THESE

afin d’obtenir le titre de
DocTEUR DE L'U NIVERSITE JOSEPH FOURIER — GRENOBLE |

SPECIALITE | ASTRONOMIE ET ASTROPHYSIQUE
soutenue par

Florentin M rLLour

et préparée au sein des laboratoires :
Laboratoire d’AstrOphysique de Grenoble (LAOG, UMR 5571)
Laboratoire Universitaire d’Astrophysique de Nice (LUANMR 6525)

sur le sujet :

Interférométrie diférentielle avec AMBER

le 15 décembre 2006 devant le jury composeé de :

Pr. Pierre lEna Président
Dr. Vincent Gupt pu Foresto  Rapporteur -
Dr. Andreas GINDEMANN Rapporteur l ﬂ - G
B Dr. Fabien M\LBET Examinateur & o
~ Pr. Jean-Louis Mnin Examinateur UNIVERSTTE ik
Université ; JosEPH FOURIER
Nice o mrowis Dr. Farrokh \AKiLr Examinateur
. Dr. Alain CHELLI Directeur de thése

Dr. Romain G. Rrrov Directeur de thése






a mes parents, et a Lucie






Table des matieres

Le contexte de ma these

Généralités

1.1 Unpeudhistoire . ... ... ... .. .. ... .. .. ...,
1.2 Les bases de l'interférométrie stellaire . . . . . . ... .......
1.3 VLinterférométrieenpratique . . . . ... ... ... ... ...

Linstrument AMBER

2.1 Leprogramme scientifique . . . . .. ... ... ... .. ...
2.2 Linstrument. . . . . . . . . ..

La mesure interférométrigue d AMBER
3.1 L'équation interférométrique multiaxiale monomode

3.2 Letraitementde Fourier . . . . . . . .. ... ... ... ...
3.3 Lapportde laphasefiiérentielle. . . . ... ... ... .....

Les données d’AMBER et leur réduction

Traitement du signal

4.1 LetraitementdusignaldAMBER . . . .. .. .. ... ....
4.2 Lelogiciel de réductiondesdonnées . . . . ... ... .. ..
ARTICLE : AMBER datareduction.. . . . .. ... ... .......

Les performances dAMBER

5.1 AMBERenlaboratoire . . ... ... ... ... ........
52 AMBERsurleciel . .. .. ... .. ... .. .........
5.3 Unexemple d’analyse de données : la nuit de Noél 2004

Les objets astrophysiques

Généralités

6.1 Milieux circumstellaires . . . ... ... ... .. .......
6.2 Analysescommunes . . ... .. .. ... ...



Vi

TABLE DES MATIERES

7 Les étoiles chaudes

7.1 Lesétoilesdefortemasse . . .. .. ... .. ... .. ...
CONFERENCE First AMBERVLTI observations of hot massive stars . . . . . .
ARTICLE : The distance of? Velorum from AMBER/LTI observations. . . . . . .
7.2 LesétoilesBe . . . . .. ..
ARTICLE : MWC 297 disk and wind spatially resolved with AMBERTT . . . . . .
ARTICLE : AMBERVLTI observes a keplerian rotating disk aroumd\ree. . . . . .
ARTICLE : k CMa observed with AMBERLTI . . . . . . ... ... .......

8 Le cas “exoplanetes”
8.1 Linterférométrie diférentielle pour les exoplanétes . . . . . .. .. .. ..
8.2 Modelesetpotentiel . . . . . . ... .. ... ...
CONFERENCE Exoplanets and current performances of AMBER. . . . . . ..

Conclusion ...
.. etperspectives . . . . ..

Remerciements

IV Annexes

Acronymes et abbréviations
Demandes de temps de télescope
Liste des figures

Liste des tableaux

Bibliographie

161
163
165
179
.931
195
207

257
259
263
263
267

269



Introduction

Avec I'avénement de l'instrument AMBERLTI, I'interférométrie différentielle entre de
plein pied dans une nouvelle phase, avec en perspectives$abiaé d’améliorer grandement
I'ajustement de modéles astrophysiques ainsi que la racmtion d’images.

L'astronomie nécessite pour progresser des télescopgmitewplus grands afin d’étudier
dans le détail des objets de plus en plus faibles, toujows @loignés et donc toujours plus
proches de la naissance de I'Univers. Concernant les aolijess du ciel, plus brillants, la
possibilité de disperser spectralement la lumiére perryettddier de nombreux phénomeénes
physiques. Une autre voie consiste a augmenter le pouvo@siéution spatiale (c’est a dire la
possibilité de détecter de fins détails sur I'objet) afin adéer des objets particuliers tels que
les étoiles en rotation rapide, I'environnement prochetd®ss noirs et bien d’autres. C'est le
réle de l'interférométrie optique a longue base : accédemeéxrésolution spatiale totalement
inaccessible a un télescope unique.

Je présente ici 'instrument AMBERA6tronomical MultiBEam Recombinete traitement
de ses données, ses observables. Je me suis particuli¢riendesssé au développement de
la technique d’interférométrie fiérentielle sur cet instrument. Cette technique, déjaséti
pour des télescopes monopupilles (Petrov et al. 1992; dagh®94) ou des interférometres
(Mourard et al. 1989; Colavita et al. 2004) permettait juaqarésent, moyennant u priori
relativement fort sur I'objet, d’avoir accés a des paraegirhysiques de I'objet observé in-
accessibles par d’autres méthodes. Mon approche m’a pefappliquer cette technique a
I'étude de nombreux objets astrophysiques a I'aide dettimsent AMBER et m’a amené a
considérer le potentiel de I'utilisation des observabli¢&dentielles pour améliorer la recons-
truction d’images interférométriques.

Ce travail s’inscrit pleinement dans le développement djepinstrumental AMBER, I'un
des deux instruments ouverts a la communauté scientifiqMeiulLarge Telescope Interfero-
meter(VLTI ou interférometre du trés grand télescope) au Chérégpar IEuropean Southern
ObservatorfESO, observatoire européen austral). Cet instrumentgtatenrecombiner simul-
tanément trois télescopes du VLTI et permet d’obtenir useltéion angulaire de 2 milliarc-
secondes, soit la taille équivalente d’'une piece €ea1500km (environ deux fois la distance
Nice-Grenoble!). Avec les télescopes de 8m de diameétre dli \VAMBER donne en outre
acces a des objets de magnitude 11, soit environ 100 foidaihles que les plus faibles ob-
jets détectables avec les interférométres actuels. Cauptéspectrographe, AMBER permet
la mesure simultanée de nombreuses longueurs d’onde tdesté met a la disposition de tous
les astronomes et en routine des observables dispersétatgraent. Je présente donc dans le
chapitrel les notions indispensables a la bonne compriéimeths contexte et des nouveautées
présentées dans cette these.

Je présente I'instrument AMBER dans le chagiire 2 ou jerpatamment son programme
scientifique et sa conception technique.
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Je développe dans le chapifile 3 les observabl&sreitielles (visibilité et phase), dispo-
nibles grace a cette dispersion spectrale et montre quedpport signal sur bruit est théori-
guement équivalent a celui des observables considéréssiqtiament (visibilité quadratique
et cléture de phase). Je montre aussi que ces observatitasilielles apportent un réel gain
dans la quantité d’'information disponible pour interprétes données astrophysiques.

Le chapitrd¥ sert a introduire le traitement du signal caxtgghent novateur et spécifique
a l'instrument AMBER, ainsi que les procédés d’extracties dbservables interférométriques
standard et celles filérentielles.

Je montre dans le chapilte 5 que I'instrument AMBER fongt®oomme prévu en labo-
ratoire, mais qu’il est fortement limité par des problemesvibrations du VLTI lors d’ob-
servations sur le ciel. Il peut cependant atteindre en grgradtie ses performances atten-
dues grace aux observableffélientielles et a une stratégie de réduction des donnéetadap
Tous ces nouveaux aspects ont été intégré dans le logiciérajéde réduction des données
amdlib/ammyorick. |l met ainsi a disposition de la communauté scientifiquelgsects nova-
teurs en traitement du signal développés pour l'instrurdamie part et I'information supplé-
mentaire apportée par la phase et la visibilitéétentielles d’autre part.

Apres avoir rappelé les contraintes apportées par I'idterhétrie en physique stellaire
dans le chapitrEl6, je présente I'exploitation de cette gigeedu traitement des données sur
linstrument AMBER : le chapitr&€l7 regroupe une étude sundgljets massifs en fin de vie :
n Car ety? Velorum ainsi qu’une étude sur des étoiles a raies en émiskidBalmer (étoiles
Be et B[e]) a propos de quatre questions cruciales sur cetsobfjuelle est la géométrie de
'enveloppe détectée par spectroscopie autour de cegg®uel est le lien entre le vent de
I'étoile et cette enveloppe ? Quelle est la cinématique dguk détecté sur certaines d’entre
elles ? Pourquoi certaines étoiles Be présentent des asgafét

Enfin, je développe dans le chapifie 8 I'étude que j'ai pu meneles objets binaires, avec
en ligne de mire, la détection et la caractérisation d’eanptes géantes chaudes, qui présentent
un rapport de flux de H0entre I'étoile et la planéte. L'exemple typique de ce typ&takle est
I'objet y? Velorum que j'ai pu caractériser en grande partie (spe@frekstance) grace a cette
technique.

Cette thése repose donc sur deux axes principaux : un agpteitément du signal repré-
senté par le développement mené sur les observables spaenférométriques de I'instrument
AMBER et leur potentiel dans I'exploitation des donnéeda@a aboutir dans les prochaines
années a des algorithmes de reconstruction d'images afesctrien plus précises que tout
ce qui a été fait jusqu’a présent en interférométrie strellaptique. L'autre aspect est I'ex-
ploitation astrophysique de I'instrument, trés promettegar donnant déja de trées nombreux
résultats, qui aboutira dans les prochaines années a mpamsrement la maniére d’appro-
cher la physique stellaire, jusque la étudiée essentiel¢mpar des moyens indirects. Sur ce
volet spécifiquement, jai entamé deux programmes prinpipdiobservation des étoiles Be
enfouies et des étoiles multiples grace a lI'instrument ANRBHs apportent déja une meilleure
compréhension des phénoménes physiques dans ces typgssiioassifs.
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1.1Un peu d’histoire

1.1 Un peu d’histoire

1.1.1 Prémisses

Depuis la redécouverte des propriétés ondulatoires derleehe par Thomas Young (1800)
qui découvrit les interférences lumineuses en faisantgrasgs faisceau de lumiere a travers
deux trous proches, on commenca a s'y intéresser pour éelisombreux phénomeénes op-
tiques alors mal compris comme par exemple t&action de la lumiére par une ouverture finie
(Fresnel 1819).

L'histoire retiendra que c’est Fizeau (1851, 1868) le peamui proposa I'utilisation origi-
nale de la nature ondulatoire de la lumiére pour mesurer id@sadres angulaires d’étoiles. En
effet, il montra que les aberrations optiques et 'atmosphéferthent fortement les franges,
tandis que leur contraste est finalement péeicdé. On doit a Stephan (1874) la premiére mise
en pratique des travaux de Fizeau a I'observatoire de Mirseiec un télescope de 80cm.
conclut al'extréme petitesse des diametres des étoiles, inféree0r$54 seconde d’arc

Michelson (1891) utilisa cette méthode pour mesurer poyréamiere fois et avec une
grande précision le diamétre des satellites joviens avégldscope de 100 pouces (~2m50)
du mont Wilson. Puis, Michelson & Pease (1921) réussirent [gopremiére fois a mesurer le
diamétre d’'une étoile, Bételgeuse (@Wrionis), égal a 0,047” a 10% pres. Une poutre de 20
pieds (~6m) supportait deux miroirs a I'entrée de ce ménestépe (voir figurEl1).

Fic. 1.1 — Schéma et réalisation expérimentald’deerféromeétrede Michelson sur le télescope de 100 pouces
du mont Wilson (photo et schéma tirés de Michelson & Peas#)192

Le principe consistait a mesurer la distance de séparaéismiroirs pour laquelle la figure
de franges disparaissait a I'oeil nu. Une relation simpleralors le diamétre apparent de
I'étoile observée, considérée comme un disque uniformks séparation des miroirs. Pease
parvint ainsi a mesurer le diamétre de quelques étoilestggades plus proches de la Terre
(a Scorpii, a Bootis, voir Pease 1921a,b). Dans le cas d'un&élouble spectroscopique,
Anderson (1920) décrit la méthode a utiliser pour mesum@blte visuelle. Ainsi, les orbites
visuelles des étoiles doubles spectroscopiques Capellasse Majoris, ¥ Bootis et Mizar
furent déterminées (Merrill 1922; Pease 1925, 1927).

Tous les miroirs du systéme étaient positionnés de telle spre la diférence de chemin
optique introduite entre les deux faisceaux était inféged la longueur de cohérence de la
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lumiére incidente, soit quelgues micromeétres dans le Msibe montage requérait donc une
tres grande précision mécanique. Manquaient a I'époquétdmiques d'asservissement et
de métrologie nécessaires au positionnement optimal &iwtutynamique des optiques des
interférométres actuels.

Malgré ces dficultés, cette premiére expérience encouragea Peaseguiaduin deuxieme
interféromeétre, plus grand et plus ambitieux d’'une longukubase de 50 pieds (Pease 1931).
Cependant, il dut faire face a des problemes récurrentstdations et d’instabilités de l'ins-
trument. Puis le projet fut abandonné au moment de la seqqunetee mondiale.

Au moment de la naissance de I'astronomie Radio (Reber &rGtemn 1947), I'idée de
recombiner plusieurs antennes de maniere cohérente ftilisée pour la construction de
radio-interféromeétres (Ryle 1952) pour permettre d’aoréli fortement leur résolution spa-
tiale (Smith 1952). L'acces plus facile aux mesures que dlaptique (en radioastronomie,
on mesure directement amplitude et phase du champ éledr@tique) permit un dévelop-
pement tres rapide de ce domaine de recherche. Cela abotaihent au VLA Yery Large
Array, Heeschen 1967; Butler et al. 2006) ou encore au VLB&ry Long Baselines Array
Cohen et al. 1975) permettant d’obtenir des images a unduté&sode quelques milli-arc-
secondes dans le domaine des ondes radio.

En paralléle, le domaine de I'observation interférométeiglans les longueurs d’onde op-
tiques devait étre abandonné pendant plus de trente ans@dala bien plus grandefiiculté
a mesurer la figure d’interférences que dans le domaine Radio

1.1.2 Redécouverte et développement

En dehors du cas tres particulier de l'interférometre @ingité de Hanbury Brown & Twiss
(1956) a mode de recombinaison indirecte, plus aucunetientd utiliser la technique de
Michelson ne fut réalisée pour des raisons technigues. i [@s principauxféorts de déve-
loppement instrumentaux se focalisaient alors vers degrursds télescopes.

Ce n'est qu’'en 1975 qu’A. Labeyrie (Labeyrie 1975) réussitrsbuveau a obtenir des
franges d’interférence sur une étoile, mais cette fois-Laide de deux télescopes séparés
de 16m (voir la figurd=316). Le principe repose sur une méaaniektrémement stable et une
compensation du mouvement de rotation de la Terre en déytlectable optique, support du
détecteur. La méthode permet ainsi de conserver la figureadgds dans le champ de vue.

Fic. 1.2 — Schéma et réalisation expérimentale de l'interférométie babeyrie (1975), composé de deux
télescopes séparés de 16m, permettant de produire dedraligterférence sur une caméra de télévision a
comptage de photons (le schéma et la photo sont tirés dielégrt_a table optique ou reposent les instruments
est mobile.

Cet exploit technique fut alors repris dans de nombreuxtiristou furent construits de
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nombreux prototypes, exploités scientifiquement par leegubir le tablealI]11). La concep-
tion initiale d’A. Labeyrie fut améliorée avec I'utilisatin notable déignes a retardet detéles-
copes fixegMerkle 1986) plutét que d’'une table optique d’instrumeiota mobile. L'avéne-
ment dufiltrage spatial(Coudé du Foresto et al. 1997) couplé a#dibration photométrique
simultanégpermirent de s'iranchir en grande partie des nombreux problémes de cadibrat
des observables (Perrin 2003b,a,voir la sedfioh 4.1 de ttetse pour un exemple). Cela permit
de passer d’interféroscopes (produisant des frangesd@mences mais incapables de les ca-
librer) a des interférométres, capables de mesurer unasietde franges a quelques pourcents
d’erreur relative pres.

Le tablealT]1 recense les interférométres en fonctionneanképoque de ma thése. On
peut y voir une tres grande diversité de longueurs de bases (@ résolution spatiale) et de
diamétres des télescopes (pour la sensibilité), et on angue la plupart fonctionne dans
l'infrarouge proche (bandes J, H et K) ou moyen (bandes L, Mpdlr limiter les défets de
perte de contraste dus a I'atmosphére sur les franges déreaace (présentés en section1.3.4).

1.1.3 Lanouvelle génération

Il existe aujourd’hui deux trés grands projets en fonctement, en plus des autres plus
modestes. L'un est européen : le VLTI, et 'autre est américde Keck-l. Ces deux projets
ouvrent une nouvelle ére dans le domaine de linterférom@tsque-la cantonnée a I'étude
des étoiles tres brillantes : I'utilisation de tres grarglescopes permet dlectuer un bond en
avant dans la sensibilité de tels instruments (voir tadled)y et d’ouvrir la voie a de nouveaux
domaines d’études jusque la réservés aux télescopes mumilteobjets extragalactiques,
faibles, a trés haute dynamique, voir la secfibn 2 pour demeles).

Le Keck-I

Le projet Keck est une projet nord-américain rendu possiateun don de la fondation W.
M. Keck de 140 millions de dollars. Il est géré parQalifornia Association for Research in
Astronomy(CARA), et par laNational Aeronautics and Space AdministratiiSA). 1l est
composé de deux télescopes segmentés de 10m de diametéssip8sm.

Il peut fonctionner en deux modes : télescopes indépendaves chacun un instrument
différent, et en mode interférométrique (le Keck-1) ou les délestopes sont recombinés de
maniere cohérente. Ce deuxieme mode est équipé de dewniestts : un recombineur simple
coaxial et un nulleur a deux télescopes. La magnitude liattaeelle en bande K est de 10 et il
peut travailler en basse (R ~20) et moyenne (R ~200) résolsigpectrales. Il est prévu a plus
long terme d’équiper le Keck-I d’'un modeftérentiel, comme pour le VLTI.

Cependant, le projet initial d'ajouter a ces deux télessapee série de télescopes plus
petits (~2m) afin d’augmenter le nombre de bases accessibdés abandonné, limitant trés
fortement le développement de cet interféromeétre.

Le VLTI

Le VLT (ou Very Large Telescopest un projet européen piloté par lESBUropean Sou-
thern Observatoryau budget annuel d’environ 50 millions d’euros. Cet obatawve se base
sur 4 tres grands télescopes de 8m de diamétre plus un cedi@bre de grands télescopes de
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Télescopes Photo

Nom | Taille (m) \ Recombinés} Total | Base max| A (© obseatires
CHARA 1 2 6 330 NIR
COAST 0.4 3 6 47 Visible, NIR

GI2T 1.52 2 2 65 Visible, NIR

IOTA 0.45 3 3 38 Visible, NIR

ISI 1.65 3 3 85 MIR

Keck-I 10 2 2 85 NIR, MIR
MIRA-I 0.25 2 2 30 Visible

NPOI 0.12 6 6 64 Visible

PTI 0.4 3 3 110 NIR

SUSI 0.14 2 2 640 Visible

VLTI 8 3 4 130 NIR, MIR

Tas. 1.1 — Liste des interférométres en fonctionnement ou ayant férésdécemment (GI2T et IOTA), classés
dans I'ordre alphabétique. NIR signifiéear Infra-Redou infrarouge proche et MIR signifidean Infra-Redu
infrarouge thermique.
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| Nom [ Surface max. () | Magnitude limite| Résolution max. (mas)

Keck-I 157 12,4 3,0
VLTI 151 11,3 2,0
ISI 6,41 7,9 24
GI2T 3,63 8,3 1,9
CHARA 1,57 7,4 0,8
IOTA 0,48 5,1 3,3
PTI 0,38 4,8 2,3
COAST 0,38 4,8 2,6
MIRA-I 0,098 4,4 4,1
NPOI 0,068 1,3 1,9
SUSI 0,031 3,1 0,19

Tas. 1.2 — Liste des interférométres en fonctionnement ou ayant férésdécemment (GI2T et IOTA), classés
par surface collectrice croissante. J'ai calculé la magigitimita a I'aide de I'équation 2.2 de la sectlon2.2.2 en
prenant un rapport signal sur bruit (RSB) de 100 (c’'est adix®données exploitables dans de bonnes conditions),
un temps de pose de 60ms, un nombre de poses élémentaire8@@ (50it un temps de pose total de 10mn), une
transmission de 2%, une résolution spectrale de 35, un theuitttecteur de 2, une visibilité de 1, un nombre

de pixels 8x supérieur au nombre de bases, et en négligeant le fond teen®n voit qu’'avec le Keck-1 et le
VLTI on entre dans une nouvelle ére d’'instruments interféétriques a la fois sensibles et a grand pouvoir de
résolution spatial.

