions ont leur réponse dans le papier, illustrée par des images de reconstruction
des modéles® avec les algorithmes CLEAN [HOGBOM (1974)] et MIRA |[THIEBAUT et al.
(2003b)], ce dernier, étant spécifiquement dédié a la reconstruction d’images a partir de don-
nées interférométriques (i.e. les algorithmes sont définis et optimisés a partir des observables
réellement disponibles: le module carré de la visibilité et éventuellement la cloture de phase).
La figure 5.4 reproduit le résultat de la reconstruction pour ’étoile AB Aur, observée pendant
7 nuits avec AMBER sur le VLTI, en utilisant 3 télescopes auxiliaires par nuit (le plan (u,v)
résultant est montré en figure 5.5).

Voici un résumé des différentes conclusions:

— La structure clairsemée du plan (u,v) et présentant une direction préférentielle entraine
inévitablement des biais dans 'orientation de I’objet reconstruit ainsi que des artefacts

A partir d’un niveau de dynamique de 103 — 104

— Concernant les étoiles de Herbig Ae/Be, si CLEAN n’est pas adapté a ce genre de re-
construction et n’arrive que modestement & résoudre les différentes structures de ces
modéles, l'algorithme MIRA permet de recouvrer quantitativement certaine informa-
tions telles que la position de I'anneau, sa taille ainsi que son flux par rapport a ’étoile

au centre

— La dynamique entre I’étoile et le disque est bien trop importante pour que ce dernier

soit reconstruit, son flux étant bien en dega du niveau de bruit de la reconstruction

— MIRA ne permet donc pas une reconstruction parfaite de I’objet. Néanmoins, celle ci
fournit des informations fidéles sur la nature de la source. Cette image peut donc étre

utilisée pour définir un modéle paramétrique affiné, avec des paramétres physiques ciblés

— Concernant les étoiles T Tauri, les bords internes du modéle sont & la limite de la
résolution ultime que l'ont peut obtenir avec le VLTI et ce genre d’algorithme de re-
construction. De plus, imager les étoiles de type FU Orionis, marginalement résolues
par le VLTI, n’apporte pas plus d’informations qu'un simple ajustement de modéle a
peu de parameétres [LACHAUME (2003)].

1. 11 est & noter que seules les visibilités sont utilisées dans cette étude puisque les modéles sont centro-

symétriques
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— Au moins 3 nuits complétes d’observations & trois télescopes utilisant chaque fois des

bases différentes sont nécessaires pour obtenir une image ayant "du sens".

— En revanche VITRUV, le recombinateur 4 et 8 télescopes de seconde génération du
VLTI [KERN et al. (2003)], sera & méme de fournir des couvertures assez denses pour

imager les étoiles jeunes a partir d’une seule nuit d’observation (imagerie "snapshot").

5.3.3 Perspectives

Je me suis attaché dans ce travail & étudier la possibilité de reconstruire avec AMBER des
modéles centro-symétriques d’étoiles jeunes. La suite naturelle est bien entendu de modéliser
des objets plus complexes, ou la cléture de phase apportera des informations cruciales pour
la reconstruction. Qui plus est, compte tenu de la couverture spectrale de AMBER — les
bandes J, H, et K — une étape supplémentaire serait d’intégrer dans ’algorithme des a prior:

physiques permettant de reconstruire conjointement I'objet dans les trois bandes.
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Imaging Young Stellar Objects with AMBER on the VLTI
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ABSTRACT

Young Stellar Objects (YSOs) play a central role in the understanding of stellar and planet formation, and
progress in spatial resolution and sensitivity of long infrared interferometers made such instruments particularly
well suited to probe the inner part of the disk where essential physical processes and interactions are believed to
take place. The first astrophysical results obtained on young stars arising from this technique are already giving
a handful of informations about the structure of the extended component. However, model-fitting methods used
to reduce the data prevent from definitive and unambiguous interpretations. Interferometric observations of
Herbig Ae/Be stars is one of the most striking example. Whereas first results seemed to be in good agreement
with accretion disk model, latest observations tend to favor the presence of a uniform ring with a inner radius
set by dust sublimation temperature. Direct imaging of close environments around YSOs with infrared (IR)
interferometers will allow to disentangle between current suggested models and to improve one step further the
scenarios of stellar formation. Within this framework, we anticipate observations of YSOs with the VLTT and we
investigate the potential of AMBER to recover images. Modelling their circumstellar environment, we simulate
realistic observations of Herbig Ae/Be and TTauri stars. By using reconstruction technique specially dedicated
to infrared interferometry and to sparse (u,v) data coverage, we analyze the quality of the recovered images,
and we emphasize the critical points to take into account in the image reconstruction process. We conclude
that it requires at least three nights of observations to perform imaging of YSOs with AMBER on the VLTI

Keywords: Infrared interferometry, Image processing, High angular resolution, Young Stellar Objects, Disks

1. INTRODUCTION

Many instrumental facilities are available to image the large (radio interferometers) and medium (Adaptive
Optics, HST) scale environment of Young Stellar Objects (YSOs). Observations with such instruments have
succeeded to unveil many crucial information on their physics, and have especially allowed to confirm the
presence of hundreds of Astronomical Units wide circumstellar disks around young stars as well as collimated
jets emerging from a perpendicular direction. However, in order to deeply investigate the stellar and planet
formation processes, one need to probe the very inner part of such objects, down to the sub-AU scale where the
disk/star and disk/jet interactions are taking place. In other words, one needs instruments that offer very high
angular resolution together with great sensitivity and improved accuracy.

Infrared interferometry appears to be one of the major promising solutions. Indeed, with the advent of
new facilities such as the Very Large Telescope Interferometer (VLTI), up-to-date interferometers are providing
long baselines (up until B = 200m) with large aperture telescope (D = 8m), thus combining the high angular
resolution and high sensitivity requirements. Moreover, the great spatial frequency coverage available, together
with brand new beam combiners (MIDI, AMBER) that produce highly accurate interferometric measurements,
give to the VLTI a unique imaging potential.

In this paper, we investigate the ability of this interferometer to image young stellar objects. After describing
in Section 2, our model of YSOs, we analyze the properties of the CLEAN algorithm in Section 3. Then
introducing MIRA, a new reconstruction algorithm specially dedicated to interferometry, we investigate in
Section 4 the capacity of AMBER to image Herbig Ae/Be, T Tauri and FU Orionis stars respectively. We finish
by studying in Section 5 the effects of spatial frequency coverage in the reconstruction process.

Further author information: (Send correspondence to E. Tatulli)
E-mail: Eric.Tatulli@obs.ujf-grenoble.fr, Telephone: +33 (0)4 76 63 57 75



150 CHAPITRE -5. REMONTER A LA SOURCE

2. MODELLING OF HERBIG AE/BE STARS
2.1. Description of the model

Since the first interferometric observations of Herbig Ae/Be stars ['],[?], many models of their circumstellar
environment, such as accretion disks or dusty envelopes, have been suggested in order to fit — more or less
successfull — the visibility measurements. From past few years, the astrophysical community has reached a
consensus by interpreting the infrared emission at the AU scale to arise from a dusty ring which location
is imposed by the dust sublimation temperature (Tjus =~ 1500K) [*]. From this model, we propose in this
paper to derive realistic infrared images of Herbig Ae/Be stars and to use them as input of our simulations of
interferometric observations. For sake of simplicity, we use a simplified model of young stars, sketched in Figure
1, and that takes into account:

e a "puffed-up” ring with dust sublimation temperature located at dust sublimation radius. Such ring
dominates the emission in the K Band. The height of the dust rim H,;,, is computed from the Herbig
Ae/Be model of Dullemond et al. [4]

e an accretion disk with usual temperature law oc 7= [%]

Circumstellar disk

Star (Teff) Ring (Tdust)
Q Hrim
Rdust Hrim
} }
afew tenth afew hundreds
of AUs of AUs

Figure 1. Modelling of Herbig Ae/Be stars thermal emission with a ”puffed-up” ring at dust sublimation radius and an
accretion disk.

Note that this geometrically thin model is extremely simplified. First, it is totally symmetrical (hence the
closure phases are all zero) and moreover, it does not consider other physical processes that might also occur,
such as the backward heating of the disk by the ring emission and the shadowing of one part of the disk by
the ring as well. However, we assert that although simplified, this model gives a fair idea of the kind of images
interferometrists will have to handle when observing young stars.

2.2. The example of AB Aur

Based on the parameters derived by Dullemond et al. [*] and summarized in Table 1, we computed images and
spectral energy distributions (SED) of ”AB Aur like” models as well as their interferometric signatures in terms
of visibility measurements (See Figure 2, left).

The visibilities are computed from the (u,v) plane given in Figure 2 (right). Such fairly dense coverage is
obtained with seven full nights of observations with AMBER by using a different triplet of Auxiliary Telescopes
each night. It represents about 700 visibility measurements. Note that closure phases are irrelevant since the
model is symmetrical. The longest baseline is B ~ 200m which corresponds to a resolution of ~ 2mas in the K
Band.
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Table 1: Physical model parameters of AB Aur like model

M/Mg | R/Ro | Tegs (K) | Taust (K) | Raust (AU) | Hyim/Raust | Rout (AU) | q | i | d(pc)

2.4 2 9520 1500 0.52 0.19 400 0.75 | 65° 150

Star

—Ring U ()

N
8
S

ay
i
i
i
- ||
I
l ‘\. L ook
4 = i " .
R _— ]
i w} N, 1" ﬂ
i} AR L '
I bl LLULLLL, e
Astronomical Urits ~ G
Astonomicalunits A - _
s G, Wy 2
@0l 40
£ & p Ty, N
10 N .
o 11-E0-J3
P L
o —100 - S — 1 g g0
i @, - P B5-Mo—u3
85016
CD-B5-GO, DL set @ 90.0000C
A0-B1-CO, DL set @ 80.0000C
~200

L L L Wavelength 2.200 microns
—200 -100 0 100 200 Declination 9.1 *
U (meters)

Bassine (meters)

Figure 2. Results of AB Aur like model using parameters of Table 1. From left to right top to bottom are displayed (i)
the image of AB Aur in K band (logarithmic color scale); (ii) the horizontal and vertical profiles; (iii) the SED with the
contribution of each part of the object (star - ring - disk); and (iv) the visibility points obtained with the (u,v) plane
shown on the right part of the figure.

3. THE CLASSICAL CLEAN ALGORITHM

As a preliminary study of the imaging potential of the AMBER/VLTI instrument, we investigate the image
reconstruction of YSOs with the classical CLEAN algorithm [¢]. Although CLEAN in its simplest form is clearly
not optimized for infrared interferometry, such approach gives intuitive hints of the problems interferometrists
will encounter with image reconstruction in general, especially in terms of (u,v) plane limitations: that is the
clean beam and the intrinsic limited resolution of the interferometer. Figure 3 shows the clean beam of the
(u,v) plane as well as the resulting deconvolved image. Due to the limited resolution of the interferometer
as well as the lack of covered spatial frequencies in some specific directions, the Gaussian shaped clean beam
of FHWM ~ [3mas x lmas| induces artificial inclination in the reconstructed object as well as beam dilution
of unresolved components, that is the star and the ring. Moreover, since these two components are only
0.5AU = 3.3mas close to each other, the flux contribution of both components are overlapping. As a result, it
is very difficult to identify the different structures of the star in the reconstructed object and almost impossible
to collect quantitative informations such as physical scales or flux distribution. Note as well that the very low
contribution of the disk can not be retrieved since it is well under the noise level of the reconstruction.

This example points out the issue of sparse (u,v) coverage in the reconstruction process. Even though
observers can try to configure their observations such that the resulting (u,v) plane is as homogeneous as
possible, more elaborated algorithms have still to be computed in order to retrieve from the restored object, as
much valuable and quantitative informations as possible.
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Figure 3. From left to right: (i) True image of AB Aur in linear scale. The K band circumstellar emission is highly
dominated by the ring; (ii) clean beam of the (u,v) coverage of Figure 2; and (iii) reconstructed object with the CLEAN
algorithm.

4. THE MIRA ALGORITHM
4.1. Description

In this section, we propose a reconstruction algorithm specifically dedicated to interferometric observations,
namely the Multi-aperture Image Reconstruction Algorithm (MIRA [7]). This algorithm is based on least
square minimization of the interferometric observables, that is the square visibility and the closure phase. Since
our model is centro-symmetrical, we only focus here on the former with adding a constraint of symmetry. This
criterion is not convex and the minimization requires evolved procedures. The algorithm takes into account a
classical positivity constraint, as well as a regularization term based on MEM techniques (entropy minimization)
in order to increase the achievable resolution. The ultimate resolution is then fixed "by hand” by apodizing
the (u,v) plane (which results in defining a pseudo clean beam in the image plane), typically a few times the
resolution of the interferometer alone. Finally, the hyper parameter that tunes the contribution level of the
regularization term, i.e. the amount of object a priori that are injected in the algorithm, is selected ad hoc. An
automated selection of the hyper parameter is under realization.

To check and validate the robustness of the method, we have reduced the data by using several starting
images: (i) a point source, (ii) a central star and a disk and (iii) uniform random noise. Each time, we
have obtained the same reconstructed object, therefore making us confident in the proper convergence of the
minimization procedure.

4.2. Results

Figure 4 shows a comparison of the images and restored with the MIRA and the CLEAN algorithms, respectively.
Clearly, MIRA gives much better results as, at the contrary of CLEAN, the retrieved object offers sensible
informations on the nature of the source. Several comments can be made from the MIRA reconstruction:

e the gap between the star and the ring is present, together with the good separation

e the flux ratio between the star and the ring is preserved

o the profiles of the different structures of the object are smoothed by the regularization

o the (u,v) preferential directions still give raise to biases in the object inclination

o the flux contribution of the disk is too low and cannot be retrieved

Although the dominant features of AB Aur are present in the reconstructed image, the sparse and limited
(u,v) coverage, together with the nature of the object that shows structures with high dynamics, prevents from

a thorough reconstruction. However further improvements are expected since the MIRA algorithm is still under
development and is not yet in its optimized form.

Nevertheless, the important conclusion is that MIRA produces identifiable images. On the basis of such
images, model fitting techniques with elaborated and consistent models can be developed to derive the physical
parameters of the object that are not directly accessible from the image reconstruction.
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Figure 4. From left to right: (i) True image of AB Aur in linear scale; (i) reconstruction with the MIRA algorithm;
and (iii) reconstruction with the CLEAN algorithm. The graphs at the bottom show the horizontal profiles of the

corresponding above objects.

4.3. SNR issues

The previous analysis was performed to analyze the intrinsic reconstruction abilities of the MIRA algorithm.
Another crucial issue lies in its robustness with regards to the level of noise in the measurements. Hence, we
have simulated observations of AB Aur with the same coverage, but where the visibilities are noisy. Different

cases have been considered from fairly bad to good SNR. Results are show in Figure 5 (left).
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Figure 5. Left: reconstructed images of AB Aur with the MIRA algorithm, for different values of the SNR of the
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visibilities. Right: SNR of the visibilities as a function of the magnitude of the source, for the AMBER combiner, with
the instrumental parameters of Table 2.
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Table 2: Instrumental configuration of AMBER

Exposure time Integration time Spectral Resolution Detector Noise — Strehl Ratio
7o (ms) T (min) A AX o(e” /pixel) S
50 5 1000 (K band) 15 0.5

Clearly, MIRA is very little sensitive to the noise on the measurements, at least from SNR greater that 3.
Such trend is a very important conclusion. It indeed means that in most the cases, reconstruction with MIRA
algorithm will be reliable, no matter the level of the noise on the visibilities. Considering an observation with
AMBER with its typical instrumental parameters in the imaging mode (see table 2), and defining the detection
limit such that the SNR of the visibility is greater than 3, Figure 5 (right) shows that the limiting magnitude
of AMBER is K = 8 with that kind of sources and that kind of (u,v) plane.

4.4. The case of T Tauri stars

TTauri stars are believed to be the less massive counterpart of the Herbig Ae/Be stars. It is likely that they
exhibit the same structures, especially the presence of a puffed-up ring at the dust sublimation radius. Since
the luminosity of that kind of stars is lower, the inner rim of the disk is supposed to be closer, in the range of
0.07 — 0.54 AU, according to the total luminosity (stellar and accretion) [%]. Interferometric observations of DG
Tau have confirmed this model [?]. They are consistent with a rim radius of ~ 0.2AU.

Gathering in Table 3 the physical parameters of DG Tau derived by different authors [¥], [°], [*°], we have
used our simple model to simulate images of this T Tauri star, and to perform image reconstructions with MIRA
and CLEAN algorithms, similarly than in the previous section. Results are displayed in Figure 6.

It shows that the CLEAN algorithm does not resolve this object at all and that MIRA, even though the
inner rim and the flux ratio between the star and the ring are recovered, seems at the limits of its performances.
Moreover, DG Tau may not be a prototypical example of TTauri stars and a majority of that type of young
stars may show rim radii smaller than 0.1AU [*], which correspond to an angular size of 0.7mas. Hence, we can
conclude that the inner structures of that type of sources are at the very limit of the resolution of the VLTI
and that it will be very challenging for image processing techniques to provide sensible informations.