1m80 (Actuellement, trois sont en fonctionnement, voir ¢aufe[.B) sur des lignes de bases
allant de 16m a 200m.

Comme pour le Keck, le VLT peut fonctionner comme quatrestépes de 8m indépen-
dants avec des instruments dédiés pour chaque télescoperorebombiner jusqu’a trois té-
lescopes en mode interférométrique avec le VLTMauy Large Telescope Interferometén
trouve dans le laboratoire focal du VLTI trois instrumergsambineurs : VINCI (instrument
de tests), MIDI (infrarouge thermique a 2 télescopes) et ARRinfrarouge proche a 3 téles-
copes).

La combinaison de trés grands diametres et de grandes lorgyde base font du VLTI un
interférométre trés performant a la fois en pouvoir de nésoh (2mas sur les bases de 200m)
et en sensibilité (150fde surface collectrice a trois télescopes contre enviran?idur un
télescope de classe 2m). L'instrument AMBER donne la pd#silau VLTI de recombiner
simultanément 3 des 4 télescopes de 8 métres sur 6 basesp¢t4 tle télescopesfiierents
(au lieu de 2 télescopes sur une seule base pour le Keck-1).

Dans le contexte de la recherche scientifique internaal/ LTI, avec ses performances
techniques et sa grande fiabilité, est donc I'interféeromiemder mondial actuel a la fois en lon-
gueur de base et en diamétre de télescopes, suivi de treparés Keck Interferometer. Ce
sont cependant les instruments focaux qui permettent daétiser le potentiel d’'un interféro-
meétre. Nous reviendrons donc sectidn 2 sur le potentiel dlil \dans le cadre de I'instrument
AMBER.
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Fic. 1.3 — Jai photographié le VLT, avec en arriére plan les quatre UYTST (déme tout au fond) et en avant
plan les trois AT ainsi que les rails et stations de ces desif@ril 2006).

1.2 Les bases de l'interférométrie stellaire

1.2.1 Deéfinitions et théoréme fondateur

Définitions

Onde électromagnétique : Une onde électromagnétique est un cas particulier de chbop é
trique et magnetique qui se propagent au cours du temps ersrdgspace. La propagation
d’'une onde électromagnétique est un phenomene decrit p@gleations de Maxwell dans le

vide et la jauge de Lorentz, qui peut s’expliciter par uneregpion des champs électrique et
magnétique complexes :

ER.Y) = E(R)e (1.1)
Bt = By(R)e“

Intensité lumineuse : Un détecteur optique tel gu’'une caméra CCD est sensible as@ap
champ électrique ou magnétique mais a la moyenne du cargérdare du champ électrique
en un point :

1(3) = <”?(_5’,t)ﬂz>t (1.2)

7S correspond aux coordonnées spatiales dans le plan quimtguesse (I'écran, S signifie
screen.

Fonction de cohérence mutuelle entre deux ondes électromagtiques : Lors de I'obser-
vation d’un objet & travers un instrument de pupille donkiggensité lumineuse enregistrée au
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Source a l'infini .__Front d’onde plan Pupille Ecran

\\\\\ r

\></U7

1

Fic. 1.4 — Schéma montrant la propagation d’un rayon lumineux, dgétfplacé a I'infini) jusqu’au détecteur
(Ecran). Linterférométrie s'interesse a la mesure dediaction de deux ondes électromagnétiques en provenance
de deux points de la pupille. Les notations sont celles digtex

foyer de l'instrument correspond a la superposition deshrenses ondes électromagnétiques
ayant traversé les filérents points de la pupille (voir figuie1.4) :

1(S)

<H|‘:’(—s’,t)H2>t (1.3)

2
(‘ OGRS
[ t
Ce qui, si on s’intéresse a la superposition de deux ondésuydares seulement donne :
2
I(3) = <HE(EI,t -+ B(pht-) > (L4)
t
pi correspond aux coordonnées spatiales au niveau de lagapillle temps de propaga-

tion entre ces points de la pupille et I'écran € r;/C). En développant cette expression de
I'intensité lumineuse, on obtient :
2
t

I3) = <H?(Ei,t - ) +{[BF - 2>t (15)
; <‘E’*(Bi,t _ Bt - 72)>t ; <‘E’(Bi,t B (Pt - 72)>t (1.6)

La fonction de cohérence mutuellé? est définie par le produit conjugué des deux champs
électriques :
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r2() = (B(pt- 98 (P0) @n

On peut remarquer que dans ce cas l'intensité lumineuse giétecteur peut s’exprimer
trés simplement par :

1(3) = I'*0) + T%(0) + I2(7? — 74 + T2 (2 = 1Y) (1.8)

On constate alors quet}(0) = <H?(Eit -7

2

> est l'intensité lumineusé® si 'on ne
t

recoit de flux que d’un point de la pupille.

Degré complexe de cohérence mutuelle :Le degré complexe de cohérence mutuelle est
simplement la fonction de cohérence mutuelle normalisédepfiux total en provenance de
chaque point de la pupille pris individuellement :

I'?(r)
1,2 _
y (T) - Fll(O) + 1—~22(0) (19)
On peut remarquer alors que l'intensité enregistrée suéteateur vaut alors :
1(3) = [I'(3) + 1°(3)|[1+ R (**(0))] (1.10)

ce qui, dans le cas d’'ondes planes décrites par I'équiaiibpelit se mettre sous la forme :

1(3) = [1'(3) + 1°(3)| [1 + cosr)] (1.11)

En considérank la coordonnée sur I'écran et = 27C/w la longueur d’onde, on peut
expliciter I'intensité lumineuse comme ceci :

1(3) =[1'(3) + 12(9)|

1+ COS(?)] (1.12)

On obtient donc sur le détecteur la fonction d’intensit@i®t*(3) + 12(3) modulée par
une fonction cosinusoidale. C’est ce qu’on appelle un fétegramme.

Le théoréme de Zernike et Van-Cittert

On a vu précédemment ce qui se passe lorsqu’on s’intéressteeglction entre deux ondes
planes, c’est a dire pour une source ponctuelle a l'infinitHémréme de Zernike et Van-Cittert,
dont la démonstration peut étre abondament trouvée daittelature, décrit le lien entre le
facteur complexe de cohéreng& = y2(0) (encore appelé visibilité complexe de I'objet) et
la distribution de brillanc®(@) de I'objet observé (qui n’est donc plus considéré comme une
source ponctuelle).
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Enoncé : Pour une source incohérente et quasi-monochromatiquededir complexe de
cohérence est égal a la transformée de Fourier normalisédiskeibution d’intensité de la
source.

Par définitionu est un nombre complexe de norme comprise entre 0 et 1, quiiegutes
le théoréme de Zernike et Van-Cittert :

_ o)
[ o(@)
ou “~" représente la transformée de Fourier (TF). Dans leddas interférogramme, cela

signifie que si la source esésoluepar I'ouverture, alors la norme du facteur complexe de
cohérence (appelée aussi contraste ou visibilité) estiénie a 1.

u(T)

(1.13)

1.2.2 Laformation des images

Le principe de Huygens-Fresnel considére que chaque poime durface d’'onde émet une
onde sphérique qui interfére avec ses voisines. Lorsquefiasque I'onde par deux trous trés
petits sépares d’'une distangdeon réalise I'experience de Young décrite par I'équalidiill .

Lorsque le masque a une autre forme que deux trous, I'images® s’appelle habituelle-
ment figure de diraction, ou réponse impulsionnelle de l'instrument. Paug aptique circu-
laire, cette réponse impulsionnelle s’appelle la tachdrg;Amage d’'une source ponctuelle a
Pinfini.

La tache d’Airy d’'un instrument a un profil radial d’intensiégal au carré d’'une fonction
de Bessel. Le premier zéro de la fonction de Bessel corresgonc au premier minimum
d’intensité de la tache d’Airy. L'intensité recue sur un eldeur situé au foyer image d’'un
télescope observant une étoile non résolue est donc fondéd’anglea par rapport a I'axe
optique du télescope, du diametre du télesdom de la longueur d’'onde considérée :

r|la|D

2 )
— (1.14)

Ol ~

(@, D, ) = A(@, D, ) =

=

A

Cette relation peut s’étendre a tout objet résolu par lalfgugu télescope grace au théo-
reme de Zernike et Van-Cittert et au formalisme de I'optiged-ourier. En fiet, dans le plan
des fréquences spatiales, la TF de la réponse impulsienralit s’exprimer comme l'autocor-
rélation de la pupille du télescope :

A(d) = N I1(d) (1.15)

La TF de I'intensité lumineuse enregistrée vaut alors :

o(d, 1) x A(d)
= 0(0,1) x I () (1.16)

(@)

La fonction de pupille du télescope est généralement cérésddcomme une fonction “por-
te” de diametrd, mais elle peut aussi bien étre autre chose (voir la figuipdu8 un exemple).
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Dans le plan image, I'intensité mesurée est alors le pratkitonvolution (not&®) de la dis-
tribution spatiale d’intensité(a, 1) de I'objet par la réponse impulsionnelle de I'instrument
A(@,D, 1) :

I(&,D,/l):ffwo(ﬁ,/l)ﬂ(ﬁ—&,D,/l)dE:o®ﬂ (1.17)

On voit donc la l'intérét de travailler dans le plan de Fouee optique : la présence d’aber-
rations optiques peut par exemple étre prise en compte eamirke termél complexe. On peut
remarquer aussi qu’'opérer dans le plan de Fourier permetithiement, connaissailI1 (0),
de retrouver “par simple division” la valeur ge= 0 (0, 2). C’est le but de toutes les techniques
de reconstruction d'image et de déconvolution, ainsi quprdaédé desalibration des visibi-
lités en interférométrie.

1.2.3 De l'imagerie a l'interférométrie

Un interférometre repose sur plusieurs ouvertures cotb@éseentre elles et généralement
séparées d’une distance bien supérieure au diamétre deechagerture. Au point focal (dans
un laboratoire interférométrique), on réalise en pratikgipérience de Young (1800) avec son
écran a trous. La pupille, pour deux télescopes, peut sealen ainsi :

1 (d) = ﬂl(U— %) g (a+ %) (1.18)

avecth = Bo/A. LéquatiorZIIB, permet de développer la transformée dei€iode I'image
au foyer de I'interférometre :

i(d, 1)

6(lj,/l)><7T1®7Tl(lj— %)+5(U,/1)xn2®ﬂ2(ﬁ—%)

+ 0(0, ) xrt @x%(U) +0(d, ) x 72 @ n* (0) (1.19)

Dans le cas de pupilles identiques, on obtient I'expressinvante :

(1) = 9(UA)Xxrer(l-w)+0(0A)x7rex(d+uw)
+ 20(U, 1) X 7@ () (1.20)

qui dans le cas de pupilles réduites a des trous infinimeiis giirmalisés par des diracs),
on obtient I'expression :

i(T.A) = Bt A)x |6 + oy + 25| (1.21)

On voit donc qu’un interférometre ne donne accés qu’a cetafréquences spatiales de
la transformée de Fourier de la distribution de flux de I'dbje fréquencal, et la fréquence
0.Ala fréquenceﬁ, on mesure le flux total (Quand il y a dispersion spectraéstde spectre
de I'objet) qui ne contient donc pas d’information spatiditectement. A la fréquence spatiale
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Up = I§//1, on mesure directement la transformée de Fourier de lallisitvn de brillance de
I'objet en cette fréquence. C’est I'application directélthoréme de Zernike et Van-Cittert.

On touche donc la tout I'intérét et la grande limitation dateérférométrie : on peut avoir
acces a des fréquences spatiales bien plus grandes que larslidation d’un télescope mono-
pupille (B peut atteindre jusqu’a 600m pour les interférometres éEtneais avec des données
extrémement parcellaires (puisqu’'une mesure ne donne gecé un intervalle de fréquences
spatiales, réduit a une seule pour une pupille infinimenteeu un instrument monomode
comme AMBER, tandis qu’'une image au foyer d’'un télescopendacces a toutes les fré-
guences spatiales échantillonnées par la pupille).

1.2.4 Propriétés générales
La cohérence

La cohérence spatiale C’estla conséquence directe du théoreme de Zernike-\Vaariré-
senté sectioiL.d.1. La visibilité d’'un objet “normal” (dppart fini,résolu, etc.) diminue en
augmentant les fréquences spatiales. Cela implique gueupewsource résolue écarter les té-
lescopes (soit augmenter les fréquences spatiales) faihdér le contraste des franges. On
peut voir cet &et dans le figurETl5.

10~ i i i i i i i i i 1.0

. Dec. (mas)
. Dec. (mas)

-20

0 20 40
\ AD. (mas)

Visibilité (sans unité)
o
—
|
Visibilité (sans unité)
g
I
|

0 50 100 0 50 100

Base (m) Base (m)

Fic. 1.5 — lllustration de la cohérence spatiale sur deux types dtebjen disque uniforme de 0.01” de diamétre
(a gauche) et une étoile double de séparation 0.05” donblepasantes sont partiellement résolues (a droite) en
bande H (1,7Bm, en bleu) et K (2,2m, en rouge). Figures inspirées de Millour (2003).

La cohérence temporelle La meilleure expérience montrant ffet de la cohérence tempo-
relle est I'observation comparée de I'expérience des tibMsung avec un LASER et avec
une source de lumiere blanche. Alors qu’il est trés facildadecaliser avec le premier, elle
est quasiment impossible a faire avec la seconde car on meetpmas les franges. Cela vient
de la cohérence temporelle des champs électrigues émigpaelix sources : alors que la
premiere est quasiment monochromatique, la seconde nbdietres nombreuses longueurs
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d’onde ditérentes, atténuant ontrastedes franges en s’éloignant de ldfdrence de marche
nulle.

La valeur ou le contraste des franges atteint une valeuqig{12 du contraste maximal
ou 0%), est habituellement appelée “longueur de cohéredes’franges. Elle est relié a la
largeur de bandaA ou a larésolution spectral® = 1/AA de I'instrument par la relation :

Lo = 2R (1.22)

La forme de I'enveloppe des franges correspond a I'ampditlel la transformée de Fourier
du filtre utilisé pour enregistrer ces dernieres. On peutdapartir de I'observation des franges
sur une large gamme deflirences de marche, trouver la forme du filtre spectral &tilis

Cet dfet est illustré par la figue—l.6 ou on peut voir des obseraateimulées de franges
de contraste 1 pour fiérentes largeurs d’un filtre spectral “porte”. On voit quesdle filtre est
étroit, moins le contraste des franges varie en fonctioradkffiérence de marche.
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Fig. 1.6 — lllustration de la cohérence temporelle pour trois bangestales données : 1% (en haut), 5% (au
milieu) et 25% (en bas) de la longueur d’onde centrale. Lagdig de franges correspondantes sont montrées a
droite.

La résolution

Remarquons sur un exemple (figlrel 1.8) que le support deteatrélation d'une pupille
est en général borné. Celle-ci effed est limitée physiquement par la taille du miroir pri-
maire de I'instrument. On peut donc simplement constatenmgiélescope ou tout instrument
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d’optique a une fréquence de coupure franche au niveau duetlie maximal de I'instrument
(toutes les fréquences spatiales de I'objet au dela defoégiegence sont perdues). La fréquence
maximale accessible par un instrument optique de plus gitemdetreD a la longueur d’onde

A estdoncf = D/, appelée fréquence de coupure de l'instrument.

0.74MD

1.22A/D

v
/ N\
/ \
/ \
/ AN
, .
N
0.95A/D ) \
g | | \\ n

) |
oS ~

Fic. 1.7 — lllustration de la résolution d’un télescope par I'obséina d’une étoile double serrée. On peut
distinguer les deux étoiles a partir d’envirafD. C’est le critére de Rayleigh.

Lord Rayleigh a inventé un critere adapté aux lunettes astraques d’alors pour déter-
miner les plus petits détails discernables a travers cesates. C’est un critere empirique sur
la séparation de deux étoiles proches a l'aide d’un télesaténl comme sur la figukeZ1.8. La
base de ce critére est qu’on peut distinguer (ou séparedelas étoiles quand elles sont plus
séparées que la largeur a mi-hauteur de la tache focale ongépmpulsionnelle (PSF pour
Point Spread Functignvoir la figure[L¥). Ce critere a ensuite été formalisé pawe pupille
circulaire (cas limité par la diraction) et correspond a une séparation angulaire de dgatsob
d’environ 1222 (le 1.22 vient du premier zéro de la fonction de Bessel). Rouélescope de
8m a1 =1um, le plus petit détail visible correspond théoriquemeniaads. En réalité, a cause
des perturbations introduites par I'atmosphere et avecoptigue adaptative (NAOS ou bien
MACAOQ), le VLT atteint une résolution maximale delOmas.

On peut étendre le critere de Rayleigh en posant que la loeitésolution d’un instrument
d’optique correspond a la frequence de coupure de sa pdeiterée. Cette derniere est égale
a B/ A pour deux trous infiniment petits séparésBje’est a dire pour un interférometre. Pour
un interférométre comme le VLT qui posséde des bases de 188mles UTs, la résolution
théorique maximale, ou pouvoir de résolution, est de l'eidi 2masen bandé (~2 um).
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La dynamique

La dynamique correspond au rapport de flux maximal entre yet divillant et un objet
faible détectables tous les deux dans le méme champ. Deaingisraux éets peuventfiecter
la dynamique d’un instrument, et j'en détaille quelques-ign:

— Les aberrations optiquedfets d’amplitude et de phase du faisceau incident a cause des
optiques, altérent la dynamique en étalant I'énergie denatfon d’étalement du point
(PSF poulPoint Spread Functiode l'instrument. On peut voir un exemple dékets de
la qualité de la pupille sur la PSF dans la figurd 1.8.

— L'atmosphere aussijoue un réle important dans la dynaeigu’image car elle introduit
des fluctuations de phase aléatoires dans la pupille dictglesa des échelles spatiales
plus grandes que le diametre de Fried (Fried 1966). La tgciend’optique adaptative
permet de réduire fortement ces contribution de phase stdaugmenter la dynamique
des images enregistrées.

— La dynamique du détecteur enfin, est primordiale car laratitun du détecteur sur cer-
tains pixels &ecte en général les pixels voisins. Toutes les techniquesrdaographie,
qui consistent a masquer les photons d’une étoile poure‘fgaparaitre” son environne-
ment existent a cause de céiet 1a.

L'aspect a retenir est que la limite de détection d'un obgéble est égale a 'amplitude
de la PSF dans tout le champ d’intérét. Cependant, avec desigees de déconvolution et
de reconstruction d’'images, cette limite peut étre abaisgéiquement a la racine carrée de
'amplitude de la PSF.

1.3 Linterférométrie en pratique

Nous savons maintenant I'intérét d’observer a l'aide d'nteiféromeétre : il nous permet
d’obtenir des informations sur le détail de la morphologd’dbjet inaccessibles a I'aide d’'un
télescope classique. Voyons maintenant quelle est la megmigtique d’obtenir ces information
au mieux (a la fois en quantité et en qualité).

1.3.1 Fonction de transfert

Comme on I'a vu sectidnL.2.3, un interférometre a pour buhdsurer en un point du plan
des fréquences spatiales (appelé aussi plan de la trarsgatenFourier de I'image de I'objet
(raccourci a “plan de Fourier”), ou encore de maniére caomi‘plan (U,V)") la valeur de la
transformée de Fourier de la densité de brillance de I'oBjetréalité et comme expliqué dans la
sectio .31, I'information de phase est en grande pagtidye, et ce a cause des fluctuations
de I'atmosphere principalement. Ce que mesure un interféne “parfait” se traduit donc
généralement par le terme suivant, aussi appelé flux cahiéstantané :

M =< EE? > (1.23)

Avec E! et E? les champs électromagnétiques provenant de chacun desdgés aprés
avoir traversé I'atmosphere et> correspondant a la moyenne sur le temps de pose élémen-
taire de I'instrument. On peut remarquer la similitude ddlae cohérent avec la fonction de
cohérence mutuelle (equatibnll.7), qui est idéalementdatifé que I'on cherche a mesurer.
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Fic. 1.8 — Figure illustrant I'efet de la qualité de la pupille sur la dynamique de I'imagk.gauche Pupille
idéale, son auto-corrélation et sa réponse impulsionasleciée (la tache d’Airy), ainsi que I'image d’un objet
guelconque (étoile quintuple) a travers cette pupille @s)b

- Au milieu : Dans le cas des UT (télescopes de 8m du VLT), on peut voir glstiuction centrale augmente
I'énergie dans les anneaux secondaires de la réponse iomuddle (PSF pouPoint Spread Functiontandis que
les bras de I'araignée créent des aigrettes ffeadition (pupille du VLT extraite de Rolland 2005).

- a droite : Le cas du télescope Keck montre en plustéede la segmentation du miroir : on obtient dgwst
ou copies de I'image répétée a intervalle régulier, altéaamsi le champ utilisable et la dynamique de I'image
(pupille extraite déhttp://astron.berkeley.edu/~fmarchis/Science/Keck/PerfectPSF/).


http://astron.berkeley.edu/~fmarchis/Science/Keck/PerfectPSF/
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Ce flux cohérent se décompose en deux parties, I'une projmsi@uiment et aux conditions
atmosphériques variables d’une pose a la suivlinteV,€% que I'on appelle habituellement
fonction de transfert instrumentale et atmosphérigtiéautre notéeu = V,e% la visibilité
complexe (ou facteur complexe de cohérence de la darfi@l)1d2. 'objet. En notani, le
nombre total de photons, la mesure instantanée d’un imtenigtre est :

M = N,Vo&%V,e = N, Ty (1.24)

C’est le termeu qui nous intéresse. On cherche donc a calibrer au mieux letitonde
transfertT ainsi que les variations de fluX.. Cette derniere se décompose en deux termes : un
terme instrumental et un terme atmosphérique.

— Le terme instrumental regroupe tous I&&ts de polarisation, vibrationstfets chroma-

tiques, etc. décrits secti@n1.13.4. On le considére géaeait lentement variable.

— Le terme atmosphérique quant a lui regroupe le bougé dgdrare piston et la disper-

sion chromatique décrits aussi secfion 1.3.4. |l est gée@ent rapidement variable.

On voit donc que la calibration de cette fonction de transdst primordiale pour pouvoir
obtenir des observables de qualité (bonne précision). Pinimiser les fets de la fonction
de transfert atmosphérique sur les données, rapidemeables, on minimise généralement le
temps d’intégration pour “figer” le term€&, ou bien on doit mettre en oeuvre un systeme de
correction en temps réel de ce terme (comme un suiveur dgdsgoar exemple).

1.3.2 Remplissage du plan de Fourier (U,V)

L'interféerométrie est une méthode d’observation a la foés tpuissante, car elle permet
'acceés a des fréquences spatiales inaccessibles parleéssofges classiques, mais aussi tres
handicapée par un trés mauvais échantillonnage du platigoQmir la figure[1.9). La consé-
qguence principale en est qu’un interférometre optiquejdiawd’hui ne produit pas d'images.
Cependant, cela est amené a changer dans un avenir prockexgrais possibilités pour amé-
liorer la couverture du plan (U,V) :

augmentation du nombre de télescopesecombinés simultanément. En passant de 2 a 3 té-
lescopes on multiplie par 3 le nombre d’échantillons ou basa passant de 3 a 4 on
multiplie encore par 2, etc. Un exemple type est le passagidiuments de “premiére
génération” du VLTI (MIDI ou AMBER) a 2 ou 3 télescopes, a l@¢snde génération”
(VSI et MATISSE) a 4 télescopes. La relation entkg le nombre de télescopesh le
nombre de bases est :

_ I\IteI(NteI - 1)

B 2

La super synthése d’ouverture : elle met a profit la rotation de la Terre au cours d’'une nuit
d’observation pour mieux échantillonner le plan (U,V). $das instruments interféro-
meétriques profitent de cette possibilitdieace et peu colteuse (en terme du nombre de
télescopes mobilisés mais pas en temps d’observationjufianter la couverture du plan
(U,V).

La couverture spectrale permet d’étaler les dliérents canaux spectraux dans le plan (U,V) et
ainsi mieux remplir ce dernier. AMBER est un exemple typideeette amélioration de
la couverture (U,V).

Np (1.25)
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Fic. 1.9 — - En haut :La couverture du plan (U,V) de OWL superposée a I'amplituddadtransformée de
Fourier d’'un modéle d’étoile binaire de séparation 3.65fdsvelorum) pour donner une idée des fréquences
spatiales sondées par un tel instrument. Le bleu correspéamdande J tandis que le rouge correspond a la bande
K.

- Au milieu gauche Couverture du plan (U,V) a deux télescopes (UT 1-3) : un pdéninesure est possible, qui
est insuifisant pour ajuster un modéle.

- Au milieu droit : En rajoutant un télescope (en passant de VINCI & AMBER paraexmultiplie par trois la
couverture du plan (U,V) et I'ajustement de modele de badévient envisageable (triplet UT 1-3-4).

- En bas a gaucheParsuper-synthése d’ouvertuos peut augmenter la couverture du plan (U,V) : quatre nuits
d’observations (6h chacune) avec les triplets UT 1-3-4, UZ-4, UT 1-2-3 et UT 2-3-4 dans les conditions
prévues du VLTI : un point calibré par heure. La reconstarcti’'image commence a devenir envisageable.

- En bas a droite La couverture spectrale augmente encore la couvertureau(pl,V) puisque chaque mesure
sonde de nombreuses fréquences spatiales (conditionsgzrde fonctionnement AMBER : J, H et K simultanés).
La couverture de plan (U,V) devient presque similaire aecellin télescope mono-pupille (comparer avec la
pupille de OWL au début) et la reconstruction d'images deviéellement possible.
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Tous ces aspects sont résumeés dans la fl[gule 1.9. On s’dpprtam utilisant toutes ces

possibilités on obtient des performances en terme de résolspatiale (mais pas de magni-

tude limite!) similaires a ce gu’aurait pu obtenir le progetropéen de super-télescope de 100m
OWL s'il avait été réalisé. Cependant il faut modérer celaywaaspect important : la cou-

verture spectrale n’est réellemertlieace que si I'aspect de I'objet ne change strictement pas
en fonction des longueurs d’'onde. Efiiet, si tous les canaux spectraux sont strictement in-
dépendants, on se retrouve dans les conditions de la figdrenlbas a gauche. En pratique,
I'utilisation de larégularisation spectraléans les algorithmes de reconstruction d’images per-
met de considérer les cas intermédiaires entre les deux.

1.3.3 Technigues de recombinaison cohérente

Les éléments suivants concourent dltacité d'un interféromeétre :

— Le premier élément est constitué des télescopes, callsatiel flux émis par I'objet. lls
se doivent de fournir un faisceau stable et fixe dans unetitiredonnée. A ce niveau,
un train Coudé sur le télescope (VLTI, KECK-I, CHARA, etd')tilisation de sidéro-
stats (ISI, IOTA, etc.) ou encore l'utilisation d’'un mirdertiaire asservi (GI2T) sont des
techniques déja utilisées. Le probléeme essentiel a ceunastal’éviter les vibrations des
structures supportant le train optique (comme celles edé@ss sur le VLTI et le Keck-I).

— Les lignes a retard égalisent ensuite le chemin optique ég diférents télescopes en
compensant la rotation de la Terre. La ausfiédentes techniques existent : des lignes a
retard a plusieurs étages avec une “grande” et une “peigeela retard (KECK-I, PTI,
IOTA), des lignes a retard “intégrées” (VLTI) ou encore paslidne a retard mais des
télescopes mobiles (GI2T).

— Le laboratoire de recombinaison, enfin, accueille lesumsénts recombineurs, équiva-
lents de la caméra des télescopes (voir la fifurel 1.10). Gemtissi que la mesure de
la qualité de faisceau se fait en temps réel. Les technigaesambinaison utilisent

toutes une variation de laftierence de marche entre les faisceaux afin de faire apparaitre

la figure de franges sur le détecteurfibrents types de recombinaisons existent, dont je

donne ici les principales :

— la recombinaison multiaxiale utilise les propriétés gétigues du plan image (ou
pupille) d’un systeme optique pour réaliser des frangescem“d’air” sur le détecteur
(voir figure[LI1). C’est a dire que la variation de DDM esttgga. AMBER ou le
GI2T utilisent ce type de recombinaison.

— la recombinaison coaxiale crée des franges de “lame a fara#ieles” sur un détec-
teur généralement mono-pixel couplé a une modulation teeflpade diférence de
marche (voir figuré_1.11). Le projet IONIC d’optique intégrésur IOTA) ou VINCI
(sur le VLTI) utilisant des fibres optiques sont deux exeraple ce type de recombi-
naison.

On peut donc imaginer la complexité d’un tel instrumentgeleasous-systeme étant asservi

avec une tres grande précision pour répondre a la conditorssaire que le bougé résiduel
des franges soit petit devant la longueur d’'onde (quelquiesons au plus). La figurEZT1LO
représente tous les sous-systemes d’un interférometmedéde VLTI,
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Etoile & observel

Front d’onde incident
Différence de marche
entre les 2 télescopes

Base projetée

’
/

Faisceau lumineux /

Ligne a retard

Laboratoire de recombinaiso

I

Fic. 1.10 — Schéma de principe d’un interférométre optique a longue belsjue le VLTI. On a représenté ici
deux télescopes pour plus de simplicité et les principagames de 'instrument : les télescopes, la ligne a retard
et le laboratoire de recombinaison. Ldfdrence de marche introduite par le pointage des télescepa(t) est
compensée par la ligne a retard, qui égalise ainsi le cheptique dans le laboratoire de recombinaison.
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Fic. 1.11 — a gauche Recombinaison coaxiale : on crée des franges de “lamessfacalléles” qu’on module
temporellement grace a des miroirs sur vérins piézoétpas. On obtient en général deux signaux déphasés de
IT sur deux voies séparées. L'enveloppe des franges corréspans a leur enveloppe de cohérence temporelle.

- a droite : Recombinaison multiaxiale : les franges sont généréesrparantage en “coin d’air” pour moduler
spatialement la dli€rence de marche. On obtient directement la figure de frasigean détecteur 1D ou 2D.
L'enveloppe des franges est alors la tache d’Airy de chaélestope individuel.

1.3.4 Limitations physiques

Pour bien appréhender la mesure interférométrique, il fiaunt seulement comprendre la
complexité d’'un montage comprenant de nombreux sousfagst@u’est un interféromeétre
mais aussi les principauxfets dfectant la mesure des franges d’interférence.

De nombreux probléemes peuvent altérer la mesure des frdugieda figure[L.IR) et en
voici une liste (non exhaustive!) :

La stabilité opto-mécanique impérative pour un interférométre impose des normes de-cons
truction et d’utilisation trés strictes : les interféromest sont construits dans des endroits
si possible non sismiques, avec de profondes fondationeseéléments massifs (table
optique, structures mécaniques). De plus, pour limiter aximum les vibrations dues
au vent, les fondations des batiments abritant le systemtarsependantes de celui-ci.
De méme, un soin tout particulier doit étre apporté a la cptice des éléments mobiles
(moteurs, télescopes et lignes a retard) afin de limiter axirman les vibrations.

La turbulence atmosphérique se manifeste par trois principauffets :

1. Le piston (ou diérence de marche entre deux télescopes), phénomene a grande
échelle, crée une fiérence de marche aléatoire globale entre les télescopmss. ||
manifeste par un déplacement des franges au niveau duelétdcordre de gran-
deur du temps caractéristique de ce déplacement est deugsadigaines de mil-
lisecondes, et 'amplitude du déplacement des frangeseskbudire de quelques
dizaines de franges dans linfrarouge proche. On utiliserpo pallier un sys-
teme d’asservissement qui compense en temps réel les fioowae diférence
de marche. C’est ce qu’on appelle un suiveur de franges.

2. Les variations d’angle d’arrivédifg-tilt), ou déplacement de la tache dédiction

du télescope, feecte aussi la recombinaison en génant la superpositionaites f
ceaux. On utilise pour compenser ceedes systemes de recentrage des faisceaux
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Etoile & observel

Front d’onde incident

Atmosphére

de températures différentes

~
~

Pisto,n// N
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Télescope 1

% /" Vibrations
/1 du train optique

 Correction active Systéme optique symétrique
. du front d’onde y Pig Y .

Suiveur / i

de franges * J/

Ligne a retard sous vide
Laboratoire propre
et thermalisé

(]

Fic. 1.12 — Figure représentant ledfets principaux fiectant la mesure des franges d'interférence dans un
interférométre ainsi que les principaux systéemes permietta les corriger : le pistonfizcte I'égalisation du
chemin optique tandis que te-tilt affecte la superposition des faisceaux. L'asymétrie éveletulel systeme
optique introduit desféets de polarisation et la ligne a retard, si elle n’est pas saue, introduit des féets de
dispersion chromatique. Les systemes permettant de eolaglupart de ceskets sont les systemes de correction
active du front d’'onde de chaque télescope (optique ade@ita miroir Tip-Tilt) ainsi que le suiveur de franges
pour stabiliser le piston.
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utilisant Ia aussi un systeme d’asservissement et desmonentables (ou miroirs
tip-tilt).

3. Les tavelures, ospecklescréées par les contributions des ordres de Zernike su-
périeurs, sont trés rapidement variables (temps caratitpre de quelques millise-
condes dans le visible). Bérentes techniques permettent de limiter ¢kdte

— L'analyse multispeckle (sur GI2T : Mourard et al. 1989) mpet d'utiliser de
grands diametres (et donc d’avoir plus de flux) sans avoirrdblme majeur
de calibration a cause des tavelures. Cependant, la mdgituaite est limitée
principalement par le diametre de Fried{Roddier & Lena 1984a,b)

— Le filtrage spatial (dans FLUOR, VINCI, AMBER) consiste asw#ectionner
gue la partie centrale de la tache dérdiction. On perd ainsi du flux mais on
garde l'information de contraste.

— L'utilisation de petits télescopes (sur SUSI, IOTA, PT&.e(diametre de I'ordre
du diameétre de Friedy, Fried 1966,c’est a dire 10 cm dans le visible et 30 cm
dans l'infrarouge proche) limite ce phénomene a un sinipktilt. Cependant,
cela se fait au prix d'une forte perte de sensibilité du systé

— Les interférométres utilisant des collecteurs de gramadhdire (VLTI, Keck-I)
font usage de I'optique adaptative pour corriger a la foisilt et reconcentrer
le flux dans la tache deftliaction.

Les dfets de polarisation réduisent le contraste des franges et introduisent doneisiflité
instrumentale qui peut étre variable au cours du temps. Paamédier on construit
des systemes optiques entierement symeétriques au coi@ damplexité accrue et d’'un
nombre de miroirs plus grand.

Les différences de transmission entre les flérents bras de I'interférométre peuvent &ec-
ter aussi la mesure interférométrique par une diminutionaidraste fectivement me-
suré sur le détecteur. Elles peuvent provenir déédents éets dont je donne une liste
ici : transmission faible sur un des télescopes, rapportStaghl diférents, angles d’ar-
rivée pas bien corrigés, pointage de deux étoilégedintes ;-). Pour cela on surveille
sur des voies spécifiques le flux sur chaque ouverture etfentee une calibratioa
posteriori(lors de la réduction des données).

Laligne aretard crée une dtérence de marche entre les deux faisceaux afin de compenser la
rotation de la Terre. Cependant, si celle-ci fait passefdisseaux lumineux dans l'air,
du fait du chromatisme de I'indice de réfraction de I'air, otient au foyer interféro-
métrigue une diminution du contraste des franges. Uneisalabnsiste a placer toute la
ligne a retard dans des tubes a vide (comme dans IOTA) afinaffeasichir totalement
de ce probleme.

Le chromatisme des éléments optiquepeut, comme pour les lignes a retartfeater le con-
traste des franges. Les éléments optiques fortement clicprea tels que les fibres, les
cubes polariseurs ou toutes les surfaces optiques trageod@iguement doivent donc
étre congus et testés avec soin avant d’étre utilisés.

Les bruits fondamentaux (bruit de photon, bruit de détecteur et bruit thermiqu#getent la
mesure des estimateurs quadratiques.
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1.3.5 Autres limitations

L'échantillonnage temporel des données c’est a dire le temps entre mesure sur I'objet et
calibration sur la référence permet de calibrer la fonctietransferf jusqu’a un certain
point qui donne la précision maximale de la mesure. Sur leN&vEc les UT, le temps
typique entre deux mesures est de 20 minutes, et c’est donesifacteurs limitants
majeurs des mesures.

Résolution de I'objet. La détection des franges est d’autant plusiclie que le contraste de
celles-ci est faible. Pour des objets trés résolus, on petssimplement rater I'observa-
tion par un contraste trop faible. Dans ce cas, il est mémessiple de définir si I'ob-
servation est ratée a cause des conditions instrumentalagrmsphériques ou a cause
d’un contraste trop faible.

1.3.6 Les mesurables interférométriques
Visibilité

On définit la visibilité ou contraste (non complexes) commenlodule de la transformée
de Fourier de I'objet, normée a 1 a la fréequence 0. Son estimatoté par ” s’exprime donc
(d’aprés I'équatiofiT.24) :

g _ IM]]
V=
N[l

Pour des raisons pratiques de correction de biais et delcaotaleur moyenne, on utilise
en fait I'estimateur suivant :

(1.26)

5 M2 \2
CNTE e
Cette grandeur est relativement peffidile a mesurer en interférométrie optique a longue

base car le termgT||> = Vg peut étre calibré relativement aisément. C’est pourqugraade

majorité des articles publiés jusqu’a présent se baseahtsiement sur cette observable. On

'associe généralement a la taille de I'objet : plus I'olgst dit “résolu” (c’est a dire étendu),

plus la visibilité est petite. Un exemple appliqué a des nexisimples (étoile binaire, objet

de profil gaussien, comme un vent ou un disque, objet de pmifibtme comme une étoile)
est présenté dans la figure-1.13. En pratique on utilise oouent la visibilité élevée au carré

pour des raisons expliquées dans la p&rfie B.2.2.

(1.27)

Phases

Référence de phase : La phasep, est plus dificile a mesurer car les variations aléatoires de
¢p dues a I'atmosphere obligent a avoir une référence de pDagerses techniques existent,
comme la référence de phase astrométrique, notammeagéetdivec le futur instrument PRIMA
(Quirrenbach et al. 1998; Delplancke et al. 2004). Elle prde retrouver toute I'information
de phase. D’autres techniques permettent de retrouverartie pubstantielle de I'information
de phase, telles que la référence de phase polarimétrigeieaaue la référence de phase spec-
trale (appelée aussi phasédrentielle, et présentée de maniere exhaustive dans cesoréahu
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Fic. 1.13 — Exemple montrant la visibilité de fiérents types d’objets simples : en trait plein noir une banai
de rapport de flux 0,9 et de séparation 10mas, en trait titeggda méme binaire mais de rapport de flux 0,1, en
trait-point vert un disque uniforme de diametre 10mas, entjlé bleu une gaussienne de largeur 10mas et en
trait-point-point rose le précédent disque uniforman point séparé de 10mas avec un rapport des flux de 0,1.

Toutes ces techniques consistent a “stabiliser” le tefpn®n mesure alors des phases relatives
a une phase de référenqzi'éf inconnue :

& = arg(Me‘”’rpef) (1.28)

Cléture de phase : La technique de “cl6ture de phase” apporte une observaplgé&men-
taire pour retrouver une partie de lI'information de phaseeftet, a trois télescopes, on dispose
de 3 mesures sur les 3 bases :

Ml,Z — Nl,ZTl,Zlul,Z (129)
M2,3 — N2,3-|-2,3’u2,3
M1,3 — N1,3T1,3lu1,3
Le point important est que I'atmosphér@exte de maniere indépendante les télescopes (et

non pas les bases). Si on natg' la perturbation de phase sur un télescope, cela se traduit pa
des fonctions de transfert de la forme :

T2 - V;,ze;(mz—ml) (1.30)
23 _  \/234(A6%-Ag?)
T = Ve

T8 — VE).,Bet(A(ps—Aqﬁl)
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La cléture de phase se calcule a partir du bispectre, quiresguantité calculée comme
Ceci:

BL23 = M12MZ3MLS (1.31)
Si on reprend les équations1.3@ef1.31, cela donne :

BL23 — N1,2N2,3N1,3M1,2ﬂ2,3ﬂ1,3*VE).,ZVFZ),3Vg).,3 (132)
@B -AP LA -AP-AF+ASY)

On peut alors remarquer que le terlg? — Ag* + A¢> — Ap? — Agp® + A¢! vaut zéro. La
phase du bispectre, appelée cloture de phase, vaut alors :

Y123 = arg(Bl’2’3) — arg(u1’2u2’3y1’3*) — q%,z + ¢(2),3 _ ¢(1),3 (1.33)

La relation de cl6ture de phase ne contient donc que de timdtion de phase en prove-
nance de I'objet. Cependant cette technique a un colt asgextant puisqu’on utilise trois
télescopes pour obtenir une seule cléture de phase, d'oérla ge 23 de l'information po-
tentiellement disponible. On peut voir un exemple de phasie eloture de phase pour divers
objets simples figuleZL14.