4.5. The case of FU Orionis stars

The case of FU Orionis stars is in a sense much ”"simpler” to handle. The interferometric observations are in
very good agreement with a standard model of accretion disk alone (without inner rim). Following models of
Malbet & Bertout [°], the dynamics of the disk flux is greater than 10* in less than 1AU. At the distance of
d = 450pc, these objects are marginally resolved by the whole current interferometers. As a result, we do not
expect that image reconstruction techniques provide more informations than a simple fit of a model with few
parameters ['] (e.g. bi-dimensional Gaussian, etc...).

Table 3: Physical model parameters of DG Tau

J\/[/AIG R/RG) chf (K) Tdust (K) Rdust (AU) Hrim/erust Ruut (AU) q ) d (PC)

1 3 5000 1500 0.2 0.14 100 0.5 | 30° | 150

ot
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Figure 6. From left to right: (i) True image of DG Tau in linear scale; (ii) reconstruction with the MIRA algorithm;
and (iii) reconstruction with the CLEAN algorithm. Bottom graphs display the horizontal profiles of the corresponding
above objects.

5. THE (U,V) COVERAGE ISSUE

Clearly, the (u,v) coverage considered for the reconstruction arises from an ambitious and long term observation
project since it makes use of three telescopes during seven full nights. It is likely that proposals of campaigns
that consume a lot of telescope time will only be occasionally accepted. Moreover, the physical processes that are
taking place at the very inner part of the environment of the source show probably short time scale variations.
For this double reason, it is important to study the ability of the VLTI to restore images in a few nights of
observations.
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Figure 7. Left: (u,v) coverage obtained in respectively 1 (top) and 3 (bottom) nights. Right: associated reconstructed
images of AB Aur with CLEAN.
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Figure 8. Left: (u,v) coverage in one night with VITRUV recombining respectively 4 and 6 beams simultaneously.
Right: associated reconstructed images of AB Aur with CLEAN.

Figure 7 shows the (u, v) coverage obtained in respectively 1 and 3 nights, as well as the image reconstruction
of AB Aur with the CLEAN algorithm. Obviously, one night of (u,v) coverage is too sparse, and clearly not
appropriate for image reconstruction methods. Within 3 days however, the (u,v) plane starts to span different
scales of spatial frequencies, hence beginning to allow imaging of young stellar objects.

As a result, snapshot imaging (i.e. within 1 night) requires devices that combine more than 4 telescopes
simultaneously. The project VITRUV, a second generation of beams combiner for the VLTI, propose to combine
4, and then 8 telescopes by making use of the remarkable properties of integrated optics ['2]. An intermediate
6 beam combiner is also planned to be tested on the CHARA interferometer.

We simulate in Figure 8, the spatial frequency coverage collected in one night with such instrument, as well
as the reconstructed images of the AB Aur observations. With the 4-beams combiner, the general structures
of the object starts to appear although many artifacts remain in the image. A 6-beams combiner offers a fairly
good (u,v) coverage, very similar to the one obtained with seven nights of AMBER. Such kind of recombiner
is therefore very suitable for interferometric snapshot imaging.

6. CONCLUSIONS AND PERSPECTIVES

We have proposed in this paper a simple model of YSOs that takes into account the presence of an inner rim
because of dust sublimation. From this model, we have simulated observations with AMBER, the three beams
combiner of the VLTI and we have performed images reconstruction with both CLEAN and MIRA algorithms.

It results that:

e MIRA is able to reconstruct identifiable images of Herbig Ae/Be stars and that with this technique, the
requirements in terms of SNR, of the visibilities can be relaxed

o Tauri stars and FU Orionis stars are at the limit of the ultimate resolution of the VLTI, hence making
the image reconstruction very difficult, nay irrelevant

e The (u,v) coverage is a key point. 3 full nights of observations with AMBER appear to be the lower
limit. However, the next generation of recombiners of the VLTI, that will offer up to 8 simultaneous beam
recombination, will allow to perform one night snapshot imaging
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This present analysis of the image reconstruction issue with optical interferometers needs to be carried on

wit

h more complex objects presenting closure phase informations. Moreover, one must study how to integrate

spectral a priori in the reconstruction process in order to fully make use of the spectral coverage of AMBER,
in the J, H, and K band at the same time.
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Chapitre 6

Conclusion

Le sujet de ma thése s’inscrit dans le cadre de 'observation interférométrique et de I'ima-
gerie d’objets jeunes. Concrétement, mon travail de recherche s’est organisé autour du re-
combinateur AMBER. La mise en service prochaine de cet instrument permettra & n’en pas
douter de franchir un nouveau cap dans les domaines de I'interférométrie optique longue base
et de la formation stellaire. En effet, en termes de précision et de sensibilité, de résolution
spatiale et spectrale, et de potentiel imageur, la communauté aura bient6t a sa disposition un
outil aux performances uniques. Je reprends ici les principaux résultats développés au cours

de cette thése et j'essaie d’identifier les perspectives de ce travail.

6.1 Théorie de 'interférométrie monomode

L’enjeu scientifique de départ était simple: comprendre le signal que I’on obtient & partir
d’un interférométre monomode. Ainsi, introduisant ’équation interférométrique fibrée, j’ai
analysé 'apport du filtrage spatial sur les mesures interférométriques. En me basant sur
Iestimateur quadratique de visibilité, j’ai montré qu’en présence de correction par Optique
Adaptative, méme faible, les fibres permettaient de s’affranchir de la quasi-totalité du bruit de
"speckle", responsable de la saturation du rapport signal a bruit a fort flux en interférométrie
multimode. J’ai aussi mis en avant le gain en robustesse obtenu avec un tel estimateur. Grace
a ce travail de formalisation, j’ai pu aussi mettre en évidence un point souvent négligé mais qui
peut étre crucial pour la compréhension et ’analyse astrophysique des données: la visibilité
mesurée & partir d’interférométres munis de guides d’onde (aussi appelée visibilité modale)
n’est pas la visibilité de [’objet. En d’autres termes la visibilité modale est biaisée, et ce d’autant
plus que la source est étendue. Il résulte de cette analyse que l'interférométrie monomode est
parfaitement adapté & I’observation d’objets compacts mais est en revanche plus problématique
lorsque la source est étendue, non seulement a cause du biais introduit mais aussi & cause du
champ de vue limité. Ces constatations m’ont fait prendre conscience que l'interférométrie
monomode est en de nombreux points (sur le plan formel, et non pas technologique) analogue
a 'interférométrie radio. Il est ainsi possible, via une estimation linéaire de la visibilité, de se

retrouver dans un cadre théorique identique & celui de 'interférométrie radio. Fort de ce nouvel
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estimateur, la technique classique de mosaicing constitue une solution efficace permettant de
faire I'imagerie grand champ avec un interférométre fibré, tel AMBER sur le VLTI.

Cette étude peut étre aussi utilisée et poursuivie pour la conception des prochains instru-
ments imageurs du VLTI comme VITRUV, recombinateur en optique intégré 4 et 8 télescopes.
Elle propose notamment une base théorique sur laquelle on pourra s’appuyer pour développer
un concept de recombinateur monomode, pour y associer un schéma de réduction de données

optimisé et prenant en compte la possibilité d’observer des sources étendues.

6.2 L’instrument AMBER

Ma contribution & Iinstrument AMBER consistait a développer, analyser et valider les
procédures de réduction de données fournissant in fine des visibilités débiaisées. De par la
nature spécifique de ce recombinateur, le traitement du signal AMBER n’est pas basé sur
les algorithmes classiques utilisés en interférométrie optique. Ainsi, le schéma de réduction de

données AMBER nécessite deux étapes:

— La caractérisation compléte de 'instrument. Cette étape fait naitre le concept de P2VM
(Pixel To Visibility Matrix) qui décrit la relation linéaire existant entre les interféro-

grammes (i.e les mesures) et le flux cohérent (i.e la source d’intérét)

— La réduction de données basée sur la connaissance de la P2VM, l'estimation de la visi-
bilité étant faite dans le plan image. On peut voir cet algorithme comme un estimateur
de type ABCD généralisé ou bien encore comme un opérateur de transformée de Fourier

optimisé.

Suivre ces procédures permet ainsi de répondre aux impératifs suivants (i) trouver une alter-
native & 'estimateur de Fourier, ce dernier étant inutilisable & 3 télescopes, la reconfiguration
des pupilles de sortie choisie empéchant de séparer les pics interférométriques et (ii) four-
nir des algorithmes optimisés basés sur la connaissance de la réponse de l'instrument. En
contrepartie, ce parti pris impose des contraintes drastiques sur la qualité de la calibration de
I'instrument, ainsi que sur la stabilité de ce dernier.