Hiérarchie des observables :

Lachaume (2003) a formalisé proprement pour la visibiliteel6ture de phase le cas ou
I'objet est dit partiellement résolu, c’est a dire qu’on deres fréquences spatiales entre 0 et
B/A. Il montre alors que les observables interféerométriquassitiues dépendent des termes
bien connus qualitativement que sont le diametrédéfini comme la racine carrée de la va-
riance - ou moment d’ordre 2 - de la distribution d’intens#€'asymétrieS (ou encore cou-
ramment appeléskewnessnoment d’ordre 3 de la distribution d’intensité) :

V2 o 1-4n°z%u? (1.34)
. 4
v WSo §7r38(¢ <u>)?® (1.35)
avec< U > la moyenne géométrique des trois bases utilisées pourdalad cloture de
phase. Par ailleurs, bien gu’il en fasse mention, Lacha2®@3) n’a pas formalisé le cas de la
phase diérentielle. Lagarde (1994); Chelli & Petrov (1995a); Varm(2003) I'ont formalisé
sous la forme d’une relation en fonction du photocegttenoment d’ordre 1 de la distribution
d’intensité) :
¢ w0 —2np-d (1.36)
On voit donc que lorsque I'objet est partiellement résdly,a hiérarchisation des obser-
vables interférométriques avec :

¢l > 11—V > |y (1.37)
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Fic. 1.14 — Exemple montrant la phase (en haut) et la cloture de phasea®nde dférents types d’objets
simples : en trait plein noir une binaire de rapport de fluxé,fe séparation 10mas, en trait tiret rouge la méme
binaire mais de rapport de flux 0,1, en trait-point vert ugdesuniforme de diamétre 10mas, en pointillé bleu une
gaussienne de largeur 10mas et en trait-point-point rogeélgédent disque uniformeun point séparé de 10mas
avec un rapport des flux de 0,1.
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En terme de dynamique du signal pour des objets non résolpartiellement résolus, on
aura donc tendance a s'intéresser de facon privilégiée asara de la phase et éventuellement
de la visibilité, et la mesure de la cldture de phase n’essagploitable que dans de rares cas
(voir l'article [ZZ2Z-3 pour un exemple sur I'étoileCMa).
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L'instrument AMBER
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2.1 Le programme scientifique

AMBER est I'instrument recombinant les faisceaux de tréisgcopes dans le proche infra-
rouge du VLTI. Un certain nombre de choix techniques ont &it§ fpour atteindre les spécifi-
cations imposées par le programme scientifique de I'ingnimle présente donc ici succincte-
ment ce programme scientifique puis les caractéristiqudmigues de I'instrument AMBER,
sur la base des informations contenues dans l'article A&epté Petrov et al. (2007).

2.1.1 Etoiles jeunes

Ce programme d’observation se base sur la possibilité goap AMBER de mesurer des
visibilités & mieux que 1% sur des étoiles de magnitue® KA cette magnitude, une centaine
d’étoiles jeunes et actives peuvent étre étudiées a lauttmolangulaire du VLTI, soit 2mas
ou 0,1 Unité Astronomique (UA). Une résolution spectral @@ permet d’observer les raies
d’émission et ainsi de caractériser la cinématique et Igphmmogie du vent stellaire. Enfin, une
mesure de cloture de phase permet de reconstruire des imatpeentaires de I'objet, et ainsi
mieux comprendre la physique de ces objets complexes. Déiglea ont été publiés sur ce
sujet avec I'instrument AMBER : Malbet et al. (2007); Tatell al. (2007a)

2.1.2 Noyaux actifs de galaxies

Ce programme a pour but de clore le débat sur la validité duéheodit “unifié” qui ré-
concilie les galaxies actives (AGN poActive Galactic Nuclgide type I, présentant des raies
optiques étroites et celles de type I, qui présentent des targes. Ce modele consiste essen-
tiellement en la présence autour du trou noir central d'we tie poussiére masquant ou non la
source centrale selon le type d’AGN. Le but de ce programméda® la détection directe de
ce tore de poussiére, détection possible sur une poignéendiédats si AMBER atteint la ma-
gnitude limite en K de 11. Aujourd’hui plusieurs essais detvation de I’AGN le plus brillant
du ciel austral : NGC 1068 ont été conduits sans succes.

2.1.3 Planétes extra solaires

Ce programme a pour but de réaliser la mesure directe durspgebasse résolution d’'une
ou plusieurs exoplanétes géantes chaudes filety ene étude préliminaire menée par R. Pe-
trov, M. Vannier et B. Lopez a conduit a la faisabilité de geetyl’observation : en utilisant des
données complémentaires de mesures de vitesse radiaiesnetprécision relative de 1Dest
obtenue sur les observables, alors une observation duspdanbétaire est possible. Comme le
rapport de flux entre I'étoile et la planéte varie tres foréernentre la bande J et la bande K, en
passant par la bande H, 'une des contraintes majeures santept de lI'instrument AMBER
est d'utiliser ces trois bandes spectrales simultanén@arhme pour des observations inter-
férométriques d’étoiles binaires, la mesure de 'angladinaison de I'orbite sera elle aussi
possible, nous donnant la masse de la planéte. Un dével@mpéméorique de cette technique
peut étre lu dans Vannier et al. (2006).
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2.1.4 Environnement des étoiles chaudes

Les étoiles chaudes telles que les étoiles Be ou les B[eesida Balmer en émission, sont
fortement suspectées d’avoir une enveloppe en rotatiohldqmésence a été en partie confir-
mée par GI2T (Mourard et al. 1989; Stee et al. 1995). Des nesdeéls que SIMECA (pour SI-
Mulation d’Etoiles Chaudes et Actives Stee & Bittar 2001) éié développés pour interpréter
de maniére globale la distribution spectrale d’énergidptme des raies d’émission ainsi que
les variations des visibilités et phases en fonction dergueur d’onde. AMBER a déja per-
mis de réaliser les premiéres observations interférométs spectralement résolues de la raie
Bry (voir les articles Malbet et al. 2007; Meilland et al. 200Meilland, Millour et al. 2007a
présentés dans cette thése). De plus AMBER avec la mesutétdeeade phas permettra en
principe de reconstruire les premiéres images d’envel®ppeumstellaires dans de nombreux
canaux spectraux. Et méme avant I'étape de la reconstnudiimages, les visibilités, clétures
de phase et phasedidrentielles mesurées peuvent donner des informationgepss sur la
morphologie de I'enveloppe (Malbet et al. 2007), son degréyinétrie
(Meilland, Millour et al. 2007a) et permet une étude détailde la cinématique de cette der-
niere (Meilland et al. 2007b).

2.1.5 Etoiles massives

Grace a sarésolution spectrale importante, AMBER peut aidemprendre la cinématique
complexe des environnements proches ldasinous Blue Variablef_BVs ou étoiles bleues
lumineuses et variables) comme le fameux systgi@arinae (voir les articles
Petrov, Millour et al. 2005 ; Weigelt et al. 2007), des WokyRt (WR) telles que? Velorum
(Millour et al. 2007) ou des autres étoiles massives (O etr2pemple), et les comparer a des
modéles de vents existants (comme par exemple celui det8lIMiller 1998). A la fin de
I'évolution stellaire, AMBER est en mesure de suivre lepéans soudaines telles que Novae
(voir I'article Chesneau et al. 2007) et Supernovee trés etieithps apres leur explosion.

2.2 Linstrument

2.2.1 Laconception optique

Le tableal Zl1 recense toutes les prérogatives d&setits programmes scientifiques d’AM-
BER. Les conditions importantes pour la conception detfimaent y sont encadrées en jaune.
L'instrument a donc été concu pour atteindre une magnitundiegel de 11 (~5% de transmis-
sion), avoir le choix entre trois résolutions spectrales, 13500 et 10 000, des capacités d'ima-
gerie (al'aide de la cl6ture de phase) par la recombinaigsdrnois télescopes et enfin la mesure
simultanée en J, H et K. S’ajoute a cela les techniques éntarfétriques de calibration comme
le filtrage spatial et la calibration photométrique simunéea pour obtenir un schéma général de
l'instrument, qu’on peut voir en figuie2.1.

On trouve donc sur I'instrument, dans I'ordre du cheminendenia lumiére :

— un ensemble optique d’alignement et de calibration detfiiment, matérialisé par le

CAU (Calibration and Alignment Unjtqui forme une source cohérente de photons;

— des filtres de densité neutre pour atténuer le flux des setnmgintenses;;
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Theme Couverture  Reésolution Magnitude Incertitude Imiager
scientifique spectrale spectrale K min. max. (cléture)
Obijectifs principaux

Etoiles jeunes J, H, K, raies moyenne 9 20

AGN K basse 102 oui

Exoplanétes J+H+K basse 5 104 non
Objectifs secondaires

Structure stellaire raies 2 104 oui
Enveloppes stellaires J,H, K moyenne 4 20 oui
Binaires K basse 9 19 oui
QSO et AGN BLR J, H, K, raies moyenne 11 10 non

TaB. 2.1 — Tableau résumant lesftiérentes recommandations correspondant a tous les progrsuiobser-
vation prioritaires de l'instrument. La synthése est qudmit avoir un instrument avec les bandes J, H et K en
simultané, la possibilité de choisir entre faible, moyeatleaute résolution spectrale, une magnitude limite supé-
rieure a 11 (avec une précision au minimum de 1% sur la vitghil cette magnitude), une précision limite plus
petite que 10* et une possibilité de reconstruction d'images (et donc ainsnene cloture de phase). Tableau
extrait de Petrov et al. (2007).

Filtrage spatial Anamorphose Recombinaison Dispersion spectrale

9

[ peb,2
i .| p'b]
Fibres optiques Detecteur
monomodes _ X
Optiques Pupille de Spectrographe
cylindriques sortie

Fic. 2.1 — Le schéma général de I'instrument AMBER avec ses princigdéments optiques'b, p’b? et
p3b§ sont les voies photométriques provenant de chaque télesstop est la voie interférométrique, la ou se
forment les franges d’interférence (Schéma inspiré delliatillour et al. 2007).
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— leBypasgyui permet d’envoyer le flux directement sur le détecteurmdétecteur tech-
nique sans passer par les filtres spatiaux ;
— le BCD Beam Commuting Devigegpermet d’échanger deux faisceaux pour calibrer les
effets de détection de la phasé&dientielle de I'instrument.
— des cubes polariseurs pour ne sélectionner qu’une diredg polarisation et ainsi maxi-
miser le contraste instrumental ;
— desffiltres spatiaux réalisés par des fibres mono-modesiemaile polarisation au foyer
de miroirs paraboliques hors axe. On en compte trois, un gloague bande (J, H et K),
les fibres étant mono-modes sur un intervalle spectral dpnné
— ’ADC Atmospheric Dispersion Compensatpri permet de compenser fiet de la dis-
persion chromatique atmosphérique sur la tache d’Airy erdba et H (en bande K cela
n'est pas nécessaire).
— des miroirs cylindriques pour I'anamorphose de la pugtlainsi optimiser I'énergie au
niveau de la fente du spectrographe;
— un spectrographe, qui disperse les faisceaux selon &sidutions et qui sépare les fais-
ceaux photométriques des autres faisceaux ;
— et enfin un détecteur Rockwell Hawai avec une électronialéseée sur mesure permet-
tant d’atteindre un trés bon niveau de bruit de12
La conception, le principe de réalisation de l'instrumemMIBER et de tous ses sous-
éléments sont détaillés dans les articles Robbe-Dubols(@087) et Petrov et al. (2007). J'ai
mis dans la figurE212 une vue générale de I'instrument tél gété réalisé (photo prise dans la
salle d’'intégration a Grenoble en octobre 2003) ainsi ge’'vme détaillée des sous-ensembles
principaux de l'instrument.

2.2.2 Les performances attendues

Je décris ici les performances attendues de l'instrumeneprenant I'équatiof 319 et
en cherchant le nombre de photons captés pour un RSB donsi@git donc de résoudre
I'équation du second degré suivante :

N2VI2M — RSB(/1Z + Nig)N. = RSB((/"1% + Nig)Nip — (VM7 + 1)Npio2) =0 (2.1)

La solution vaut alors :

2V 4 Nt + 2 JRSB(@V112 + Neg)? + 4RSBVHZM Ny (V112 + 1)

Nfim — 2.2
\ YEIY (2.2)
Par ailleurs, la relation entre nombre de photons et madeitst :
- 16RhCNM
Mim = _2 5 23
’ 09(1, 22239811x 1037 T S M[?/l?’) (2:3)
avec .

— Rlarésolution spectrale de I'instrument,
— hla constante de Planck qui vau6g2607x 10734 J s,
— Clavitesse de la lumiere, égale a 299 792 458,m
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SPG et DET Filtres spatiaux ADC Polariseurs

Y

I

A

Eléments d'alignement  Spectrographe Compensateur Filtres spatiaux

et de calibration atmosphérique K H J

Fic. 2.2 — - Au milieu :J'ai photographié I'instrument AMBER, dans sa salle d'gradion & Grenoble en 2004.
J'y ai rajouté le cheminement des faisceaux en couleursi gire les principaux éléments de I'instrument.

- A partir du bas-gauche et dans le sens inverse des aiguillese montre 1.e CAU (Calibration and Alignment
Unit), les densités neutres, Bypassle BCD Beam Commuting Devigees polariseurs, 'ADC Atmospheric
Dispersion Compensatpres filtres spatiaux et I'ensemble spectrographe-déte¢SPG-DET).
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— NIM ja valeur calculée en équatibnp.2,

— 39811x 10 le facteur de conversion pour passer d’un flux & une magniéndeande
K,

7 le temps de pose individuel de chaque image,

T la transmission totale (y compris le rapport de Strehl) gestrument,

— M le nombre d'images enregistrées,

— D le diametre de chaque télescope,

— Sle rapport de Strehl de la PSF,

— Alalongueur d’onde.

Le tablealZI2 recense les performances théoriques de&uinent AMBER en bande K
obtenues a partir de I'équati@nR.2 pour leffi@ientes résolutions spectrales disponibles sur
linstrument. Le temps de pose individuel est de 60ms, lelmerde poses est de 10 000 (10mn
de temps de pose), la transmission de 2%, le rapport de Sieesd%.

uT AT
Résolution 35 1500 12000 35 1500 12000
Magnitude limite \=100% | 11,3 7,2 50 (80 4,0 1,7
Magnitude limite \V10% | 9,4 5,3 30 (6,1 20 -0,2
Magnitude limite \=1% 6,7 2,7 04 |35 -06 -28

TaB. 2.2 — Performances limites théoriques de I'instrument AMBERmouRSB de 100 (données exploitables
pour la plupart des objectifs scientifiques d’AMBER), un fende pose total de 10mn (10 000 poses de 60ms) et
différentes valeurs de visibilités. Les autres paramétresqeocalcul sont : transmission de 2%, rapport de Strehl
de 50%.

2.2.3 AMBER surle VLTI
Linstallation dAMBER sur le VLTI (AlV) et premiéres frang es

Les éléments de l'instrument AMBER ont été fabriqué dansnl@mbreux instituts du
consortium AMBER : détecteur a Bonn, spectrographe a Arceptiques chaudes a Nice,
logiciel a Grenoble. Il a entierement été monté et testé adhie afin de démontrer ses capa-
cités a atteindre les performances attendues. A l'issugndédration, I'instrument AMBER a
passé un “examen” d’entrée de I'ESPr@visional Acceptance Euromal PAE) en Novembre
2003. 'ESO autorisa alors formellement I'instrument &étrstallé au Chili. Il a donc été en-
voyé et définitivement installé sur le site du mont Paramnal de I'AlV (Assembly, Integration
and Verification. A I'occasion de cette période, pendant des nuits de testmiques, l'ins-
trument AMBER fit & la surprise générale et avec une grandétéases premiéeres franges
d’interférence sur I'étoile Sirius (figuie2.3). Cependems de ces observations de nombreux
problemes techniques et un manque d’expérience dans leédu@s d’observations ne per-
mirent pas d’exploiter ces premieres données de maniéreatwante (manque crucial de
données de calibration).
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File : "AMBER.2004-03-23T02:36:34.814 fits"
Frame n° 81/1000

2500

N
o
o
o

Wavelength

1500

1000
50 100
/ / Number of Pixel\ \
Dark pixels Interferogram
Photometry 1 Photometry 2

Fic. 2.3 — Les premiéres franges d’AMBER sur I'étoile SIRIUS en mar8£200n peut y voir ce qu’enregistre
le détecteur, c’est a dire de gauche a droite une bande de pirsqués, le flux du télescope 1, celui du télescope
2 et enfin la figure d'interférence entre les deux.

Les commissionnings (COML1, 2) et vibrations du VLTJUT

Peu aprés, durant les observations de tests de l'instrufp@mimissionningsl’instrument
AMBER mit en évidence les limitations importantes du VLT kap aux vibrations importantes
de son train optique. Lors des observations du premier c@siarining, une grandefticulté
a maintenir les franges sur le détecteur et un tres faibléraste (y compris avec des poses
courtes, des objets brillants et de trés hauts contraseesiais) furent constatés. De nombreuses
guestions a propos de l'instrument et de son environnenestabilités internes, problemes
d’injection, temps de pose trop longs par rapport aux viarnatatmosphériques, etc.) furent
soulevées. Elles convergérent toutes vers une causeeaxtd I'instrument.

Une inspection visuelle de tous les éléments optiques eamgieces du train coudé au la-
boratoire focal lors du commissionning 2, permit d’idemtifune source majeure de vibrations
(voir la figure[Z4). Située au niveau de chaque optique atisptMACAO des UT, elle ne fut
malheureusement pas supprimée a temps pftecteer des mesures satisfaisantes de la stabilité
et des performances sur le ciel de l'instrument AMBER. Ceépan, cela permit d’ouvrir par-
tiellement a la communauté I'instrument AMBER avec desgrenainces trés conservatrices
en basse et moyenne résolutions spectrales. D'autresepneb| liés a la caractérisation des
lignes de bases (aboutissant a une forte dérive tempoeelee DM des franges) furent aussi
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OBS300 0002 ———> OBS300 0010 OBS300 0011 ———> OBS300_0024
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FiG. 2.4 — lllustration des vibrations des trains Coudé du VLTI :

- a gauche :graphe de corrélation Visibilité-RSB avec les ventilagedes armoires électroniques de MACAO
allumés (source principale des vibrationse trouvée pguijge AMBER).

- adroite :le méme graphe de corrélation, mais cette fois-ci les \artilrs sont éteints (méme étalé®sa, méme
nuit d’observation, quelques minutes apres I'enregisérendu premier graphe). Le RSB est multiplié par deux,
soit un gain d'un facteur 4 sur le temps d’observation poueoio la méme précision relative !

démontrés (figure2.5), poussant 'TESO a caractériser proent I'infrastructure du VLTI (tou-
jours en cours) et a trouver des solutions techniques a ¢ésyzrbblémes soulevés par l'arrivée
d’AMBER (non-fonctionnement de FINITO, vibrations, prébites sur les lignes a retard, etc.)
pour un fonctionnement optimal de l'instrument.

Les commissionnings (COM3, 4) et le VLTJAT

Eurent lieu ensuite (en 2005) des observations technigesées a identifier et résoudre
un certain nombre de problémes en suspens du VLTI : vibratiomméra de suivi IRIS, utili-
sation des télescopes auxiliaires, réglage des ligneadreitc.

Les deux derniers commissionnings en date (2006) conceii#ZR sur deux ATs, firant
de trés bonnes perspectives pour ouvrir a la communauté de tnés prometteur. Enffet,
alors que la visibilité moyenne constatée sur les UT soummsvébrations est de 20%, celle
obtenue avec les AT est en moyenne de 80% (voir la figule 2&fokt consenti par 'lESO
pour régler les trés nombreux problemes techniques aatueld_ Tl permet donc d’ouvrir en
2007 I'instrument AMBER avec trois AT, ouvrant ainsi pourpeemiére fois la possibilité
d’utiliser le VLTI 365 nuits par an.

Cependant, pour ses objectifs astrophysiques majeurs (&iGiXoplanétes), I'instrument
AMBER n’a pas eu 'occasion encore d’observer avec les UE sdirations. C’est pourquoi
il est nécessaire de régler ce probleme avant tout testautéte I'instrument et observations
a haute dynamique ou trés bas flux. Il faut cependant mettpespective le fait que le VLTI
en est encore a un stade de “défauts de jeunesse” et lamitgstiamenée a s’améliorer gran-
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Fic. 2.5 — Dérives des lignes a retard lors des nuits d’observatiotiqudigrement dfficiles ducommissionning
2 d’AMBER Cela montre I'extréme importance de la qualité dexleles de lignes de bases utilisés lors des nuits
d’observations.
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Fic. 2.6 — Graphes de corrélation typiques V-RSB AT :

- agauche graphe de corrélation Visibilité-RSB sur les UT (étoile ddileratione Sco), montrant la méme allure
que sur la figurg214.

- a droite : le méme graphe de corrélation, sur les AT. Remarquer leslléshdifférentes. Contrairement au
précédent graphe, les visibilités n’atteignent jamais z& qui montre que ligter est nettement plus contenu sur
les AT que les UT (vibrations résiduelles sur les UT tandis swr les AT on observe fdter atmosphérique).
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dement dans I'avenir avec finalement la mise en service pinelde FINITO et les travaux
progressifs prévus d’amortissement des vibrations des UT.

AMBER aujourd’hui

Linstrument AMBER n’en est donc pas encore a la fin de tousdsts pour pouvoir I'ou-
vrir complétement a la communauté scientifique. Pour Enstles modes ouverts reflétent
des performances conservatives permettant d’utilisestfiment aux précisions contractuelles
sans trop de soucis. On peut en voir une exemple dans laffigliceiPdonne les modes ouverts
de l'instrument AMBER ainsi que ses performances actugtiésode 78).

AMBER limiting magnitudes

Spectral Telescopes
Mode UTs ATs
DIT=25ms DIT=25ms DIT=50ms DIT=100ms
LR-HK K=7 K=3.6, H=4.0 | K=4.4 H=4.8 | K=5.1 H=5.5
MR-K K=4 K=0.6 K=1.1 K=1.6
HR-K K=1.5 Not Offered |

Fic. 2.7 — Modes d’observation ouverts actuellement sur l'instrut®BER en temps ouvert & la commu-
nauté scientifique (tableau extrait @all for Proposalgde 'ESO en période 78). lIs représentent les performances
“standard” obtenues par I'instrument avec les limitatided'infrastructure du VLTI.
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La mesure interferométrique dAMBER
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3.1L’équation interférométrique multiaxiale monomode

Nous avons vu dans la sectibnll.2 les possibilités d'unfé@meétre optique ainsi que
guelques-unes de ses limitations intrinséques. Noussations intéresser ici a la mesure phy-
sique des informations sur I'objet a partir d’'un interfér@tne multiaxial a fibores monomodes
tel quAMBER présenté chapitfé 2, utilisées pourfBanchir d’'une partie importante des pro-
blemes de calibration des franges. Un tel instrument pedeetettement mieux calibrer les
visibilités mesurées que pour un instrument multimode.

Cependant, la visibilité mesurée par un instrument monamaekt pas a strictement parler
la visibilité de I'objet mais ce qu’on appelle “visibilité adale” (Tatulli et al. 2004,\Voir pour
plus de détails), c’est a dire la TF en un point de la distrdyudl'intensité de I'objet multipliée
par les co#ficients de couplage de la fibre optique. Si I'objet est stmetet non résolu par
chacune des ouvertures de l'insterférométre, la viséitiiodale est égale a la visibilité de la
source et on peut faire I'étude comme pour un interféronféwemal”. Si I'objet est résolu par
chaque télescope, alors les deux soffédentes et il convient alors d’en tenir compte dans la
reconstruction d'images ou bien I'ajustement de modéle.

La particularité des fibres monomodes est que le faisceawrtie présente toujours le
méme profil spatial, ce qui aide grandement a calibrer lec@®ment des faisceaux provenant
des ditérents télescopes. Nous allons donc voir quelles sont lésatés de traitement du
signal classiques pour stabiliser au maximum les teMyext ¢, dans le cas général sur ce type
d’instrument.

3.1 L'équation interféerométrique multiaxiale monomode

L'équation interférométrique monomode d’un tel instrum@omme AMBER, présenté
en sectior2 de cette thése) est donnée par I'équbiioh 1r12)ldalan de Fourier et pour
un cas idéal. Nous allons ici expliciter l'interférogrammans le plan image au niveau du
détecteur avec ledtets principaux l'altérant, provenant essentiellement ladje spatial par
les fibres optiques monomodes. L'équation interféroméé&jglonne l'intensité pour chaque
pixel iy, illustrée par la figur€3l1. Dans le cas d’'un recombineuqteAMBER, multiaxial &
deux télescopes, nous avons :

i = Np'at + NpPaZ + 2NV-2V22 | [plal p2a cos(2r 2y + g1 + 6p7 + 637 + 45%)  (3.1)

Ou les ditérents parametres sont décrits ci-dessous :

k est le numéro de pixel dans la direction des franges (doedpatiale) ;

— i est le nombre de photo-€électrons dans le pixkln

— N est le flux de I'objet par canal spectral (nombre de photons) ;

— p! et p? sont les cofficients de transmission des deux faisceaux combinés.

Propre a l'instrument, nous pouvons trouver :

— & etaZ décrivent la structure spatiale du ¢heient de couplage pixel a pixel de la sor-
tie de fibre de chaque faisceau dans la voie interférométrides cofficientsb; et b?
existent aussi dans les voies photométriques : voir 'équniE.4). C'est la tache d’Airy
pour une ouverture ronde ou un profil gaussien pour une fibreomaode.

— fl?2]afréquence de codage spatial des franges sur la basedbieraf 12(1) = b'?/1).

— ay est I'angle d’incidence du faisceau sur chaque pixel.
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Fic. 3.1 — a gauche les mesures (simulées avec 2000 photo-électrons et underuiétecteur de £2) avec

en rouge le flux mesuré sur le premier télescope, en vert slaugieme et en bleu dans la voie interférométrique.
LesP' s’obtiennent en sommant les courbes rouge ou verte.

- a droite : Lesiy (équatior:3L) en bleu, avec les flux estirkég (équatiof.3B) en rouge et en vert. L'enveloppe
des franges est matérialisée en jaune, tandis que le catimé est matérialisé par une ligne discontinue.

— V% etg* correspondent respectivement & une perte de contrasteddisegiets de mau-
vaise superposition de polarisations et a une phase datmrioptique dans I'instrument
(termes instrumentaux lentement variables).

De plus, cette équation prend en compte les observablesmaatde I'objet astrophysique

et de I'atmosphere, c’est a dire :

— La visibilité modale de I'objeV>? (Tatulli et al. 2004).

— La phase modale de I'objgt?.

— Les variations de ¢liérence de marche achromatiques (ou piston), traduiteari@i%,ﬁ =
216%2/ 1. 612 est la diférence de marche instantanée entre les deux télescopes.

— Une diférence de marche chromatique introduite par les fibres eta#its en verre tra-
versés par le faisceau, I'air sec et la vapeur d’eau atmospless:>.

Les aberrations de phase rapide d’ordres (des polynémesmiék& Zernike 1934)) supé-
rieurs au terme de fférence de marche achromatique provenant de I'atmosphénadsgsent
dans le cas d’un instrument mono-mode comme AMBER par déatiars d'intensité, déja
prises en compte dans les @dgentsa; etaZ. Remarquons en outre que cette équation n'a pas
de dépendance explicite en longueur d’onde et donc tout cesyjyprésenté apres est consi-
déré dans le cas monochromatique (le cas multichromatisjuieaété dans les sectiohs—3]2.3
etlLI5). Enfin, I'équation interférométrique a deux tétgres peut étre généralisée a N téles-
copes W) :

Nie|

ik:ZNdaik+

Niel

> 2NVEVS paipial cos(2x a + o) + ok + 8 + 65

i<j

(3.2)

Lors de la mesure sur le détecteur de I'instrument, une reesomultanée du flux provenant
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de chaque télescope, not@gpermet d’estimer la contribution de chacun des faisceans ta
flux de la figure de franges au moyen de la relation suivante :

P'vi = Npa, (3.3)
avec dans la voie photométrique :
Npi><
P'= > Npbj (3.4)
k=1

A ce stade il nous manque encore lesffiointsy, etv;, mais ces derniers peuvent étre fa-
cilement estimés expérimentalement par une illuminateolthque faisceau indépendamment
lors d’'une procédure de calibration :

Ve = oo (3.5)
)

3.2 Le traitement de Fourier

Le traitement de Fourier a été introduit pour la premieres fem interférométrie radio par
Jennison (1958) pour mesurer avec précision la valeur damaformée de Fourier de I'objet
en un point du plan (U,V) a l'aide de son amplitude (ou vigi®)let de la cléture de phase.
Celle-ci est insensible auxfets décrits dans la sectibn T13.4 mais reste colteuse ea tBrm
rapport signal sur bruit (RSB) et ne permet de retrouver @% 8e I'information de phase.

Beckers (1981) a par la suite décrit la technique d’interfé@trie des taveluresfiiérentielle
(ouspeckle dferential interferometrytirant profit de I'utilisation d’un spectromeétre sur un té-
lescope pour mesurer des déplacements de photocentregtitssque la tache d’Airyquper
résolution Puis Aime et al. (1984); Petrov (1988) ont développé etigpplla technique inter-
spectrale dérivée de l'interférométriefidrentielle des tavelures pour I'étude d’objets simples
(étoiles en rotation). Petrov & Lagarde (1992) ont par ldestabriqué un tavélographefti-
rentiel et réalisé des observations sur des objets stlair rotation et des étoiles multiples. Par
la suite, Chelli & Petrov (1995a,b) ont formalisé dans le@aséral les erreurs et I'ajustement
de modéles associés a la technique d’interférométfiérdntielle.

Je présente dans les parties suivantes Iérdnts estimateurs généralement utilisés en
interférométrie et leurs barres d’erreur associées dapiafede Fourier. Je compare ensuite ce
gu’on obtient avec les estimateurs propres a AMBER.

3.2.1 Le principe général

Le principe repose sur I'équation interférométriqud 3.prenée dans le plan de Fourier
d’aprés I'équatiofi 21 :

Ntel Ntel . L. . . i i i i ij ..
i = (Z N da‘k) 5(0) + ) 2NVIVg! | papige? et s £1) - (3.6)
i=1

i<j
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Apres calcul de la transformée de Fourier de l'interférogmee on mesure la valeur en
deux points prédéterminés : la fréquence zéro et la fréquéric= B"//A correspondant a la
fréquence de modulation des franges. D’autres techniqusteet telles que la transformée par
ondelettes (Starck et al. 1994) toutefois plus adaptéembertéroméetres coaxiaux.

flux=15000, fx. rat. P1-P2=1, V=1
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Fic. 3.2 — lllustration du principe du traitement de Fourier.

- a gauche iInterférogramme enregistré sur un détecteur simulé avéxuwinde détecteur de &1

- a droite : La transformée de Fourier de I'interférogramme précédeet aerticalement I'axe réel et horizonta-
lement I'axe imaginaire. On peut ainsi visualiser aisénemiment on estime dans un premier temps module et
phase de la TF des franges a la fréquence de trévai B/ 1.

3.2.2 Les estimateurs “classiques”
Lestimateur quadratique de visibilité

Pour estimer le module de la transformée de Fourier a la éécuf'-) = B"//1, on peut
s’inspirer de la technique d’interférométrie des tavedugai consiste a calculer le module de la
transformée de Fourier a partir de la densité spectrale dsauce de I'objet. L'estimateur de
visibilité quadratique s’exprime alors comme le rapportadule au carré de la TF a fréquence
fil par le module au carré de la TF a la fréquence 0, estimé parepflotométriques de
chaque télescope :

':'i’j
s
4PIPI I, S0 vy
En élevant au carré le ternilg, on introduit un biais d(i aux bruits fondamentaux (bruit de
photon, bruit de détecteur et bruit thermique). En pratitjariste deux méthodes d’estimation
de ce biais :
— une extrapolation a partir des hautes fréquences du Breitii 2003a)

‘2

Vii2 = 3.7)
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— une estimation théorique directe a partir des informatide calibration (décrite dans
Tatulli, Millour et al. 2007, et dans la sectibn4]1.3 de edittese).

En ce qui concerne le premier cas et le deuxieme cas, latgtaégle bruit sur le détecteur
est généralement supposée uniforme (bruit blanc). Cepéndiste des cas ou la statistique
de bruit de la mesure dépend des fréquences spatiales @mtdmns d’une recombinaison
coaxiale. Cela donne un bruit qui n'est pas uniformémenrantéppatialement et qui peut in-
troduire des biais dans la correction de I'équalionh 3.9 panle.

50 00 T T T T T T T T T T T T T T T
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3000
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1000
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0 200 400 600 800 1000
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Fic. 3.3 — Exemple tiré de Perrin (2003a) montrant une observationemoge sur de nombreuses images de
linstrument FLUOR. On y reconnait le pic frange et un biaisali bruit de détecteur non uniforme (bruit plus
grand aux grandes fréquences spatiales).

Le reméde a ce probléme est une calibration du biais inttqudwile bruit de détecteur a
partir d'images ou le détecteur n’est pas illuminé (obteuwatermeé). On arrive alors a soustraire
ce biais indépendament du biais di au bruit de photons (guest uniforme).

S’ajoute a cela un bruit provenant des photons qui créenfluctgiation poissonienne. Elle
se traduit la aussi par un biais qu'il convient de soustrd@s données pour pouvoir estimer
'amplitude du pic franges.

L'estimateur complet de visibilité s’écrit donc :

~ 12
_ Hl"“ -b
Vi s (38)
4P'PI Y, B Vi 2 Vi

Lors de nombreuses réalisatiorid)(de la méme mesure, il convient de moyenner cette
visibilité. Papoulis (1965) montre que le meilleur estimatde cette moyenne statistique est
le rapport de la moyenne du numérateur par la moyenne du déateur (a condition que les
deux soient des variables aléatoires indépendantes gaunss)) :



54 Cuarrtre 3 : La mesure interférométrique d’AMBER

(3.9)

Npix Npix

4P'PI YV By V|J<>M

Intéressons-nous a l'erreur sur la visibilité du point de ¥laéorique. Pour cela je dérive
I'expressio.3B. J'obtiens donc une expression de I'evalable pour les petites erreurs :

), -

.92 0'2
V"Jz] 'T”' '2 o2 o2
2 _ [ f P Pi
o= X P (3.10)

I"‘FW

Dans les voies photométriques, nous avons d’apres I'éapldiy :

f

Npi><

P'=N.p > b (3.11)
k=1

Il faut noter ici que les termeld, dans la voie photométrique Biix dans la voie interfero-
métrique peuvent strictement étréfdrents. Je me place ici et dans la suite de cette thése dans
le cas ou les deux sont égaux (cas d’AMBER). On cherche urressipn simple du bruit sur

la visibilité, on peut considérer pour simplifier qE@Njif bl = 5' etzlt'j‘lx a, =a'.Onadonc:

P'= N,pg (3.12)
et
02 = (N, + Nin)p'B' + Npixo g (3.13)
et nous avons dans la voie interférométrique :
Y o 20 i
Hu;JH ~ 4N2V?pl gl pla/ (3.14)
ainsi que :
T
o2, = 20 .|
(el i H f H
P . . . . Ntel . .
= 8N*2V"12p'ozI p'ad | (N, + Ny) Z pla' + Npixoﬁet] (3.15)
i=1

Le bruit sur la visibilité s’exprime donc théoriquement par

v

(N* + Nth) Z’\itil piai + Npixo'get N (N* + Nth) pmﬁm + Npixo'get
M

|
N2V i2piad pia] (N, pmBm)?

2 _
Tz =

(3.16)

m=[i, ]

Ou la notatiorm = [i, j] signi_fie ‘m = I puism = j”. Dans un dort de simplification, on
peut considérer le cas simple ali= ' = 1. On peut aussi pos&p = N'. On obtient alors :
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SN+ N + Ny

2 VT :
NiNJ

m m . 2
NI+ Nth + Nplxo'det
Tviz = M

+VHi?
Nm2

} (3.17)

m=[i, ]

Pour simplifier encore, on peut supposer les transmissaergigues sur les fierents té-
lescopes, ce qui conduit a:

-
o2 . = vz Neet(N.. + Nin) + Npix03eq N 2V”2N* + Nip + Npixo2,,
v M N? N,?
Vi’j2 i 2 .
= o |V + Nig)(NL + Nip) + (2V'7° + 1)Npiode | (3.18)

Le RSB sur cet estimateur de visibilité peut donc s’expricenme :

RSB = Ve NV M 3.19
T oy i,j2 ij2 02 (3.19)
Vi) (2VH7 + Nee)(N, + Nip + (2V17 + 1)Nplxo-det)

Dans le cas a fort fluxi\. >> Npixo 3., €t N, >> Ng,), on peut exprimer le RSB par :

vz MN,
Oyij2 2Vi’j2 + Ntel

(3.20)

A fort flux, le RSB sur la visibilité est donc proportionnel¢N,V"/. Le RSB augmente
donc comme la racine carrée du nombre de photons et est pimopuwel a la visibilité.
Dans le cas a faible flud\, << Npixo3.) ona:

Vi,j2 N*Vi’j M
- 12 — (3.21)
Tviz  Tdet  \ Nin(2VH7 + Neer) + Npi(2V417 + 1)

A faible flux, le RSB est donc proportionnel au flux cohérdhVv"i. Dans tous les cas,
le RSB augmente en fonction de la racine carrée du nombre darsmécomme on peut s’y
attendre intuitivement).

Lestimateur de cléture de phase

La cléture de phase s’obtient tres simplement par la phasésghectre calculé a partir des
trois bases en question :

g2 = arg (22723 [1+9]) (3:22)

Dans le cas de nombreuses mesures, fiitsde moyenner le bispectre avant de calculer

'argument de phase :

7 = a7, @29

Abstraction faite des problémes de bouclage de la phase’eliegest mesurée modulg
on peut exprimer la cléture de hase en fonction des phasehaque base :
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w’ljz‘,g = ¢1,2 n ¢2,3 _ ¢1,3 (3.24)

On peut donc obtenir directement une expression du brulastiéture de phase a partir de
celui sur la phase :

2 2 2 2
Oyr23 = 042 T O s+ 0 s (3.25)

Il reste donc a estimer le bruit sur la phase. La phase s'exppar 'argument de la TF
de I'’équation interférométrique a la fréquence spatiakefdenges. Le calcul général s’entend
donc par:

-~ 3[i¥?
" = arctar{ -
R[iv?)
On peut en déduire I'erreur associée en dérivant I'expoessi

y ] _YX=yX
[arctar(x) Y (3.27)

) (3.26)

Cette expression s’obtient par la dérivée de arcfaqyi vautrlxz. On obtient donc :

Ty B [i#]+ Tae)> [i+]

1
ol = — _ Al (3.28)
oM R4 [17?] + 94 (17
Dans le cas simple ou la phase vaut 0, I'expression préoggéaxprime par :
2
ol = m (3.29)
o) R2 [71.2]

On connait I'expression deﬁ”ﬂ avec I'équatiofi.3.15. On peut donc exprimer simplement
't
aé[ﬁz] dans les mémes conditions que pour I'équaiion]3.17 par :
2

TR NN+ NG + Npor2e,

2 i=1
05[7%’2] =— = > (3.30)
et on a par ailleurs :
R [i+?] = ANINIVH? (3.31)
D’ou la variance de la phase, toujours valable pour de etitesurs :
2 _ Zil\l:tell(Ni + Nip) + Npixod, (3.32)

0’¢in - 8M NLNiVI’JZ
Par simplification, dans les mémes conditions que I'éqn&id3 on obtient :
Neel(N, + Nin) + Npixo'get

2 _
o5y = SNV (3.33)
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La variance du bruit théorique sur la cl6ture de phase simealors par :

o2 i<k VAV NG (N, + Niy) + Npix0 3t (3.34)
Y23 = Hi3<j Vi’jz 8M N*z ’

On peut remarquer en comparant cette équation avec I'@ni&i8B que si la visibilité est
la méme sur les trois bases alors amazs ~ V307.

Cependant, lorsque les visibilités sonfféientes, et notament lorsqu’une des vi§ibizlités est
I VIV
ﬁ. Cependant, comme indiqué a I'équation B.32, les expnessi@rreur dérivées ici ne sont
valables que pour de petites erreurs. L'expression desligqpour de grandes erreurs est encore
a déterminer.

Dans le cas exprimé par Lachaume (2003) d’objets seuleraettifement résolus, s’ajoute
au bruit important le handicap de la dépendance au cube @gsdinces spatiales qui font que
le signal a mesurer est nettement plus faible que pour legptiaga visibilité.