Cependant, si le formalisme du traitement du signal AMBER semble bien établi en théo-
rie, il reste & fournir un énorme travail en ce qui concerne la compréhension et la maitrise
des données réelles. Le premier "commissionning" a déja mis en évidence les problémes de
stabilité de l'instrument et ses conséquences sur la validité des visibilités estimées. De plus,
mosphérique, il sera impossible de produire des données calibrées fiables tant que toutes les
sources potentielles de pertes de contraste (hors recombinateur) ne seront pas identifiées. En-
fin, si beaucoup d’efforts ont été portés sur I'estimation de la visibilité, il reste a étudier en
profondeur les estimateurs de cléture de phase et de phase différentielle, & déterminer leurs

biais éventuels et & caractériser leur robustesse.
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6.3 Imagerie interférométrique d’étoiles jeunes

L’observation de MWC 297 nous a donné un avant-goiit du genre de mesures interféro-
métriques auxquelles nous allons étre confronté, mais aussi du genre d’image que ce type
d’objets pourra nous offrir. Ainsi, anticipant les premiéres observations avec AMBER, j’ai
commencé a étudier sa capacité & imager 'environnement circumstellaire des étoiles jeunes,
A partir de modéles simples prenant en compte la présence d’'un anneau de poussiére et un
disque d’accrétion. Il apparait que la reconstruction d’image de tels objets avec AMBER, ne
sera pas chose aisée, et ce pour plusieurs raisons: la résolution malgré tout limitée du VLTI
qui empéche dans le cas des étoiles T Tauri d’imager le bord interne du disque, la dynamique
trés importante entre I’anneau et le disque incompatible avec la dynamique limitée des algo-
rithmes de reconstruction existants, et enfin la couverture insuffisante du plan (u,v) lors de
campagnes réduites & un ou deux jours d’observations.

Cette étude n’en est qu’a ses premiers pas et nécessite d’étre poursuivie, notamment
pour analyser I'apport de la cléture de phase dans le processus de reconstruction de sources
asymétriques. Un travail d’analyse considérable reste aussi a effectuer en ce qui concerne
I'interprétation des images reconstruites, afin de pouvoir discriminer entre les informations
physiques provenant réellement de 1'objet et des artefacts et biais introduit par I'algorithme

de reconstruction.

6.4 Et maintenant?

Ce travail de thése a contribué a la mise en place effective d’un instrument au potentiel
unique. Bien qu’AMBER saura épancher notre soif de connaissance dans de nombreux do-
maines de ’astronomie, il me semble que cet instrument est particuliérement bien adapté a
I’observation des étoiles jeunes et de leur environnement. En effet la sensibilité offerte par
les télescopes du VLTI permet d’envisager ’observation d’un nombre considérable de telles
sources. La suite naturelle de ce travail consiste donc a observer un échantillon conséquent
d’étoiles jeunes, de maniére systématique et intensive. En plus d’acquérir une expérience cer-
taine sur la fagon de traiter et d’interpréter les mesures interférométriques de tels objets,
le fait de pouvoir mener conjointement des observations & trés haute résolution spatiale et
spectrale va apporter des contraintes essentielles sur la nature de leur environnement proche,
permettant de comprendre nombre de processus physiques survenant a 1’échelle de I'unité as-
tronomique, telles que les interactions entre le phénoméne d’accrétion dans le disque et celui
d’éjection dans les jets, ou bien encore les mécanismes de formation stellaire et planétaire.
L’obtention des premiéres images interférométriques grace a 'information de cléture de phase
associée a une utilisation optimale de la couverture (u,v) du VLTI, constituera alors la cerise

sur un gateau déja fort appétissant...
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Annexe A

Statistiques des observables

interférométriques

A.1 Formalisme de Goodman: Principe

L’approche de [GOODMAN (1985)] est basée sur un modéle continu du processus de détec-

tion, & partir duquel le signal enregistré sur le détecteur peut étre représenté sous la forme:

K
d(z,y) = 6(x =T,y — yn) (A1)
n=1
et sa transformée de Fourier:
D(fx, fy) — Ze—QZW(fz$n+fyyn) (AQ)
n=1

La position (z,, y,) ainsi que le nombre de photoévénements K sont considérés comme des
processus statistiques avec lois de probabilité dépendantes de la distribution d’intensité I(z, y).
Outre Goodman, plusieurs auteurs se sont interessés a ce formalisme [CHELLI (1989), BERIO
et al. (2001)], mais en considérant le seul bruit de photon. L’approche originale présentée
ici propose de considérer aussi un bruit additif Gaussien € de variance 2. Pour alléger ces
expressions, mais sans perte de généralité, le signal est dorénavant décrit de facon mono-

dimensionnelle. Ainsi, le signal bruité S (f) s’écrit:

K
S(f)=D(f) +e(f) =Y e @I L&) (A.3)
n=1

Le calcul des moments des différents estimateurs impliquant le signal S (f) suivra la démarche
générale suivante: étude statistique concernant le bruit de détecteur, puis le bruit de photon

et enfin le bruit induit par I’atmosphére.
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A.2 DMoments de la densité spectrale

D’aprés le formalisme ci-dessus, l'estimateur Q(f) de la densité spectrale de l'interféro-

gramme est:
Q(f) = [S(H)I” (A.4)
A.2.1 Espérance mathématique

En calculant ’espérance mathématique par rapport au bruit de détecteur, il vient:
EAQ(f)} = [D(f)]? + Ef{|é’} = [D(f)* + No? (A5)

olt N est le nombre de pixels qui échantillonnent I'interférogramme. Puis a partir de ’équation
A2, |ﬁ]2 devient:

K K
ID(f)? = Z Ze—%w(f[mn—zz}) (A.6)

Utilisant les résultats de Goodman pour finaliser le calcul, I’espérance mathématique de la

densité spectrale s’écrit:
E{Q(f)} =< K |i(f)]* >4 + < K >4 +No* (A7)

ol |/z\( f)| est la densité spectrale normalisée, et <>4 représente la moyenne liée au processus
aléatoire induit par la turbulence atmosphérique.

N.B.: 1l est a noter, que puisque nous considérons un bruit additif sur le signal, il n’est
pas possible pour alléger les calculs de débiaiser a priori l'estimateur Q(f) du biais de photon,
comme cela est fait dans Uapproche de |[CHELLI (1989)]

A.2.2 Variance

La variance est définie par:
o{Q} = B{Q*} - E{Q}’ (A-8)
Suivant le méme procédé de calcul, on obtient:
E{Q?} = E{|D|*} + 4No?E{|D|*} + 2N?c* (A.9)

qui devient, une fois prises en compte les statistiques liées respectivement au bruit de photon

et au bruit atmosphérique:

<K'fi(f) >4 - <Kfi(f)? >3

A< K N(F? 59 -2 < K >4< K [i(f) >0

L< KR 56 42 < K> >y — < K 52 42N02 < K[ >
2No? < K >4 +3No* + N?o* (A.10)

aH{Q(f)}

+ o+ o+
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A.2.3 Covariance

Procédant de la méme facon pour la covariance:

Cov{Q1, @2} = E{Q1Q2} — E{Q1}E{Q2} (A.11)

il vient:

Cov{Q(f1),Q(f2)}

<K TP >5 = < K i(f)P < K il f2) >

<K Uf)T () (S f2)>¢+<K2(f1)( 2)i(f1 )

< K UfiF)T (F1+ f2) >+ < KT (A1) (f2)ilf1 + f2) >0
<K li(f)]? > — < K >4< K fi( 1)

<K i) >4 = <K >6< K i(f2) >4

2< K i(f)P >4 +2 < K filf2)P >y

<K'filfi — PP > + <K [i(f1 + L) >4

<K >y — < K >} + <K >4 +3No* (A.12)

+ o+ o+ + o+ o+

A.3 Application a I’étude statistique de la visibilité

A.3.1 Interférométrie multispeckle

Suivant I’étude du chapitre 2.1.5, 'estimateur de la visibilité est défini comme le rapport
entre le flux cohérent estimé par intégration du pic haute fréquence et les flux photométriques
estimés indépendamment via des sorties photométriques dédiées. La fraction de flux sélec-
tionnée pour la voie photométrique est appelée 7. Si K est le nombre de photoévénements
total, les flux photométriques et interférométriques s’écrivent K7 = 7K et K% = =(1-7)K.

Et 'estimateur de la visibilité multispeckle est:

fi+%
>, HOP
I=fi;-%

V2(f, _ A13
) > = pmrs (A13

Utilisant l’approximation au second ordre de [PAPOULIS (1984)], 'erreur relative carrée sur

la visibilité multispeckle s’écrit:

zamf W+ > Cov{|I(m)]’|I(n)*}

0'2{‘/73} m,n#Em
W2
N [Z E{If(l)lz}]
1 l 1

1
+—5 +

— + —— Al4
&Pt &P T KPRT (A-14)

Il faut noter que puisqu’on considére une correction par Optique Adaptative, les points échan-

tillonnant le pic sont partiellement corrélés. Il faut donc en prendre compte dans le calcul du
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RSB. On suppose pour la suite que tous les télescopes ont une transmission égale. Ainsi au

niveau des pics interférométriques, on a la relation suivante:

i) = V(5 33 M) (A1)

ou i(f) est le spectre normalisé de I'interférogramme (7(0) = 1). Dans le cas de I'interférométrie
multispeckle, les pics hautes fréquences M;;(f) sont turbulents. Puis, appliquant le formalisme

de Goodman décrit ci-dessus, on peut expliciter chaque terme de I’équation A.14:

2

E{I()*} = ;;l < |Mij(D)|*> > V2 + KT + No? (A.16)
€
., _13 ek
I = KT+KT + N2 +4N2 <M (D]? >4V
tel tel
ﬁ4

N | < M >0 = <10 >3 |1
€
K7 —
+ 2N02N—2 < |Mi;(D* >4 V7 + 2No*KZ
tel
+ 3No' + N%o* (A.17)

—12

Cov{[I(m)]*|I(n)]*} = KT+ ~z [2< | Mij(m)|* >4 Vin
tel
+2 < [Mij(n)]? >4 Vit < [Mi(m —n)* >4 V2 _, ]
—=3
T

tel
KI

A4
Ntel

< [ Mij(m) | My (n)]? >

— < [My(m)|? > < |Mij(n)|? >4 |V2VZ +3No*  (A.18)

A.3.2 Interférométrie monomode

Dans le cas de I'interférométrie monomode, I'intégration du pic haute fréquence est impli-
citement effectuée par le filtrage spatial du guide d’onde. De plus, le nombre de photoévéne-
ments en sortie de fibre dépend du coefficient de couplage entre le front d’onde et la fibre. A
la sortie de la fibre associé au i“"¢ télescope, le nombre de photoévénements est: k; = p; K.
De plus on introduit ici le concept de coefficient de couplage basse fréquence global p;r tel
que pjr K = Zj p; K;. En supposant que tous les coefficients de couplage vérifient la méme
statistique (p; = p), alors il vient aussi p;y = p.

L’estimateur de la visibilité modale a pour expression:

5 <Pl >

2 A.19
U< KPR > (A.19)
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En se servant de ’approximation au second ordre de [PAPOULIS (1984)], I'erreur relative carrée

sur la visibilité modale prend la forme:

Vi3 _ PPy | TR Cov{[I(fy)P FERTY
@2 EX{|1(fi)*} @2@2 E{|1(f3;)|? kT kT

(A.20)

Pour dériver cette équation, on utilise le formalisme de Goodman proposé ci-dessus. En ce
qui concerne l'interférométrie monomode, il faut remarquer que la forme des pics est fixe et
idépendante de l'atmospheére. Seul le nombre de photoévénements détectés en dépend, par
I'intermédiaire des coefficients de couplage. Pour alléger les calculs, on supposera que ces
coefficients de couplage sont décorrélés d’un télescope a l'autre. On en déduit une expression

des différents moments impliqués dans I’équation:

—=2
T
E{I(fi)I’} = lpil? N +pKT + No” (A.21)
tel
IR = o B o — | B Pk | K2
o {L(fi = Uz_—+[201 —ﬁ]K +[4Plfpij — 2p|pi;|?
P Nt4@z d Nthz
| \—12 | !ﬁ2 KT
+  4|pij|? +2No? Pij 2 1 9No*pK
Nt2el Ntel
+ 3No*+ N0t (A.22)
—=4 —=2
KP KP°  _KP
R T R T N4 + 2p? P +7° e (A.23)
tel tel
—2_
KP'KZT KP KT r—  _
Cov{|I(fy) 2. kPkT} = T[!mﬂ?mm P317°] + 2= N3, 77| (a24)

tel

Il en découle que 'erreur relative carrée de la visibilité modale se décompose en trois termes:

o{Vi3}

V2 = ER(K, p) + EX(K, 0%, p) + E5(p) (A.25)
avec:
o2 [Ntel(4plf|Pij|2 ~2lpuP) AP 2 ] Nyel
P = —— - —
(1 —)paP A—nppP 7P K
[Nfel@p?f -7 . 4 L1 ] N2, o Np NZ, (A.26)
—2 2| =2 ——2 =3 :
A= A=gP PR (1l K
I’erreur relative liée au bruit de photon,
o2 _ 2No? Nfel N 2No2Niip Ntel N 3No* + N? 4N;‘;l (A.27)
A 20, 12 72 :
=72 K (1 —rpfou B (1)l K
qui rend compte du bruit de détecteur et finalement,
2
02 o’ Cov{pZ, pip;
L T/ TIPS U L (A.28)

— —_— .
|Pij‘ p ’pz‘j|2p2
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i k

O O

Kl

Fic. A.1: Configurations possibles pour le calcul de la covariance sur la visibilité modale.
Gauche: Les deuz lignes de base n’ont aucun télescope en commun. Droite: Les deux lignes de

base ont un télescope en commun j = k.

qui résulte des fluctuations des coefficients de couplage. Il s’agit de 'erreur relative liée au
bruit de speckle filtré par la fibre. Nous appellerons donc le bruit associé bruit de speckle
modal.

On peut de la méme sorte calculer la covariance sur la visibilité modale entre deux bases.
Elle s’exprime aussi sous la forme d’une somme de trois termes:

Cov {V2,V2} )
Vjijvkzl

Il va cependant falloir distinguer deux cas selon que les visibilités proviennent de deux paires
de télescopes distinctes ou qu’un télescope est commun aux deux lignes de bases (supposons

j = k comme sur la Figure A.1). Il vient:

Cp = Niet(Covipus, pij|*} + Cov{pis, lpwl*}) — 2(0® =) (Ipis? + lpwa?) | Neet
(1 = 7)2lpi; 2| ol (1 = 7)plpij | pra? K
2 2 —2 D) D) —
Nie)(207; = p7) L+ 2yl + lpwl?) N, Nieip N,
(T T T 5| =2 T3 =3
(I =71)2lpij Plomal> (1 =7)%pij Plom* | K= (L —7)3pij|*loml? K
si j=k
[(ﬂz‘jpjmfl + P?Pﬁﬂ;l) N i_] Neet |2Pz'l\2 ___ ]El (A.30)
(L = 7)lpisl2pjl o] K (1—=1)%pijlleal* K
3No* N2
Cy = d el (A.31)
(L =71)4pij*lom|* K
Cs = 0 si j#k
2
_ Cov{lpyl? ppl*} L Cov{lpil®, pso}  Covllpal, pins} =k (A32)

lpij |21 pj1]? p |pij]2P? \pi1?0?
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Dans le cas simplifié ot la source n’est pas résolu par un télescope et que la visibilité est
constant sur le support du pic haute fréquence, i.e. que les coefficients de couplage vérifient
les équations 2.45 et 2.46, les coefficients de la matrice de covariance de la visibilité modale

sont données en table A.1.

A.4 Moments du bispectre
L’estimateur du bispectre entre les télescopes i, j, k est défini par:
Qiji = S(fi;)S(fir)S™ (fir) (A.33)
Le calcul de 'espérance mathématique de cet estimateur est immeédiat:
=37
E(Qijr) =< K Z(fw) (fjk) *(frt) > (A.34)

En revanche, considérer conjointement le bruit de photon et de détecteur pour les moments
d’ordre 2 entraine des calculs quasi-inextricables. Pour analyser les moments du bispectre
de maniére (un peu) plus simple, j’étudierai séparément les cas bruit de photon et bruit de

détecteur. Dans chaque cas, l'effet de la turbulence sera considéré.