Enfin, Vannier (2003) a démontré quantitativement dansésetique le colt total (not®
en terme de rapport quantité d’information sur bruit sur Esaore de cléture de phase est 10 fois
supérieur au colt de mesure de la phafiédintielle a deux télescopes, et ce avec des visibilités
de 1. En &et, pour une quantité d’'information donnée (a supposer guysnase diérentielle
contient autant d’information que la cléture de phasepmhpte en moyenne un bruit de cléture
de phaseV3 fois supérieur & celui sur la phase. De plus 'amplitude idufiange vaut 12 de
celle du pic photométrique a 2 télescopes, tandis qu’elle ¥8 a trois télescopes. Le rapport
signal sur bruit est alors diminué d¢3/2. Enfin, en terme de “co(t” d’observation, on utilise
3 télescopes d’'un c6té et 2 de I'autre, d’ou un facte@rsBipplémentaire sur cet estimation du
codt :

nettement plus faible que les deux autré$y << V23 et V? << V19), on a

3 [3
Cy ~ V3x 5 \Ec(p = 3,18% Cy (3.35)

En terme de temps d’intégration, a quantité d’informationstante (1 cloture de phase a 3
télescopes dans un cas, une phafémdintielle a 2 télescopes dans l'autre), la cléture de phase
“colite” 3,18 ~ 10 fois plus de temps d’intégration que la phas@édentielle mesurée a 2
télescopes.

3.2.3 Lintérét d'observations spectrales

Le flux cohérent complexe d’un interférométre est calcukusuintervalle spectral donné.
Si I'intervalle spectral est grand en regard de la longuéondk, on parle de mesure “large
bande” (comme sur FLUOR ou VINCI). S'il est petit, on parleralde mesure a bande spec-
trale étroite ou mesure quasi monochromatique. La mestiedags faite pour chaque longueur
d’'onde indépendamment. Un spectrométre permet donc larmssuultanée de la figure de
franges dans un ou plusieurs canaux spectraux.

L'atmosphere, source d’une perte importante d’'informatie phase de I'objet a cause des
fluctuations aléatoires deftiérence de marche sur les interférométres (voir sdciiofif] Beut
étre mise a profit pour retrouver en partie cette informatjcdice a une modeélisation de son
comportement chromatique. Eff&t, au premier ordre, la loi de déphasage chromatique due a
la différence de marche achromatique atmosphérique (appeléémstsm”) est trés simple :



58

Cuarrtre 3 : La mesure interférométrique d’AMBER

o(t
ot.2) = 220 (3.36)
En plus de ce terme de piston, un terme constantoffae) provient de la référence de
phase arbitraire que I'on prend lors du calcul de la TF dediiférogramme. La phase observée

image par image peut donc étre aisément modélisée par :

Pobservélls 1) = dobjefd) + Pofrselt) + Ps(t, ) (3.37)

La phase de I'objet peut elle méme étre décomposée en faraticmmombre d'onder =
1/4:

Pobjef(d) = a+ %) + C(%) (3.38)

On voit donc ici que le tes termeéggseteta son indiscernables, et de méme des termets
276(t). La phase de I'objet est donc mesurable a deux termes priscanstante et une droite
dépendant de- = 1/4, le nombre d’onde. On parle alors d’interférométrié@ientielle car
on compare deux longueurs d’ondes voisines. Cette phasgessirable de maniére robuste et
I'estimateur associé s’appelle phasédtentielle.

Lestimateur de phase diférentielle

Le calcul de phase fiérentielle repose sur le principe que I'atmosphére agitsphase
de maniéere déterministe et que donc les variations de phesead’atmosphére en fonction de
la longueur d’'onde sont faibles. Partant de |a, on peut @&libans faire d’erreur grossiére la
phase a une longueur d’'onde par une phase calculée a unelordjonde voisine.

¢iéijiff - arg(?if’ J.(/?Lwork) [Tlfj]* (ﬂref)) (3.39)

On appelle le canal spectl[ii'p‘]* (Arer) “canal de référence” et le canal spec{f?‘l]* (Awork)
“canal de travail”. Le bruit sur la phaseftéirentielle se décline donc en deux bruits, un sur le
canal de travail et un sur le canal de référence. Le canalfdeernee peut étre calculé sur un
seul canal spectral, de préférence proche du canal deltraais on peut aussi le moyenner
surN, canaux spectraux afin de diminuer le bruit résultant sur Espldiférentielle. Dans la
pratique, on fectue en plus de cela une correction du terme de piston aaligqume de I'équa-
tion[3:3% avant de calculer le canal de référence de manattéruer fortement sa contribution
majoritaire a la variance de la phase. Mais dans ce cas, utrderpiston intervient en plus des
bruits fondamentaux. Erflet le piston peut s’exprimer comme :

¢6(t9 /l)/l
2n

_ N% ; 9s(t, DA (3.40)

5(t)

2n

donc la variance du piston, s'il est correctement calculppear de petites erreurs, vaut :
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292
ol = i Z 0-¢’1
° N, £ 472N2
NS S BN
N,{ 7 ¢47T2N,l
/12
- 2 0
~ <0'¢>/1 TN, (3.41)
avecy la longueur d’onde centrale de I'intervalle spectral cdésg. On a donc :
¢
O'¢§ = <—\/%l (342)
A
I ! I
c
8 15+ i
Q.
(%]
T
C
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Nombre de points dans le canal de référence

Fic. 3.4 — Figure illustrant l'intérét d’utiliser un maximum de canaspectraux pour le calcul du canal de
référence. Le bruit sur la phasefférentielle tend de maniére asymptotique vers les bruitddorentaux de la
phase quand le nombre de canaux spectraux du canal de aEféregmente. Le cas ou on utilise un seul canal
spectral dans le canal de référence augmente les erreificsediément de V2 si on connait parfaitement le piston
et de V3 si on doit I'estimer en méme temps que la phasidintielle. En bleu, on voit I'écart attendu d’erreur

y = ,/ixl qguand le piston est parfaitement connu, en vert on voit ftéadendu quand on doit estimer le piston
en méme temps que la phasé&étientielle et en rouge I'asymptoye= 1.

D’aprés I'équatioi 333 et en remarquant gtfg = 0%, onadonc:
ref ¢pist
0_2”_ = 0-2“' + 0_2”_ + 0-2“'
¢ diff “work ‘ref ¢pist

Niei(N. + Nin) + Npix0 g,

. Niel(N. + Nin) + Npix0 3,
8MN2Vii2

8MN,N2V/i.i2
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N, +2 Niet(N. + Nin) + Npixo—(ziet

N, 8MN2Vi-i?
N, + 2
= ANA o2, (3.43)

Le canal de référence sert a fixer la phase a zéro a l'intédiewe canal. Le canal optimal
correspond au minimum de bruit sur la phasgédentielle. Il correspond donc au minimum
de NI{JZ et donc a tous les canaux spectraux a disposition (voir figifemais on se retrouve
alors avec un biais quadratique, le canal de travail (la ocatcule la phase tférentielle) étant
compté deux fois. On peut donc utiliser en pratique commaeladmréférence tous les canaux

spectraux sauf celui ou est calculée la phaffiédintielle. On est certain alors d’obtenir la plus
faible erreur possible sur la phasdfdrentielle.

‘ I

Phase de l'objet i Canal de travail
05+ ! ! ! h
/ \\ Canal de référence
‘ [ | -

-
Longueur d'onde
141

| [ .
215 216 217 2.18
Wavelength (um)

5 -
%oo = =
9 / -— -—
«© <—

& \ /‘ / \

. Solution 2 :
Solution 1 : Canaux spectraux Solution 3 :
Toute la fenétre spectrale juste avant le canal| |Canaux spectraux juste avant
moins le canal de travail de travail et juste aprés le canal de travail

Phase (rad);

Phase différentielle gl
mesurée

Phase

05 \ Vo,
Tats 216 T 2w 215 216 217 218

216 217
Wavelength (um) Wavelength (um)

216 217
Wavelength (um)

Fic. 3.5 — Les diférentes définitions possibles du canal de référence poatdalae phase @fiérentielle, et la
phase diérentielle associée sur un exemple d’objet avec une erpelep rotation émettant dans la raie)Bfa

gauche).

Il faut remarquer ici gu'avec cette définition, le canal di&rénce est variable en fonction
de la longueur d’'onde. La maniéere deffanchir de cette variation est expliquée en section
HT3. Il faut remarquer aussi que d'autres définitions diatde référence existent (Vakili et al.

1998a,b), que je citeici :
— un canal de référence composé de un ou plusieurs canauregpgaste avant (ou apres)
le canal de travail (voir figure—3.5) :

Aret ~ Awork — 04 (3-44)

La phase diérentielle est alors proportionnelle a la dérivée de la plikesl’'objet.
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— un canal de référence situé de part et d'autre du canalhlttaoir figure[3.5) :

Awork + 64
Aret { /lWOI’k —s1 (3.45)

La phase diérentielle est alors proportionnelle a la dérivée secomda ghase de I'ob-
jet.
Les diférentes définitions possibles du canal de référence etdelaid phase dliérentielle
associé sont résumées dans la figure 3.5
Ces définitions sont nettement moins avantageuses en terrappbrt signal sur bruit, mais
permettent de sf&ranchir de la correction du piston atmosphérique, ce qui @iee intéressant,
notament a faible flux lorsque le calcul du piston est entadlnée erreur trés importante (alors
I'équation[3.41L n'est plus valable).

L'estimateur linéaire de visibilité

La visibilité linéaire utilise la connaissance de la phatevers la phase fiérentielle pour
construire un estimateur linéaire de visibilité. Bfe¢la valeur instantanée de la TF de I'objet
peut s’exprimer comme :

Tif,i( A) = 2N \/i+] @i+ 276/ A ihorrset (3.46)

On voit alors qu’en soustrayant la phasé&étientielle a celle du flux cohérent on n’a plus
gu’a recalculer un piston et urffset pour imposer en moyenne une phase nulle. L'estimateur
linéaire de visibilité est alors :

% [TI’J(/I) X e_l¢dlﬁ 2n) /A~ l¢oﬁset:|

Vlllrjl (1)

NpIX

2\/PI Pl ZNW k=1 Vk

4N*VI’J \/WCOS( ¢ ¢I(SJ + ¢IF’)J - dlﬁ 27[5' J//l ¢°ﬁset) (3 47)

2 PP s s

La valeur moyenne de cet estimateur est calculée a partia daleur moyenne du flux
cohérent (Papoulis 1965) :

(3.48)

) @ - (e,
2 J(PP S v S ),

lin

On voit donc la I'un des défauts de ce type d’estimateurs sbolgigé de corriger le piston
image par image avant de moyenner, sous peine de perdrel'tofdemation contenue dans
I'estimateur. De plus, afin de garantir 'absence de biaisstinécessaire idéalement de calcu-
ler la phase dférentielle sur un autre échantillon que celui sur lequel @owe la visibilité
linéaire.

On v0|t donc de plus que si on veut un estimatefticace, il nous faut calibrer les deux
termesp™? et 22, et que le termety’ + ¢y s'élimine par le terme) + 2761 /4 + g1,
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Enfin, tant que l'erreur sur la phasefdirentielle est petite, le terme d’erreur sur
cos(g? + ¢” + ¢ + ¢ — Pt — 218" /A — g1L,) est en “1- 1/x2” et donc négligeable par
rapport aux autres termes d’erreur. L'erreur sur cet eseomapour les petites erreurs, est donc :

viiz 0?2 P2 +Plo?
2 X )|+ —P__F
v Vil ( )= 2(P'Pi)312 (3.49)
Et donc d’aprés les equatlom [2.__3!]333 14°ef 3.15, etsmidanto? & aa” jona:

2 i’iz( ) S (NE+ NK) + Np.xadet 2NN + N ND + NDNE 4+ Niieor2 (N + N

T T ™ 4Vi-i2NiNJ 2(NIN1)3/2

(3.50)
Lorsque la transmission est la méme sur |gBédents télescopes, on peut simplifier cette
expression en :

Iln(/l) 4M Ng ( ' )
Le RSB s’exprime donc par :

Vin 2VhIN, VM
O-VI j

0 (Ner+ AVEA(N, + Nop) + (1 + V)N,
Dans le cas a fort fluxy, — ), le RSB peut s’exprimer comme :

V) -
_lin o\ &2 (3.53)
Ty (Ntel + 4V1Hi9)

Le RSB varie donc exactement comme celui de la visibilitédgatzque de I'équation-3.20,

avec cependant un facteur Iégéremefiedent, a 'avantage de I'estimateur linéaire. Dans le
cas a faible flux, — O)on a:

(3.52)

Vin 2N,V M
v et \ Nin(Nigt + 4Vii%) + Npiy (1 + 4Vi-i2)

A faible flux, le RSB varie donc comme le flux cohérent ( de méme dans I'équation
321, avec une facteurftiérent).

(3.54)

L'estimateur de visibilité di fférentielle

La visibilité différentielle (ou visibilité relative) part du méme postulateda visibilité

linéaire mais utilise un canal de référence calculé comme [aophase dférentielle, c’est a
dire divisé a la visibilité linéaire :

() = T x @2 e | 2 [PLOPI) TR V() SN V()
A) =
d|ff

T () x @0 2000 [0, )PI(1) T () TR ()
(3.55)



3.3L’'apport de la phase gférentielle

63

On a donc, comme pour la phaséféientielle, une expression du bruit théorique comme
Ceci:

O-\Z/i,j = O-\Z/i,j +0—\2/i,j
diff work ref
= N/l O-V:i’r{. (356)
et donc le rapport signal sur bruit de cette observable vaut :
Vil VA
dift _ Na+1 Vi (3.57)

T N oy
Il faut remarquer ici que, comme pour la visibilité linéaioe calcul d’erreur suppose que
I'erreur de correction du piston achromatique est néglitgd_e gros avantage de cet estima-
teur est sa tres faible sensibilite auffe¢s dfectant directement la visibilité (le termég, de
I'équation[I.2H) tels que Igtter atmosphérique ou instrumental. La visibilité quadratigtie
linéaire sont toutes deuxtactées fortement par ceffet, tandis qu’au premier ordre et sur un
intervalle spectral petit, la visibilité férentielle n’est pasféectée.

Petite compilation

Nous allons ici nous attacher a comparer |leBédéntes observables présentées précédem-
ment, du point de vue uniquement du bruit de photons, du beudétecteur et de la visibilité
moyenne enregistrée sur le détecteur.

La figure[3® regroupe pourfliérentes valeurs de visibilités (respectivement 0.01, 011 e
de gauche a droite) les rapports signaux a bruit désrdntes méthodes de calcul de la visibilité
des équationis 3118, 3152[ef3.57 et par ailleurs les bruigdimentaux des méthodes de calcul
de la phase présentés dans les équalions[3.33, 333kt 3.43.

On y voit que intrinséquement, quelle que soit la visibititéyenne, les nouvelles obser-
vables présentées dans cette these (visibilii@mintielle et phase fiiérentielle) présentent,
pour le méme bruit des données observées, un gain variartienfacteury?2 et un facteur 2
en rapport signal sur bruit, ou en niveau de bruit, par rajpgax observables “classiques” que
sont la visibilité quadratique et la cloture de phase.

3.3 Lapport de la phase dfférentielle

3.3.1 Apport potentiel dans I'ajustement de modeéles

Je m’intéresse ici a voir quelle information la phasé&éatentielle apporte réellement en
plus de la cléture de phase a un interféerométre muni d’'untepeétre comme AMBER. Sur
un exemple de modélisation ¢ sources ponctuelles, je m’inspire de Lachaume (2003) mais
je m’intéresse a un cas ou l'objet est résolu par I'intenfiégtre. Ces sources sont décrites par
2Ns — 2 paramétres pour leur position (la position de 'ensemiele sburces est inconnue, et
les positions relatives sont définies a partir de la postieta premiére) e, Ns flux.
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Fic. 3.6 — Cette figure compare a gauche les rapports signaux a brufsnetion du flux enregistré sur le
détecteur des trois méthodes de calcul de la visibilité daaton$3119 (visibilité quadratique, rouge, trait pjein
B52 (visibilité linéaire, vert, trait discontinu) EL31%Visibilité différentielle, bleu, trait pointillé), et a droite les
bruits en fonction du flux enregistré sur le détecteur sumdéshodes de calcul des phases des équdiionk 3.34
(cloture de phase, rouge, trait pleln).3.33 (phase abswérg trait discontinu) di3.43 (phaseiérentielle, bleu,

trait pointillé). Le trait vertical discontinu représenéelimite de bruit de détecteur.



3.3L’'apport de la phase gférentielle

65

Il est important de noter ici que je ne fais aucune autre hygse que celle d’'observations
simultanées dans plusieurs longueurs d’ondes. Notamdiuthjet est achromatique, on peut
s’attendre tout de méme a des variations du signal de phfigesdiielle puisqu’on sonde des
fréquences spatialesfiérentes selon la longueur d’onde (ce qui équivaut a “vombjét a
des échelles diérentes aux longueurs d’onde successives, voir la figule Dahs le cas ou
la phase dtérentielle est nulle quelle que soit la longueur d’onde,dat@inte géométrique
est alors trés forte la aussi puisque la phase de I'objet neglers étre qu’une droitefline
dépendant du nombre d’onde auftéientes fréquences spatiales considérées.

Une comptabilité des mesurables et des inconnues va nonsdarréponse. Posoh, le
nombre de télescopes utilisés lors d’une observatigg, le nombre d’observations indépen-
dantes #ectuées sur le méme objet (par exemple par super-synthégeedfure a des points
(U,V) différents) etN, le nombre de canaux spectraux observés. Nous avons alors :

Cas “défavorable”

Dans ce cas, seule la visibilité est mesurable par I'interf&tre (2 télescopes ou bien
mauvaises données). On a aléfl%"\i}L‘l) NobsN, Visibilités etN, flux mesurés par le spectro-
metre. Le nombre de degrés de libelfiéu probleme vaut donc lafiiérence entre le nombre
d’observations indépendantes et le nombre de parametme®déle, soit :

— 2Ng+2— N,Ns (3.58)

Le nombre maximal de sources ponctuelles qu’on peut madligbtient alors en annulant
le nombre de parametres libre8 & 0) :

Ntel(l\zlte|—1) Nop<N,

N. =
° (N, +2)

+1 (3.59)

Cas “classique”

Nous avons acces dans ce cas a la visibilité et |la cloture alseplon obtient alors :
— Ne®e N N, visibilités ;

— G lfe2N,, N, clbtures de phases (Monnier 2000) ;

— N, flux (mesurés par le spectre, puisqu’on dispose d’'un spaete).

Le nombre de degrés de libeitévaut donc :

Nigi (Nt — 1 Niet = 1)(Niet — 2
D = %NobSNﬂ + (Nee )2( tel )NobsN/l + N,
—_ 2NS + 2 - N/l NS
= (Niet = 1)"NopgN, + Ny +2 = (N, + 2)Ns (3.60)
On aalors:
_ 2
N = (Ntel = 1)"NopsN,y 1 (3.61)

(N1 +2)
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Cas “différentiel”

On rajoute la phase fiiérentielle aux autres observables pour ce cas. Nous dispasars
du spectre, des visibilités, de la cléture de phase et dedaeptiiférentielle :

— Ne®a-DN, N, visibilités ;

— G lfe2N,, N, clbtures de phases;;

— Ne®a-DN, N, phases diérentielles;

— N, flux (mesurés par le spectre, puisqu’on dispose d'un spaéte).

Il convient alors de bien faire attention au nombre d’égquegiindépendantes de phase dont
on dispose. Enfeet, la cléture de phase et la phasééentielle se recoupent fortement et
des corrélations peuvent apparaitre. Nous avda$Nie — 1)/2 x NopsN, mesures de phase
différentielle et Kie; — 1)(Nier — 2)/2 X NopsN,; mesures de cloture de phase, et allgsiNe —
1)Nopsinconnues supplémentaires dues aux pistong&ttsde phases perdus dans le calcul de
phase dtérentielle (voir introduction de la secti@n3P.3). Si oit fa compte, le nombre total
de phases mesuréedN — 1)*NopsN; — Niei(Niel — 1)Nops) peut étre supérieur au nombre total
d’'inconnues Kie/(Nier — 1)/2 X NopsN,) @ partir d’'un certain nombre de longueurs d’onde.

Explicitons ces corrélations : d’aprés les équationsI3tBIH, la cléture peut s’exprimer
en fonction de la phaseftérentielle par :

Yy = gll gl — o - Do trset™ ¢g|;fset+ ¢Ic’,|;fset— S - or + ol (3.62)

Par conséquent, on a la une équation reliant les pistons dt$ets perdus dans les phases
différentielles (voir section’3.3.3) par rapport a la phaseagdt :

i,jk i, i,k ik i,j j.K i,k i,j jK i,k
l//IJ - ¢diff - ¢diff + ¢Idiff - _¢offset_ ¢offset+ ¢Ioffset_ s 95 T ¢I5 (363)
La cléture de phase n'apporte donc de I'information supgiétaire par rapport a la phase
différentielle que sur deux des inconnues perdues dans catiérdgiun piston et unftset de
phase peuvent étre retrouvés). Elle apporte ddlg € 1)(Nwel — 2)Nops €quations en plus au
lieu desmz('\'w"z) NobsN, attendues dans un premier temps. On obtient par conséquent :

Neef(Nig) — 1 Nief(Nig = 1
D = —tel( ;el )NobsN/l + (Ntel - 1)(Ntel - 2)N0b5+ tel(—;el )NobsN/l + N/l
- NteI(NteI - 1)Nobs_ 2Ns + 2 - N/le
= (Ntel - 1)(Ntel N/l - 2)Nobs+ N/l +2- (N/l + 2)Ns (364)
D’ou le nombre maximal de sources modélisables :
Nq = (Neet = )(NielNy — 2)Nops 1 (3.65)

(N, +2)
Cas “idéal”

On a acces a toutes les mesures de phases et d’amplitudendl(pigr référence de phase
par exemple). Le compte nous donne alors :

— Ne®a-DN, N, visibilités ;

— RN, N, phases;
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— N, flux (mesurés par le spectre, puisqu’on dispose d’'un spaete).
Le nombre de degrés de libeitévaut alors :

D = I\IteI(NteI - 1)N0bsN/1 + N/l
- 2NS + 2 - N/l NS
= (Niei(Ntel = D)Nopg)N; + N +2 — (N, + 2)Ns (3.66)

etdonc:

Ns _ NteI(NteI - 1)NobsN/l
(N1 +2)

Jai illustré ces propos par la figuieB.7 dans laquelle jgiroduit les dférents résultats
selon les observables disponibles pour un instrument &8dépes et une dispersion spectrale
similaire a celle d’AMBER pour un seul triplet de bases glizalent d’'une nuit d’'observation
(6 triplets de bases, soit 6h d’intégration).

On en conclut que l'utilisation de la phasdfdrentielle dans I'ajustement de modéles per-
met de retrouver quasiment les performances qu’on peutdatiesi on mesure directement la
phase (par référence de phase avec PRIMA par exemple) a ¢gharie trentaine de canaux
spectraux simultanés. L'utilisation de la phasgéientielle dans I'ajustement de modéles per-
met donc de multiplier par/2 (amélioration de 50%) les performances d’'un ajustement pa
rapport a I'utilisation seule de la visibilité et de la clédéude phase. Un gain trés important au
vu du faible nombre d’informations disponibles habituelent avec les observations interféro-
métriques actuellement est donc possible.

+1 (3.67)

3.3.2 \Vers une meilleure reconstruction d’'images (?)

L'idée est la méme que précédemment : a quel nombre maxinpkdks utiles (ou resels)
peut-on s’attendre dans une image reconstruite a I'aidénderférométrie ? Dans le cas d’une
image, les positions des points formant I'image sont cosneton ne cherche a contraindre
que les flux associés a chaque pixelNgiest le nombre de pixels par cété de I'image, alors
le nombre d’inconnues est ON%N,l au lieu de N, + 2)Ng — 2. En reprenant donc le raisonne-
ment précédent, et en supposlts observations indépendantes (supersynthése d’ouverture
ou changement de bases) on parvient aux valeurs suivantes :

— Lors de l'utilisation des visibilités uniquement (on nt@mnt alors pas une image mais

I'auto-corrélation de I'image) :

Ny (N — 1
Np = \/—te'( 5  Nops + 1 (3.68)

— Quand on exploite visibilités et cléture de phase on obtien

Np = V(Neel = 1)°Nops + 1 (3.69)
— Quand on ajoute les phaseffélientielles, on obtient :

Np — \/(Ntel - 1)(N|t\IeIN/1 - 2)Nobs n
A

1 (3.70)
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Fic. 3.7 — Intérét d'utiliser la phase fiérentielle dans I'ajustement de modeéles : a gauche posmapshofun

seul set de bases) et a droite pour une nuit d’observaticet$gle bases calibrés). En trait plein noir est représenté
le nombre maximal de sources contraintes par une obsemdgi® visibilités uniquement. En trait discontinu vert
est reporté le nombre de sources contraintes en ayant ado@sea les observables disponibles (visibilités et
phases). En trait pointillé rouge est montré I'ajustemetassique” avec visibilités et cléture de phase. Enfin en
trait point-tiret bleu est reporté I'ajustement avec vildies, clétures de phase et phaseéentielles (sauf pour

le cas a 2 télescopes ou on fait I'ajustement avec seulenehilités et phases férentielles).

- En haut :a deux télescopes (MIDI).

- Au milieu :a trois télescopes (AMBER)

- En bas :a quatre télescopes (VBMATISSE)
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— Etenfin dans le cas ou on connait 'amplitude et la phasedb@ence de phase, on a :

Np = \/NteI(NteI - 1)Nobs+ 1 (3-71)

La comparaison de cesftrents critéres peut se voir sur la figlire] 3.8. On peut renesrqu
gue sans faire d’hypothése particuliere (par exemple emsapt une régularisation), 'aug-
mentation du nombre de canaux spectraux n’ameéliore pasufilietoeconstruction d’images,
sauf si on utilise l'information de phasefifirentielle. Cependant 'amélioration apportée par
la phase dtérentielle par rapport a une reconstruction d’'image “étass’ (c’est a dire utili-
sant la visibilité et la cl6ture de phase) est de moins en sno@tte a mesure qu’on ajoute des
télescopes (voir figure—3.8). Le gain important dans la rettastion d’'image apporté par la
phase diérentielle se fera donc essentiellement sur des instrigfis@mi imageurs” (a faible
nombre de télescopes) semblables a I'instrument AMBER dutan MATISSE (dans ce cas
on gagne environ 30% de pixels en plus a utiliser la phaférdntielle). Enfin, le gain est
guasiment le méme quel que soit le nombre d'observatifinstaées.

Il faut aussi noter que la phasdi@rentielle apporte un gain phénomeénal a deux télescopes
(pour MIDI par exemple), car elle ouvre la voie a la recondinn d’'images avec ce type
d’instrument, précédemment jugée impossible a réalisestison du manque d’'information de
phase sur I'objet.
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Fic. 3.8 — Lapport potentiel de la phaseftérentielle dans la reconstruction d'images poufédents inter-
férometres, en utilisant la super-synthése d’ouvertur@ swits d’observation successives (42 mesures calibrées
pour N, bases simultanées en considérant 1h par point calibré)aRgm®@r en regardant les équati@nsB[68,13.69,
B70 e31711 que le nombre de nuits d’observation ne chanagment pas les gains respectifs déBdentes mé-
thodes. Les codes de couleurs sont les mémes que pour la@iglui@n peut voir le résultat pour MIDI (en haut

a gauche, pour 2 télescopes), pour AMBER (3 télescopes,rattaoite), pour MATISSE ou VSI (Lopez et al.
2006; Malbet et al. 2004, 4 télescopes, en bas a gauche) et'pgoothétique KEOPS (Vakili et al. 2003, 36
télescopes, en bas a droite). L'apport est phénoménal ptdi (& phase diférentielle permet de faire de la re-
construction d'images tandis que c’est strictement imipdspar les méthodes classiques puisqu’aucune cléture
de phase n’est disponible!), relativement significatif pAMBER (imagette 15x15 au lieu de 13x13, soit 33%
de pixels en plus) ou MATISSESI (22x22 au lieu de 19x19, soit 25% de pixels en plus aussikmpresque
insignifiant pour KEOPS (229x229 au lieu de 226x226, soit 2%pistels en plus).
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4.1 Le traitement du signal dAMBER

4.1.1 Les briques du traitement

Pourquoi pas Fourier ?

Fic. 4.1 — La limite principale de I'algorithme de Fourier est sa masgaolérance a la diaphonie des pics-
franges. En ffet, pour optimiser le rapport signal sur bruit, il conviert limiter au maximum I'échantillonage
des franges. Dans le plan image, cela revient a limiter lie @ la PSF et la fréquence de codage des franges. Le
fait d'utiliser des fenétres spatialement limitées emteain étalement des pics franges et une contamination entre
eux (de haut en bas,ftérents échantillonnages des franges, AMBER est dans leedadidure du bas).

La diaphonie des pics franges présente le plus gros probégdefique au traitement de
Fourier et aux interférométres utilisant ce type de tragetrdes données. Eifet, les pics
franges se recouvrent toujours partiellement du fait dailketfinie des pupilles (et donc de la
taille infinie des pics franges) de l'interférométre lorgn’recombine plusieurs télescopes sur
le méme détecteur (comme sur l'instrument AMBER, voir fiddi®).

Le traitement de Fourier n’est donc jamais optimal puidagxiste toujours une contami-
nation due au fenétrage de la figure de franges et a I'écleamtdge de celles-ci. Le but de ce
chapitre est donc de présenter un algorithme tout a faiteamwpour lequel j'ai participé a son
application pratique, qui est moins sensible a la diaphdesepics franges que I'algorithme de
Fourier.

Hofmann & Malbet (1998); Hofmann (1999) ont proposé un dthare dérivé de l'algo-
rithme ABCD (Graser & Leinert 1998) permettant de travaidleec un nombre limité de pixels.
Chelli (2000) a ensuite produit I'analyse compléte de cgb@hme. Puis E. Tatulli (2004) a
testé cet algorithme sur des données simulées d’AMBER é&tijerésenté lors de la confé-
rence SPIE de Glasgow en 2004 (Millour et al. 2004). TatMlllour et al. 2007 (sectioh'd.2.4
de ce travail de thése) ont ensuite appliqué l'algorithmie@lss données réelles enregistrées en
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laboratoire, et enfin, j'aiffectué une analyse complete des données sur le ciel, et prapes
méthode d’analyse adaptée aux mauvaises conditions lastd&bservation d’AMBER dues
aux vibrations du VLTI.

Cet algorithme, appel®RVM] pour “Pixel To Visibility Matrix” (prononcer “pitouvi-ene”
pour étre dans le coup), est une approche dans le plan imageigument interférométrique
permettant de sfranchir des défauts dis au fenétrage. Cette approche astia angulaire
du traitement du signal interférométrique sur l'instrum&MBER. Le principe consiste a
ajuster les franges dans le plan image par un motif de célorpréétabli afin d’en extraire
les observables de base intéressantes, que stinkleohérentet laphase instantanégue je
décris plus loin.

Concernant les observables traitées, E. Tatulli dans s& thdéveloppé dans le détail I'es-
timateur de visibilité quadratique, sujet a de nombreuishi#ficiles a prendre en compte lors
de la calibration. En complément de ce travail, je dévelapipge maniéere détaillée les estima-
teurs de cl6ture de phase, de phagiédentielle et de visibilité diérentielle, sujets a d’autres
biais bien sdr, mais globalement moins sensibles aux praséctuels du VLTI, évoqués dans
le chapitrdb de ce manuscrit.

Pré-requis

Le traitement des données d’AMBER f&ctue a partir de I'interférogramme enregistré au
niveau du détecteur. Cet interférogramme est décrit pquii&on interférométrique_3.2 décrite
en sectioi3]1. AMBER dispose d’une calibration photométi(équatiof313) qui permet de
corriger I'interférogramme de son continu :

m = ix - PV, — PV (4.1)
Que I'on peut réécrire comme :

Neel

My = Z 2NV \piapia) cos(2nfHay + o)) + gl + o) + o3 (4.2)

i<j

Nous utiliserons toujours par la suite cet interférogranoogigé de son continu (qu’on
appellera par la suitey, voir la figure[42) comme base du traitement des donnéest Il e
possible aussi de prendre gt les fluxP' dans le traitement. On ajuste alors un nombre de
paramétres plus grand (comme expliqué dans Tatulli & LeBoug006) et le traitement est
moins sensible & une éventuelle mauvaise correction phatmmae (notamment a faible flux).

Principe de I'algorithme [P2VM]

Il consiste a séparer dans le plan image ce qui provient diotenation de la figure de
frangesdes dfets quialterent ces frange$our cela, on utilise la figure de franges produite par
l'interférometre en observant une source ponctuelle (I&JLALette figure de franges est en-
suite ajustée aux données en la déphasant et en la mettéahalle image par image. C'est ce
déphasage et ce facteur d’échelle, appelés “flux cohéremplexe instantané”, qui constituent
les briques qui nous intéressent pour construire les oabky interférométriques.
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Fig. 4.2 — agauche Lesiy en bleu repris de la figufe3.1, avec les flux estirﬁiéﬂ,; enrouge et en vert. L'enve-
loppe des franges est matérialisée en jaune, tandis quati@g@stimé est matérialisé par une ligne discontinue.
- a droite : Lesm, avec en jaune I'enveloppe des franges et en trait pointiiéldes x.

La méthode Cette méthode, dérivée des techniques télecom, s’appa#éhtde desndes
porteuse’ On sépare le motif de franges instrumentales contenu kentermes 2f"Joy et

¢’ des autres termes de phase= ¢;' + ¢}’ + ¢, ce qui nous permet de poser le flux cohérent
complexe comme :

CH =R+ (4.3)
avec respectivemeRR! etl"! les parties réelle et imaginaire de ce flux cohérent. Elles so
définies comme suit :

Npix . ..
R = 2NVEI pipi 4| > alak x cosg'! (4.4)
\ m=1
Npu )
1M = 2NVA /gl \ D B X sing"” (4.5)
m=1

La modulation des franges, appelée “ondes porteuses” peut @ elle étre exprimée par :

(4.6)

(4.7)

De I'expressiorl 4]l et des quatre précédentes, on déduitenitare simple desn en
fonction deR"! et1"! :
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Nte' Lo - PR
me= > IR+ gi (4.8)

i<j

Cette expression des, permet de séparer la partie instrumentale, contenueajasd,’
et la partie “astrophysique” (objet atmospheére) contenue dans Rs$ et 1), On s'intéresse
donc a I'estimation d&"J et '), qui consiste & minimiser lg? suivant :

Npi Niel -,. i .,- i 2
o (my - BN (IR + dl1)

2 i<j
XRI = (4.9
RI kz:; T
Le bruit L'expression du bruit assochéfﬁK vaut d’aprés I'équation 4.1 :
Ntel o
O'ﬁk = O'izk + Z Vlj( O'E,j (4.10)
j

théorique : En supposant uniqguement les bruits fondamentaux et ungtisfa¢ poisson-
nienne pour les flux, on a pour chaque terme de I'équatiorédeitte les expressions théoriques
suivantes :

2 ik + 05 (4.11)

o, P!+ 03 Noix (4.12)

g

ol o5, est le bruit du détecteur (~&2 pour AMBER).afm peut donc s’exprimer sous la
forme théorique suivante (bruit de photon$ruit de détecteur) :

Ntel Neel
o2 =i+ Z vl’<2PJ' + [1 + Npix Z VIJ(Z] 0ot (4.13)
=1 =1

statistique : Une approche statistique pour calcudf;?rk consiste a calculer la variance
desm sur lesM réalisations de la méme mesure :

o = (ME),, — (MY (4.14)

Cependant cette approche suppose que toutes les condib@rd identiques sur I'en-
semble des données considéré. Par exemple, les frangentdsé/trouver au méme endroit
sur toutes les images afin d’obtenffextivement la variance associée aux bruits fondamentaux
(bruit de photons, bruit de détecteur), ce qui n’est pas sequand on observe en I'absence
de suiveur de franges. Ce probléme majeur peut étre résalttileyant I'expression du bruit
théoriqudZ. 113 au lieu de I'expression statistique.
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Formulation matricielle

L'équation[4.8 peut étre reformulée sous forme matricjateconsidérant qu'il s’agit d’un
systeme d’équations linéaires décrit par :

Rl,Z
Np Np .
ol o ot T L2 g LN R
my 1o M M A .
12 i AN 12 i N RLNo
_ , ) ,Np , , ,Np
m = | g . ¢ . G d .. d’ . d 12
1.2 i 1Ny 12 i 1,Nb -
M N CNox = ONpw  ONoe = Ope - Oy |i]
| 1,Np
: R:i
mc | = [V2PM]| (4.15)
: -]

On peut montrer que la minimisation g de I'équationTZP est équivalente a calculer
I'inverse généralisée de la matricéJPM] (en efet minimiser ce? est équivalent a résoudre
le systeme d’équations correspondant). On appeR&M] cette inverse généralisée. Elle vaut :

[P2vM] = (T[V2PM][C] ™ [v2F>|v|])‘l T[V2PM][C] (4.16)

Avec [C] la matrice de covariance du bruit, diagonale lorsque Igslpidu détecteur ne sont
pas corrélés (ce qu’on suppose dans le processus de trattaateel). On peut inverser la ma-
trice [T[VZPM] [C]? [V2PM]] si elle est bien conditionnée. C’est le cas quand les piogéa
du systeme de franges ne se recouvrent pas complétement,aeriopet d’autoriser une lIégére
diaphonie entre les pics et ainsi minimiser le nombre delpixglisés pour échantillonner les
franges, ce qui n’est pas possible avec le traitement dadfaliassique. On pourra se reporter
aux theses Lebouquin (2005); Tatulli (2004) pour plus deitgtDans le cas d'AMBER, la
diaphonie entre les pics est modérée et cette matrice esttdaojours inversible. 1l y a donc
toujours une solution & ce systéme d’équations et on pejatcsucalculeiR" et par simple
multiplication matricielle :

R :
L[ =[P2VM]| m (4.17)
| :

Bruit

L'expression du bruit suR"/ et I peut étre établie a partir des, et de la matrice de
calibration P2VM] a condition que le bruit sur cette derniére soit négligegidr rapport a
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celui sur lesm,. En dfet, si on notegfli(’j et gli(’j les codficients de la matriceH2VM], le flux
cohérent s’explicite par définition :

Npi>< o . Npix o
Ri’j = Zgll(’Jrn(’ ||’J = ZfL’Jn}( (418)
k=1 k=1

On en déduit I'expression des; ; eto3; en fonction deg,’, & etm :

B = 2@ s ot = () o g (4.19)
k=1 k=1

Rapport signal sur bruit

Le rapport signal sur bruit du flux cohérent est tout simplenexprimé en fonction de la
partie réelle et la partie imaginaire du flux cohérent ca@ilde I'expression des bruits sur ces
dernieres :

(4.20)

2 1 RIZ(A, 1) 1112(, 1)
RSBI0 =, 2. [(a oy 1) ’ (a - 1)

~ Le terme-1 est un débiaisage du RSB. Efiet, lorsque le signal tend vers zéro, on a
RI(A,1)° ~ 0;(4,1) du fait quec? (4,t) est une estimation du bruit a partir du signal. Donc

s

lorsque le RSB tend vers 0, le terrﬁfé% tend vers 1. Cette expression du RSB tend donc
S

bien vers 0 lorsque le “vrai” RSB tend vers O.

4.1.2 Calibration des ondes porteuses

Nous avons vu précédemment la méthode de calcul des fluxesadkénterférométriques
avec une observation et ce qu’on appelle les ondes portenrsérialisées par la matrice
[P2VM]. Nous allons voir ici comment calibrer en pratique ces anplerteuses. L'algorithme
présenté ici repose sur la connaissance de deux paramagtasientaux essentiels dans la
formation de la figure de franges :

— La fraction de flux qui provient de chaque télescope dangleadide frangesv‘k

— La forme des franges, ou ondes porteuses, déphaséescifeetd,’.

C’est pourquoi I'utilisation d’'un instrument avec l'algttrme [P2VM] nécessite d’avoir
acces a une figure de franges de référence et donc une sowaldation a la fois cohérente
et stable dans le temps.

Les VL sont estimés a partir d’'images ou une seule voie photonuétnigest pas masquée
(lignes 1, 2 et 5 de la table4.1). On peut ainsi calculer paxgixel le rapport de flux entre la
voir photométrique intégréeP( dans I'équatio_313) et la voie interférométriquép(a, dans
I'équation[3B).
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| Fichier| Tel. 1| Tel. 2| Tel. 3| y° |  Allure | Variable calibrée

1 O X X | X %
2 X O X | X V2
3 e) e) X | X c>®
4 O O X |0 d>®
5 X X O | X v
6 e) X O |X ¢’
7 e) X O |0 d;?
8 X ¢) O | X ¢’
9 X e) O |0 d;?