A.4.1 Le cas bruit de photon

Reprenant [CHELLI (1989)], les moments du second ordre s’écrivent:

ExllQusl} = K + K" [[{U)P + i) 2+ i) ]
+ B RU)PR) 2 + B PR + G PR P

+ R PRCPR )] (A.35)
EK{Q%Q} = [ fzy f]k (fzk)}

+ Kl )+ Rl
L2 i) PO + 270 i) PR 2+ 20050 PP
2K (i) ) (i) 2+ U5 P + ) )]
b K {0 ()] (A.30)

Pour la covariance, il faut distinguer deux cas selon que (i) les triplets de télescopes sont
totalement différents ou bien que (ii) une paire de télescopes est commune aux deux triplets.
On supposera fi; = fim(voir Fig. A.2). Ce dernier cas de figure va engendrer des termes de

covariance supplémentaires par rapport & la premiére situation.
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TAB. A.1: Eléments de la matrice de covariance de la visibilité modale

non diagonaux

a\mcmtv

2
»\/\MmN

J 7S oK

1 Nia n TW@T\*Q&Z\*QEZ\NQ::% Nier
(1= )V2(fis)VE(fr)S

poK " TH = T)PVE(fi) )V (fe)S? ] 2K°

Observables Coefficients de la matrice de covariance
Termes %Q.»mm. + MZWmNWM + MAQW + WMV Nier + MN/\MQQ.W + ZMQWM + 4 + 1 2%& + 1 ZWQ
A-nV2(£)S S K [A=n)2VA(f)ST (=022 (f)S. ST BKT (1= 1)3VA(fiy)S” s
2 2 2 4 4 2 4 4
Visibilité diagonaux + 2No — >m|&m + 2No —3 ZWW + 3No” + N QI» ZWw
(1 =7)2V2(fi;)S™ ] pgK (1 =7)3VAfi))S" | pdK [ (A —=7)*WVA(fi;)S | poK
E Termes 2 ﬁ L + L % + ZEQW Zw&
V2V (1-r)28* [Velfu) - V2] (= r)2v2(fi) V2 (F)S" | 03K
N 1 N2, N ﬁ 3No* % N,
(1= 1)3V2(fi)VE(f)S | gE° LA =) V2(fi))VE(fu)S* ] ptK*
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-

j=m

Fic. A.2: Configurations possibles pour le calcul de la covariance de la cloture de phase.
Gauche: les deux triplets de télescopes i, 7,1 et l,m,n sont totalement différents. Droite: les

deux triplets de télescopes ont une paire de télescopes en commun, 1 =1 et j =m

Ex{QuiQimat = K [{Ui) U007 (Fi)T (fon )0 (Fonn )i i)

si fij = fim

B il fin) P + K T3Pl frn)

K ({303 (fin) + T fin )i £33 ()|
[(fm (fm) <fmn> (fin)

+ o+ o+ o+

Exc{QunQunn} = K [{Uig iU5w)E S i) Fonn )7 ()|
si fij = fim
B F ) PR + ) PS50 2]
+ R[S PO + 1) PR
£ K [i508 G )|
+ B [T G () P+ 7))
+ B (i) G) BUE0P + [ )] (A38)




184 ANNEXE - A. STATISTIQUES DES OBSERVABLES INTERFEROMETRIQUES

A.4.2 Le cas bruit de détecteur

Considérant toujours un bruit additif & moyenne nulle et & variance o2, il vient:

BllQun?t = K [[if) PRC0)PR) P

+ N [[ii) PO + i) RO + )P

+ BNo*+ N2OE [[i(fi) PRS0 fa) P

+ N30 +3N%6% + 15N 0" (A.39)
BAQh) = K [ i ()] +15N0° (4.40)

Pour la covariance on retrouve encore les 2 cas a distinguer selon qu’il y ait une ligne de base

commune ou non entre les deux triplets de télescopes.

EdQuprQimn} = K [{Ui 13007 ()T Fim)T (Fonn )i fin)| + 15N 0°
si fij = fim
+ NR [T )T fonn )i )| + 3N200 (A.41)

~

EdQitQunn} = K [t )7 fa)ifm )i fmn) T (fin) | +15N0®  (A.42)

A.5 Application & I’étude statistique de la cloéture de phase

modale

Pour alléger les calculs nous supposerons que la source n’est pas résolue par un télescope
et que la visibilité est constante sur le support du pic haute fréquence, i.e. que les coefficients

de couplage vérifient les équations 2.45 et 2.46.

[CHELLI (1989)] montre que la covariance de la cloture de phase ®;;, dépend seulement

du module du bispectre et donc qu’en supposant un objet centro-symétrique on peut écrire:

Cov {(I)ijlm (I)lmn} = lRe[Qijk(len - Q?mn)} (A.43)

Appliquant le formalisme de Goodman dans le cas du bruit de photon et du bruit de détecteur
séparément et prenant en compte la statistique de I’atmosphére, i.e. du rapport de Strehl
(dont la loi de probabilité est supposée Gaussienne), on peut calculer les différents termes de

I’équation ci-dessus:
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A.5.1 Bruit de photon + atmosphére

Variance

s 3 ] .

BUQP) = |8+ 5-035| siR
€

nK'

Nl

+ VU P+ VAU P+ V)] [NES' + Niao3S” + 208] 22

+  [(IVa(Fi) PV Fi) 2+ Vi Fie) PV (i) 1P + [Va(£i) )]
—5
. |:Ntel§5 + (Ner + 4)0?;33 + 20:@3} 7

tel
—6
3 oK

6
Ntel

+ [Vl PV PIVa(fa) 2] |87 + 03] (A.44)

3773

K
B{QI) = 207UV V()] S
te

+ V)l + Vo)l + Va(f)l] - | +2038" + o8] 25
tel

2V PV + Ve PV )+ V)P [ + 0357 2

+ 2[‘/’<(fl])v*(f]k) fzk ’V; fzg ‘2 + ‘V*(fjk>‘2 + ‘V* fzk)’ ]

[3 12025 + SS]

-4

4
Ntel

-
K
Niy

K"
NG

tel

bVl ) [+ 03] (A45)

Covariance

Si fij # fim, on obtient:

E{QijrQinnt = [ValFi))Villie) Vi (fit) Vi (Fim) Vi (Frn) Va(f1n)] S

BAQukQunn} = AUV Ve (Ve o) Vi ) V()] 805 (A7)
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Si fij = fim, I'expression de la covariance prend une forme plus complexe:

3773 4774
E{QuiQinn} = Valfin)|? [NiaS* 4 2038] B0 V. (1) PIVa (i) 2] S 25
Ntel Ntel
+  ValFen) Vi (frnn) Vi (fin )+V*(fkn)V*(fm) o (fin)]
[Ntels + 3028 ] Pk
tel
5?5
+ VUV Vi ) Va(fin)] [ NeaS” + 40 Ss} e
tel
I K
Vafig)? [5 + 35} T
+ [V*(fij)v*(fjk)‘/*(fzk)v*(flm)v*(fmn)v**(fln)]
[3 +2028" + 045 } ”Xf (A.48)
tel
E{Qiijlmn} =
[VaCi) PIVa i) 2+ Vo B3PIV (i) 7] [ S* + 0387 ’)fvffl
4p3‘K4

+ [Vl PV i) P+ Vi fin) PIVA(F0) 7] S
+ Va)ValFi) Vi fi) (Vi (Fin) P+ Vi (Fin) )

VLl F)VaFin) Vi Fin) (Va () 2+ Vel fa) )] |87 + 0387 | 2
UV GV G Ve Ve o)
K

6
Ntel

. [36 + 20%34 + afégz

A.5.2 Bruit de détecteur + atmosphére

Variance

_ 0’
B{Quil) = VU2Vl PVaFa)P) [8+ 03] 28

6
Ntel

52 ﬂoK2
N2

tel

V(i) PIVi(Fig) P + Ve F) PV (F330) 1+ Vi Fae) PIVa(Fiy) ]

o[ + 23 K

_|_

[Vl i) + Vil i) P + Vi fn)[?] [3No* + N20%] S

+

po KK
0 + N30 + 3N?0° + 15N 6" (A.50)
tel
—6
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Covariance
66
BAQuikQinn} = VUV Ve (Ve Vi ) Vi) 5205
tel
+ 15NoS (A.52)
66
BAQuiQunn} = (V) Ve o Vi) Vi ) V2 ()] 8° 205
tel
+ 15N¢® (A.53)
Si fij = fim:
E{QijkQpmn} = [ValFi) Va(Fiu) Vi (fie) Vi (fim) Vi (frn) Vi (fin)]
—6
1S+ 20%34 + U§§2:| pglﬁf + 15No% + 3N?¢°
Ntel
2—403?4
+ WValfin) Vi (i) Vi (fin) Vil fin) No°S =g (A.54)
tel
—6
S8 4+ 2028t + aé?z} pjg\f(f +15No® (A.55)

tel

A.5.3 Cas général

L’expression de la covariance de la cloture de phase dans le cas général (i.e. bruit de photon
+ bruit additif + bruit atmosphérique) peut étre approximé par la somme des covariances

relatives a chaque régime:
Cov {®ijk, Pimn} = CoVipnot {Pijis Pimnt + Covaer { Piji, Pimn } (A.56)

Pour chaque régime de bruit, les coefficients de la matrice de covariance de la cloture de

phase modale sont résumés dans les tableaux A.2 et A.3.
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TAB. A.2: Eléments de la matrice de covariance de la cloture de phase, dans le régime "bruit de photon”.

Observables

Coefficients de la matrice de covariance

Cloture de phase
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Annexe B

Description analytique de la correction

partielle en Optique Adaptative

B.1 Formalisme

Le but de cette étude est de donner des clés analytiques permettant de caractériser la
correction partielle par Otique Adaptative, s’affranchissant ainsi de simulation lourdes et la-
borieuses. Ce formalisme se base sur I’étude de la correction partielle en Optique Adaptative
développée par [RODDIER (1981)] et [CONAN (1994)]. On trouvera notamment dans ces réfé-
rences toute I'analyse statistique de la turbulence atmosphérique dérivée de [KOLMOGOROV

(1941)], qui sont supposées connues dans cette annexe.

B.1.1 Reésultats connus sans correction par Optique Adaptative

Soit P(u) la fonction pupille d’un télescope, la fonction de transfert non turbulente s’écrit

S/ P(u+ f)d (B.1)

alors:

avec S la "surface" de la pupille:
S = /P2(u)du =T7°(0) (B.2)

Fonction de transfert longue pose

En présence de turbulence atmosphérique, le front d’onde ¥(u) est perturbé et aléatoire.

La fonction de transfert longue pose s’écrit alors:

>—S/ Plu+ f) < W)U (u+ f) > du (B.3)

le.:

< S(f) >=Ba(f).T°(f) (B4)
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ou Bg(y) est la fonction de transfert de 'atmospheére, qui suivant la théorie de Kolmogorov

Bo(f) = exp <—%Dq>) = exp (—G'Qﬁ D—ﬂ %) (B.5)

Dy étant la fonction de structure de ’atmosphére.

s’écrit:

Fonction de transfert speckle

En faisant I'hypothese que Bg(y) s’annule beaucoup plus vite que TO(f), i.e. D > 7o,
[RODDIER (1989)] montre que pour f > rg/\, la fonction de transfert speckle s’écrit:

<IS(NP >= W) (B.6)

avec o la cellule de cohérence du front d’onde et 0/S l'inverse du nombre de speckle dans

- .
I'image, soit:

o= /B?I,(u)du — 0.342 (%0)2 (B.7)
o 1 D\?
5= New220 <%> (B.8)

Une autre fagon de procéder est de considérer la statistique du front d’onde complexe comme
étant gaussienne circulaire. En ce cas la fonction de transfert speckle basse fréquence se
décompose en deux termes, un terme turbulent pour f < ro/A ou 'on retrouve la fonction de

transfert longue pose et des "ailes" cohérentes pour f > ro/\:

F<ro/A f>ro/A
—_——N— o
<IS(NIF >=Ba(HIT (I + T(S) (B.9)

Ainsi que ’a démontré [LABEYRIE (1970)] pour la premére fois, la fonction de transfert speckle
permet de recouvrer (partiellement) toutes les informations de fréquences jusqu’a la limite de

diffraction du télescope.

Fonction de transfert interférométrique longue pose

Moyennant 'hypothése que les fronts d’ondes sur les deux télescopes sont statistiquement

décorrélés, il vient immédiatement:
< S2(f) >= T (f)e % (B.10)

. . L . g} L L .
ol J?I, est la variance de la phase aléatoire ® du front d’onde et E. = e~ %@ représente 1’énergie

cohérente contenue dans I'image.

Fonction de transfert interférométrique speckle

Pour la fonction de transfert speckle haute fréquence, le calcul est trés similaire & celui
de la fonction de transfert speckle basse fréquence, si on suppose toujours les fronts d’ondes
décorrélés:

<ISP(N)P >= ST (B.11)
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AT

T(H=T, ().[h+(1-h)B(H)]
1-h T,()-B(N)

FiG. B.1: Modélisation de la fonction de transfert longue pose d’un télescope partiellement
corrigé par Optique Adaptative. La courbe se décompose en une somme pondérée d’une fonction
de transfert d’un télescope parfait TO(f) et d’une fonction de transfert d’un télescope dans la

cas purement turbulent T°(f)Bs(f). Le poids est donné par la variable h.

B.1.2 Correction partielle par Optique Adaptative: principe

Le principe consiste & décomposer la fonction de transfert longue pose partiellement cor-
rigée en une partie non turbulente (de fonction de transfert T°(f)) et une partie purement
turbulente (T9(f)Bo(f)), h et 1 — h étant le poids attribué a chaque partie (voir Fig. B.1):

<stry> = Bp - nsyL helo.

R TI EV B

ot Dy(f) est la fonction de structure partiellement corrigée. Il est & noter que cette ap-
proche s’applique pour D > rg. Clairement, et comme déja démontré par [CONAN (1994)], h
décrit I’énergie contenue dans le pic cohérent, soit par définition ’énergie cohérente E.. La

fonction de structure corrigée partiellement par Optique Adaptative vérifie donc la relation:

v [~ 3Pu(] = Bt (1~ BBa(1) (B.13

Qui plus est, ’énergie cohérente est directement reliée & la force de la turbulence et au degré

de correction par Optique Adaptative, grace a la formule

E. = exp [—FNou(Nz) <2>

To

%
(B.14)
ot I'noi(IV,) est la variance résiduelle calculée par [NoOLL (1976)].

B.1.3 Approximation Gaussienne

Pour permettre une dérivation analytique des calculs, on approxime la fonction pupille et la

fonction de transfert de la turbulence par des gaussiennes. En ce qui concerne la pupille, cette
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F1c. B.2: Gauche: Profils de la pupille circulaire (en traits discontinus) et de son approzi-
mation par une gaussienne. Droite: Profils de la fonction de transfert turbulente (en traits

discontinus) et de son approrimation par une gaussienne.

hypothése est adaptée aux interféromeétres fibrés puisque dans ce cas, la pupille modale est la
pupille du télesccope pondéré par le premier mode de la fibre dont le profil est (quasiment)
gaussien. Pour la fonction de transfert de la turbulence, cela revient a approximer 5/3 par 2.

Il vient les expressions suivantes:

f? 1 D
P(f) =exp <_g y Op = NGB (B.15)
et )
f 2 1o
_ I _ [ AT B.1
Be eXp( 0%) “® 7 V688 x (B.16)

L’écart type de la fonction pupille op est choisi de telle sorte que la surface soit identique a

celle d’une pupille circulaire, soit:

/P2(u)du =S = % <§>2 (B.17)

Dans ces conditions, la cellule de cohérence du front d’onde a une expression légérement

différente: )
_ 2 _ ro
o= /Bq)(u)du = 0.457 ( . ) (B.18)
o 1 D 2
g = No~172( 2 B.1
T Moz (T(]) (B.19)

Fonctions de transfert speckle

Grace a ce formalisme, on peut caractériser analytiquement les fonctions de transferts
speckle (BF et HF) en correction partielle par Optique Adaptative. En ce qui concerne la
partie basse fréquence, le calcul ne converge que pour de bonnes corrections A > 0.5 mais peut
étre extrapoler grace a la connaissance compléte du cas purement turbulent (voir paragraphe

suivant pour plus de détails). Les résultats sont présentés sur la figure B.3. Comme dans le
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Fi1G. B.3: Fonctions de transfert speckle basse fréquence pour différentes valeurs de rapport
Strehl. Comme dans le cas purement turbulent, la courbe se décompose en une partie centrale
(f < ro) turbulente et des ailes cohérentes (f > rg).

cas turbulent, la fonctions de transfert speckle basse fréquence se décompose en un pic central
(f < 7o) turbulent (légérement plus large que la fonction Bg (f)|T°)(f)|? comme remarqué par
[RODDIER (1989)] dans ses simulations) et des "ailes" cohérentes (f > rg) dont le poids dépend
du niveau correction. Ce poids est en fait inversement proportionnel au nombre de speckles
restant dans I'image. Ainsi, & la maniére de [CAGIGAL & CANALES (2000)] qui ont introduit
la notion de paramétre de Fried "généralisé" en correction partielle par OA, je fais apparaitre
ici la notion de nombre de speckles "équivalents" qui caractérise cette méme correction. Pour
en obtenir une expression analytique approchée, il suffit de suivre la démonstration proposée
par [RODDIER (1989)] en supposant que B3 (f) (mais aussi Bg(f)) s’annule trés vite devant
TO(f), et de calculer dans ce cas la fonction de transfert speckle BF pour f > rq (ou ce qui

revient au méme de calculer la fonction de transfert speckle HF). I vient:

1 2, 9 2
T = h +%[1+2h—3h] (B.20)

Le nombre de speckles équivalents est représenté sur la figure B.4 en fonction du Strehl pour
différentes valeurs de turbulence. On remarque que pour des conditions de turbulence identique
(D/r0 = 5), l'inverse du nombre de speckles équivalents donne bien la valeur du maximum

(extrapolé) de la partie cohérente de fonction de transfert speckle BF représentée en figure

B.3.

Limitations

Dans le cas purement turbulent, le calcul formel de la fonction de transfert speckle
basse fréquence débouche sur un résultat "dégénéré" car le développement en somme de
fonction de structure (voir [RODDIER (1989), p. 46]) fait apparaitre une indentité remar-
quable. Le résultat est alors contradictoire avec la physique puisque ’on trouve formellement
< |S(f)|? >= |T°(f)|?! Cette dégénérescence disparait cependant dés qu’un soupcon de cor-

rection est considéré (i.e. h > 0). Pour pallier le probléme, il suffit de rajouter a priori
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Fi1c. B.4: Gauche: Nombre de speckles équivalents dans [’image partiellement corrigée en
fonction du rapport de Strehl. Droite: L’inverse du nombre de speckles présenté sur ce graphique
pour le cas D/rg =5 donne le poids de la partie cohérente de la fonction de transfert speckle

basse fréquence, comme on peut le vérifier sur la figure B.3

I’hypothése de statistique circulaire Gaussienne pour le front d’onde complexe, celle-ci étant

classiquement utilisé dans la cas purement turbulent.

B.2 Applications

A partir de la description partielle par Optique Adaptative définie ci-dessus, et dont les
hypothéses sont, (i) D > 1o, (ii) Be et P(u) gaussiennes et (iii) fonction de structure par-
tiellement corrigée stationnaire, il est possible de faire des calculs analytiques conduisant &
I’estimation de quantités pertinentes concernant 1’Optique Adaptative. J’en décris ici trois

exemple, utile pour mon travail de thése.

B.2.1 Bruit de speckle

En interférométrie multispeckle, le RSB sur la visibilité sature & cause du bruit de speckle.
En D’absence de correction par Optique Adaptative, ce bruit limite les performances de I'in-
terférométrie multispeckle a un rapport signal a bruit de 1 (par interférograme) [GOODMAN
(1985)]. 11 est donc crucial d’estimer le gain en RSB apporté par ’'Optique Adaptative pour

une correction donnée. Le RSB speckle se définit comme:

- < |S2(f)2 >2
XTSRS — <[SR(N)E >?

(B.21)

Utilisant le développant de [KORFF (1973)| exprimant les statistiques des fronts d’ondes en
fonction des fonction de structure, les moments d’ordre 1 et 2 de la fonction de transfert
speckle haute fréquence s’écrivent suivant le tableau B.1. Si le moment d’ordre 1 admet une
expression analytique simple, celui d’ordre 2 nécessite un développement en série en h, qui ne

converge que pour h €]0.5, 1], c’est & dire pour les bonnes corrections. Néanmoins, on sait que
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TaB. B.1: Moments d’ordre 1 et 2 de la fonction de transfert speckle haute fréquence.
<[SU(fHP> = 872 / P(a1)P(az)P(a1 + f)P(az + fle~P@1=%2)da, day
<|SU(HIY> = 5_4/P(a1)P(a1 + f)P(a2)P(as + f)P(a1 + az)P(ay + as + f)P(as + aq)P(as + a4 + f)
e—[D(al—a2)+D(G3+a1—a2)+D(a2+a4—a1)+D(a4+a2—a1—GB)]
[ ef[D(a3)+D(a4)] daldagdagda4
100 "D/0 = 2] 100 /0 =2"
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Fi1Gc. B.5: Rapport Signal & Bruit sur le flux cohérent dans le régime bruit de speckle, en
fonction de la correction par Optique Adaptative. Cette correction est illustrée pour différents
D/rg, soit par le nombre de zernike corrigés (gauche), soit par le rapport de Strehl (droite).

Les pointillés désignent le niveau de correction requis pour obtenir un RSB de 10.

pour le cas purement turbulent (i.e. h = 0), x = 1 dont on peut extrapoler pour toutes les
valeurs de h €]0,0.5]. Généralement, on calcule le bruit de speckle pour le sommet du pic, soit
f = 0, mais cette analyse peut étre menée & bien pour toute fréquence appartenant au pic,
notamment pour calculer les corrélations entre les différents points discrétisés du pic lorsqu’on
applique l'estimateur intégral a l'interférométrie multispeckle (voir Annexe A). Pour f = 0

on obtient les courbes de la Figure B.5.

B.2.2 Variance du Strehl

Dans le cas d’objet non résolu par un télescope, les coefficients de couplage basse fréquence
de la fibre sont directement reliés au rapport de Strehl S [COUDE DU FORESTO et al. (2000)].
Ainsi il est trés intéressant d’étudier les fluctuations de ce rapport, ne serait ce que pour
caractériser les performances de I’Optique Adaptative. Par définition, le rapport de Strehl est
le rapport entre I'intégrale de la fonction de transfert partiellement corrigée et 'intégrale de la

fonction de transfert d’un télescope parfait. Les moments d’ordre 1 et 2 du Strehl sont écrits
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TaB. B.2: Moments d’ordre 1 et 2 du rapport de Strehl.
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F1G. B.6: RSB sur le rapport de Strehl en fonction du nombre de polynomes de Zernike corrigés
(gauche) et en fonction du rapport de Strehl moyen (droite). Les lignes verticales désignent

Uendroit o partir duquel, linterpolation a €été effectué.

dans la table B.2.

Une nouvelle fois, le moment d’ordre 2 nécessite un développement en série autour de h.
On peut encore extrapoler entre h = 0 et h = 0.5 en utilisant le résultat classique affirmant
que dans le cas purement turbulent, le RSB sur le rapport de Strehl vaut 1. On peut ainsi
tracer I’évolution des statistiques du Strehl en fonction du niveau de correction, comme en

témoigne la figure B.6.

B.2.3 Statistiques des coefficients de couplage

Lors du calcul des performances d’un interférométre fibré, il apparait qu’a fort flux, le
RSB sur la visibilité atteint une saturation diie au bruit de speckle modal, qui n’est autre
que le bruit de speckle filtré par la fibre. Il est d’un grand intérét de quantifier la valeur de la
saturation pour analyser I’apport des fibres sur la précision des mesures en comparaison de

I'interférométrie multimode. L’expression théorique du RSB de speckle modaly,, est:

2 2
L eyl I Tpip; QCOV{|Pij’2;pipj}

= 5+ —— —
Xm|pi]? PiPj |pij‘2pz'pj

(B.22)

da;dasdudv
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TAB. B.3: Moments des coefficients de couplage basse et haute fréquence. Expression formelle.

P = '%)/V**(u)P(a)P(oz+u)e_%D(")dadu
. 2
lois|* = % / Vi (= fi)Va(v = fi) P(a) P(a+ w) P(B)P(§ + v)e™ 3[P=e)=PB=atv=wldaduddy
E{lpij|*} =

4
% / Vi(fij + a1 — a2)Vi (fij + a3 — aa)Va(fij + a5 — as) Vi (fij + a7 — ag)P(a1) P(az)P(a3)P(as) P(as) P(as)P(a7)P(as)

e*%[D(a3*a5)+D(a4fa6)+D(a1*a7)+D(a27as)]
dai ...dasg

e 1[D(a1—a3)+D(a5—ar)+D(az—as)+D(ag—ag)] |:

e*%[D(ﬂl*ﬂ5)+D(ﬂ2*ﬂ6)+D(ﬂ3*a7)+D(a4*a8)]
E{pp3} =

4 .
%/ V** (112 — al)V** (a4 - a3)V** (G'G - a5)V** (G'S - a7)P(a1)P(a,2)P(a,g)P(a4)P(a5)P(a6)P(a7)P(a8)

—2[D(az—a3)+D(a1—a4)+D(ag—ar)+D(as—as)]

e~ 3[D(az—a1)+D(as—a3)+D(ag—as)+D(ag—ar)] | €
e~ 3[DP(az—a1)+D(ag—az)+D(as—a7)+D(ag—ag)]

} dai ...dasg
E{lpi;|°pip;} =

4

% / Vi(fij + a1 — a2)Vi (fij + a3 — aa) V] (as — as)V, (as — a7)P(a1)P(a2)P(a3)P(as)P(as)P(as)P(a7)P(as)

C*%[D(aafas)JrD(aG*al)+D(a7*a2)+D(a8*a4)]

o~ 3P(az—a1)+D(az—as)+D(ag—as)+D(ag—ar)] . da;i ...dasg
e~ 2[P(as—a1)+D(ag—az)+D(ar—as)+D(ag—az)]

L’équation B.22 indique que le bruit de speckle modal dépend des statistiques des coefficients

de couplage haute et basse fréquence, ainsi que de leur corrélation. Partant de leur définition:

, (Vi T") p—0
) = T s (B.23)
pii(Vi) = W e T s=1, (B.24)

PO . -
VITiHAf [T (df

ce formalisme permet d’estimer analytiquement les contributions de chaque terme. Les ex-

pressions des différents moments des coefficients de couplage sont décrits en table B.3