Tas. 4.1 — Séquence de calibration compléte des franges instrunesn@isignifie que I'élément correspondant
est activé, tandis que X signifie qu’il est désactiy&est la phase introduite pour calibrer kb On commence
par calibrer la base (2,3) pour faciliter I'exploitationsdebservations a 2 télescopes (car alors le traitement de
Fourier est applicable).
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Les CL" sont estimés quant a eux a partir d’'images ou deux voies piéitmues sont ouvertes
(lignes 3, 6 et 8 de la table_4.1). J'ai rajouté I'exposant Qrgndiquer que pour I'obtention
de ces données de calibration, on n’introduit pas de dégkaPaur obtenir qu‘;’ il faut faire
une manipulation cosmétique. Efiet ce qu’on obtient en réalité sur le détecteur vaut :

= N°p'aj + Npla) + 2NOV V) [ pdlpia) cos(2n il + g}t + ¢y ) (4.21)

Cette manipulation cosmétique consiste donc & soustredreermesN°p'a, et N°pla)
, . . 0
comme dans I'équatidnd.1 pour obterriy' .

mi® = 2NOVIIVEL \Papia)cos(2rfHay + ¢y + gy (4.22)

Puis, la connaissance du terrq,ézﬂi‘i PLP)Vi, v, obtenu & partir deg, permet, en opérant
une division du terme de I'équati@i 4122, d’obtenir direstat une estimation deb’.

Les dL’j s’obtiennent de la méme maniere, sauf qu’on introduit artifiement un déphasage
¥° dans l'instrument afin de décaler la figure d’interférencese fraction de franges (4 de
frange idéalement).

i = Nopal + N pla) + 2NV, IVl paipia) cos(2r fHiay + ¢y + gy, +70)  (4.23)

Aprés soustraction du terme continu, on obtient doncrd@sjui peuvent étre transformés
end,’ par division du terme de flux comme précédemment.

M = 2V, Wik Papia) cos(2 iy + ¢y + gy + o) (4.24)

Cependant I'anglgy peut tout a fait étre diérent de 9€et un ajustement doit étre fait pour
calculer Iesd I correctement. Cela a été expliqué dans la thése d’E. T&20Ii4) et consiste a
utiliser la proprlete d’orthogonalité dey’ etd;’ (produit scalaire nul).

A noter que formellement, la source mterne de calibratian atet a la fois sur la visibilité
mesurée notéVé’AU (si la source est partiellement résolue par les bases mstrtales) et sur
la phasep’,, (effet de phase chromatique qui peut provenir du CAU ou d’autéseénts de
calibration). Dans le traitement actuel sur l'instrumeMBER, cet dfet est corrigé lors de
I'observation d’'une étoile de calibration en plus de I'&sale science.

4.1.3 Lestimateur quadratique de visibilité

Je présente ici rapidement le calcul formel de I'estimatiewvisibilité, déja présenté par E.
Tatulli dans sa thése.

Les flux cohérents précédents permettent de calculer lbiNMigide I'objet apres quelques
précautions. Enféet le terme de phase non nul provenant de I'instrument, dgdteet de I'at-
mospheére risque dffecter un estimateur linéaire (partie réelle du flux cohépamtexemple).
Le choix classique dans le cadre du traitement de Fouriet’esliser un estimateur quadra-
tique, insensible auxtiets de phase instantanés.
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En partant de I'expression du flux cohérent d’AMBER (équaid3), le calcul de la visi-
bilité au carré peut s’exprimer comme :

N -
\/i)’saisg2 - EXJ + i D
s 4PV, Plv,
Cela est vrai pour une seule image, sans aucun bruit addi#tifs le cas d’un bruit additif,
un biais apparait dans cet estimateur, qu’il convient destsame. De plus, les observations
comprennent de nombreuses réalisations d’observatiosggaence d’intégration, il faut donc
avoir un estimateur moyenné sur une certaine quantité dawaD’ou I'estimateur de visibilité
carrée utilisé en pratique :

|i,J'2

(4.25)

(RZ+114%) — Biais{R? + |11%]
M
N IX
4(PP Y T2 Vv
Le biais peut étre estimé a partir de I'expression Beset I de I'équatio 418 (en rap-
pelant que,’ et&,’ sont les cofficients de la matrice§2VM]), d’ou I'expression du biais sur
les visibilités au carré :

Vi = (4.26)

Npix

Biais[R” + 1%} = " |(67) + (&) | o, (4.27)
k=1
aveco, défini dans I'équatiofi 213 ou bi€n4114. A noter qu'en l'afzsede suiveur de

franges, il est impossible en pratique de calcu’rékr statistiguement puisque les variations de
visibilité image par image dues au bougé de frangéer) atmosphérique et aux vibrations
du VLTI affectent lesny a des niveaux bien plus grands que les bruits fondamentawit e
photons, bruit de détecteur) et que ces variations abeutissune grossiére surestimation du
biais. On utilise donc I'estimation théorique des bruitgptietons et de détecteur de I'équation
EET3 pour estimer les biais sur €8,

Incertitude sur la visibilité

Calcul théorique : Lestimation des barres d’erreur sur I'estimateur de vigéau carré peut
étre @fectuée a partir d'un développement de Taylor de I'équdfi@8.4n écrivant :

[FU|* = R2 + 1412 - Biais{R% + 1117 (4.28)
on obtient :
2 2
1 ¢ O-Zi ' —2
o2 b= — 5+ —0 [ IVHIP (4.29)
|V’J| M i 2 Pi PJ
el

Calcul statistiqgue : Le calcul statistique de 'incertitude sur la visibilitéyiese faire en consi-
dérant une séquence de réalisations indépendantes, elcalantl’ écart-type des visibilités
individuelles. Cependant, comme on le verra plus tard, e@bgpose que I'’histogramme des vi-
sibilités est gaussien, ce qui n'est pas le cas. En pratiqueilise une formule semi statistique
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afin d’estimer le bruit sur la visibilité carrée, tout en sachque I'incertitude obtenue peut étre
plus ou moins correcte selon les conditions :

L4\ Li2\? 2 o 2
|FC >|v| <|FC >|v| 4 <PI P >M_<PIPJ>M |</i\,j_|/22
(IFEF) PP
M

agtat(@?) _ % (4.30)

Nous avons donc la un algorithme complet de réduction deséhs) nous donnant comme
produit fini la visibilité carrée dé-biaisée et ses barresrr@ur. Il reste donc a confronter cet
estimateur a des données réelles afin d’établir une steadiégialibration adaptée a I'instrument
AMBER. J'ai, lors de ma premiere année de these en 2004, pretdorésenté a Glasgow un
poster synthétisant tout ce qui vient d'étre expliqué etagfaiit I'objet d’'une publication dans
les compte rendus de SPIES838 (Millour et al. 2004).

4.1.4 Estimateur de cloture de phase

Je présente ici mon travail sur I'estimateur de cléture desphet surtout le calcul correct
de I'erreur associée.

La cl6ture de phase est, comme on I'a vu dans la setfion liBebpbservable totalement
insensible a toutféet de phase introduit avant la recombinaison. Cela en fagsatimateur
trés intéressant car facilement calibrable. La clétureltisp s’exprime a partir de la phase du
bispectre, triple produit complexe des flux cohérents diamdéls venant de trois bases interfé-
romeétriques :

R123 _ 1,2~2,3~1,3*
BIZs = (ct*c*°ct¥) (4.31)
ou C" = R 4+l La cléture de phase se calcule donc trés facilement a phatie
bispectre :
— 5 (BLT23
yg>® = arcta (N) (4.32)
sR(Bl,z,s)

Incertitude sur la cléture de phase

Calcul théorique :  L'expression compléte des parties réelle et imaginaireisipertreBrz3
en fonction de®R"! et desl"! s’écrit :

%8123 — R1,2R2,3R1,3 _ |1,2R2,3|1,3 _ |1,2|2,3R1,3 _ R1,2|2,3|1,3
Tgzs = 1212313 L RL2|23RES _ RL2R23|13 | | 12R23RL3 (4.33)

Pour I'estimation de l'incertitude sur la cloture de phabksyffit donc d’exprimer l'incerti-
tude sur le bispectre par sa partie réelle et sa partie iraagin
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Rp123

123

Lincertitude sur la cloéture de phase vaut alors d’apréguatior3.21 :

2 —_
w]é23

Calcul statistique :

+

+

2

R23R13)2 + (|23|13 2

RL2R2 3)2 N (I 12 23)2)

0_|21,2 ((I 23R13 + 13)2)
0'|22,3 ((|1,2R13 N R12|13)2)
O'|213((R12|23 N |12R23)2)

o (12909 + (RoRY)
o (172119) + (R2RY)
ofa ((17212) + (RPREY))
e (G R (S

/)
12R13)2)

(
o2, ((R12|13

Rls(( 12R23) (Rlz 23)2)

2 2 2
_ Ty gl23 <‘RBL2*3>M + 0-7&51,2,3 <8 Bl*2*3>M

el
2, ((R1,2R1,3)2 N (Rl 2] 13)2)
(

4 4
<S pr23 T %51*2*3>M

(4.34)

(4.35)

(4.36)

R. Petrov (1983) a exprimé de maniéere analytique la densitgroba-

bilité d’une distribution de phases gaussiennes mesurédsiim2r d’apres Papoulis (1965,p.
501). L'expression formelle dans le cas d’'une distributittnphases centrée autour de zéro
s’écrit en fonction de la fonction d’erreur de Gauss, notde@ette fonction de répartition

s’exprime par :

X
erf(x) = f e'dt
0

(4.37)

la densité de probabilité d’une distribution de phasesgjanaes mesurées modulo Zaut

alors :

sil] < x, f,(R 6)
sil6 > x, f,(R 6)

e

0

21 2RV2r

1 __sin(6)
I cos@) x e w2
+ 0) [1 + 2erf(

(4.38)
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Alm Alm
Bruit
Signal
Re Re
0.15 B
2 2
E g 04r- B
20.10 - °
o Q
S 3
@ @
G @ o2p 7
Boos B g
0.007 . L . L - L - 0.0 . L . L - L
-2 0 2 -2 0 2
Phase (radians) Phase (radians)
Fic. 4.3 — lllustration des propriétés de la fonctifn4.38 pour R gréadjauche) et R petit (& droite). On

voit que lorsque le bruit est grand devant le signal (a gaydhelistribution tend vers une distribution d’un bruit
blanc entre # et z, tandis que quand le bruit est petit devant le signal (a €yoiette distribution tend vers une
distribution gaussienne.

R est I'écart-type de la partie imaginaire du phaseur surlaur moyenne de sa partie
réelle :

R=—%= (4.39)

L'expressiorf4.38 a la particularité de converger vers usgidution gaussienne d’écart-
type R lorsqueR tend vers 0, et converge vers une distribution uniformeeentret 7 lorsque
R tend vers l'infini (voir la figurdC413). Le paramétre intérassici estR, qui correspond a
["écart-type équivalent de la gaussienne, et qui donne tohaaie valeur” de I'écart-type sur
la phase.

Le calcul de I'écart-type de cette distribution peut étri¢é @ maniére numérique assez
facilement en calculant l'intégrale :

o3(R) = f ' 6°f4(R, 6)do (4.40)

Apparait donc la un moyen simple d’estimer l'incertitudéélle” de la phase (notég a
partir d’'un échantillon de mesures de cette phase :
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[ og]_l (& Suo- < ¢ >P)

€ = (4.41)
VM

1.0+ ) -
- i ]
c
8
° = i
g
S 0.1r :

0.01 | | |
0.01 0.1 1.0 10.0 100.0
R (radians)

Fic. 4.4 — Abaque reliant I'incertitude sur une distribution de phgs@ssienne et I'écart-typdfectivement
mesuré sur les phases modula En rouge J'ai tracé la courbe empirique d'équatior 7 0591,

droite de pente unité et en jaune le résultat d'une petitelsition de phase gaussienne moduto 2

On peut donc produire une abaque pour des valeurs prédéatsmd’écart-type comme
indiqué figure[ZU. Cependant, on peut aussi faire un dépeloent asymptotique de cette
abaque pour de trés grandes et tres petites valeuRs de

— PourR— 0,onac, ~R

— POurR — oo, onacy ~ 7= -

On peut donc se contenter d’ utlllser I'abaque pour des valetermédiaires dR, et d'uti-
liser les développements asymptotiques précédents peautees valeurs de. La figure[45b
montre qu’en dessous deradians, l'incertitude sur I'estimation de,(R) est inférieure a
1072 radians et de méme au dessus de 10 radians. On ne calculeuwtogdgquement que les
valeurs de I'abaque entre D et 10 radians. Pour les autres valeursogéR), on utilise les
développements asymptotiques précédents.

Le calcul d’'incertitude sur la cléture de phase se fait doas simplement en calculant
I'écart-type de 'ensemble des données et en reportantaetg/pe sur 'abaque pré-calculée,
comme dans I'équation 4K 1. Il est cependant nécessairé&rfeer que I'histogramme des
phases ainsi calculées respecte la foncfjgR, 6) de I'équatior4.38 pour étre sar de la robus-
tesse de ce calcul d’incertitude (chapitre suivant).

0,691 691

4.1.5 Estimateurs dfférentiels

Je présente ici mon travail de développement des obsesvdifiérentielles et des erreurs
associées sur I'instrument AMBER, de maniére a avoir desrobbles utilisables en routine
sur I'instrument.
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Fic. 4.5 — a gauche différence entre la courbe de I'équatlon?.40 et la droite despamité, montrant qu’on
peut utiliser cette droite au lieu de I'abaque pour des édgpes de phase inférieurs gldradians.
- adroite : Méme chose que précédemment mais pour des incertitudesde phpérieures a 1 radians, en utilisant

I'équation asymptotiqueg = % _ O,(:‘(Ql.

Différence de marche achromatique

On appelle “diférence de marche achromatiguele terme linéaire en nombre d’onde
o = 1/4 du piston dfférentiel entre deux télescopes. Elle prend la forme simpil@aste :

b5 = 2060 = zﬂ% (4.42)

Le calcul de cette dlierence de marche peut fectuer de ditérentes manieres que je vais
expliquer ici.

Calcul par différences finies La méthode la plus simple consiste a calculer la pente m@&enn
de la phase en fonction du nombre d’onde :

1 ¢o—¢
<O>;={=——— 4.43
ﬁ<%®_m (4.43)

Cependant la phase n’est définie qu’entreet r, ce qui fait que pour les grandes valeurs
de piston, la phase mesuré a des sautstdd’@i donc proposé et mis en pratique une méthode
qui utilise l'inter-spectre et qui ne donne gqu’une valeup@ghée du piston :

— <C2k+1C;k>/lk

0 (4.44)

(021 — T2,

Dans ce cas, l'incertitude associée est tres simplememtétopar I'équatiof3.41 que je
reproduis ici :

(72/12
- 4.45
7o <4n2 N2 >A (4.45)

O'; se calcule alors comme dans I'équation B.33 de maniereithioa partir des flux et
bruit de détecteur mesurés. L'avantage conséquent dencéttede est qu’elle n’exige que trés
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peu de temps de calcul, et c’est pour cette raison qu’ellé agilémentée en priorité dans le
logiciel temps réel d’AMBER sur le site de Paranal.

Cependant, I'aspect “valeur approchée” nous oblige detwelnt a itérer plusieurs fois pour
obtenir un recentrage correct des franges.

Calcul par minimisation de y? La premiére méthode de calcul de piston sur AMBER, in-
troduite par Alain Chelli (Chelli 2000), consiste & minimida partie imaginaire du produit
interspectral entre le signal et un phaseur simulant l®piatmesurer :

2 J [Cﬂe_zmg]z
=) ——— (4.46)
1 O'S[cﬂ]
Un x? encore plus juste consiste a minimiser le rapport partieginare sur partie réelle,
car alors on minimise la tangente d’'un angle entre le pistehet le piston modélisé. L'angle
vaut zéro aux barres d’erreur pres lorsque les deux soniégau

(S[Cﬂez’”ﬁ] )2
®|c e 271
=) # (4.47)

Pl Oy Ca

R|Cy

La minimisation de cg? s’effectue par des méthodes de recuit simulé ou de tirage akatoir
du piston intial car il est convexe sur un intervalle réduite autre possibilité est de prendre la
derniére valeur calculée comme condition initiale du pist@ette méthode fonctionne lorsqu'il
y a une continuité de la mesure dans le temps. Lorsqu’on mardrdnges, puis qu’on les
retrouve en cours de pose, le calcul de piston “décrochedmhe un résultat aberrant.

Une possibilité pour améliorer la qualité de I'ajustemergst a dire avoir uny? convexe
sur un intervalle plus grand) est de régulariser en longdeunde. Cette approche, abordée du-
rant ma thése, est encore en cours de développement. Lellscaboutira, cette régularisation
permettra d’améliorer sensiblement la qualité de I'ajosrt a bas rapport signal sur bruit,
ce qui permettra une meilleure robustesse a bas flux desatstirs diférentiels présentés ci-
apres.

Estimateur de phase diférentielle

\oici I'expression complete du flux cohérent d’AMBER imaga pmage, en tenant compte
des dépendances chromatiques et temporelles (se réfégquatior[4.B) :

Npi><

CH(t. ) = NV (L DV () VPR DPIE D) | Y aDa) x e’ (4.48)
k=1

~ Pour la définition des diérents termes, se référer a la secfion 4.1.1. Dans 'hypetha
¢’ (t,2) = 0 (instrument stable}:'(t, 1) = 0 (pas d'éfet chromatique) eps’'(1) = 0 (objet
non résolu ou bien centro symmeétrique), le flux cohérent paratcorrigé de I'et du piston
achromatique :
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. . i.j
Choplt: A) = CH(t, ) x 277

(4.49)

Une estimation de la ffiérence de marche achromatigité(t) est ici nécessaire. Elle est
expliquée dans le détail dans la section 4.1.5. Pour powamistraire le décalage résiduel
de phase, on utilise la technique inter-spectrale décates da sectioi3.2.3. Elle consiste a
travailler dans I'espace complexe afin d’éviter tout praidéde bouclage de la phase (définie
entre—x etn) en présence de bruit (voir la section-312.3). On utilisesdarcas d’AMBER un
calcul du canal de référence sur tous les canaux spectrafixxelai ou est calculée la phase
différentielle :

Crif(t, ) = (Chbplt, Am)) = R 4 + 1112t 1) (4.50)

La variation du canal de référence selon le canal de trasaible (voir figurd-Zl6) conduit
a un “biais” entre la phase fiiérentielle et la “vraie phase” de I'objet qui dépend de I'déimp
tude du signal de phase et du nombre de canaux spectrauxadtar@tre d’observation. Par
conséquent la phasefiirentielle n’est pas strictement égale a la phase de I'oDgtdtet est
guantifiable et déterministe :

Am#FAk

ref(t A) = < nop(t Am)>/1m;uk
_ m:l [¢Ir’1]op(t’ /lm)] nop(t A)
B N, -1
i,

_ N, i nop(t’ Ak)

= N -1 <¢nop(t, /1)>A TN -1 (4.51)
= 008 B ]
S i i
3 i i
€ I ]
@ 007 .
Q i ,
GJ |- -
::q:_) + ]
\q_) = b
= 0.06 .
(] L 4
o i ]
= i i
C L i
S o005 .

i | | i
2.0 2.3
1076

Longueur d’onde (um)

Fic. 4.6 — Exemple montrant la variation du canal de référence en fomctu nombre de canaux spectraux
considérés.
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On doit donc prendre en compte céfiet lors de la modélisation d’'un objet pour une bonne
exploitation des résultats. Je calcule alors le produiefispectral” (car inspiré de la méthode
inter-spectrale dans le plan de Fourier : Petrov 1983) erticanal de référence et le canal de
travail courant :

WHI(A) = (Chplt ) (L. zk)*)t (4.52)

La phase dférentielle se calcule alors par la phase de cet inter-gpectr

dlﬁu) = arg(V\/i’j(/l))
IJ
= o)
| zms:; N 5()
= 00 - - (W),
Nﬁ ] 27«5" Neo i
= oW - T g (), (4.53)

Avec ici ¢ (/1) la phase de Iobjeté 2 la contribution de phase de I'objet a I'estimation
de la DDM (c’est a dire qu’on perd toute information de phasd'dbjet ressemblant a une
différence de marche atmosphenque{&;t‘(ﬁ)) est un décalage de phase qui disparait dans
le calcul diférentiel. On voit donc qu’on peut exprimer tres facilemenphase de I'objet en
fonction de la phase fiérentielle ainsi calculée :

#30) = Mg + (4.54)

Le facteur 7 vient de la variation du canal de référence a cause de satufifious
les canaux spectraux moins le canal de travail)y €t 8 sont des inconnues, perdues dans
I'estimateur.

Cette expression de la phasdtélientielle sur AMBER est relativement robuste tant que
I'estimation de diférence de marche permet d’avoir une variation de phase semésre spec-
trale de moins ques2en moyenne. Dans le cas contraire (cas trés bruité), on peigager
une autre méthode de calcul (présentée équiiloh 3[44 §td14ést moins optimale en terme
de signal sur bruit mais qui permet deféfanchir de I'estimation de fierence de marche : le
canal de référence correspond alors au canal ou a quelquescprécédant le canal de travail,
comme dans le cas de I'interférometre GI2T (Vakili et al. 799

Incertitudes

Théoriques : Le calcul d’incertitude sur la phasefifirentielle est relativement difficile puis-
gue l'incertitude sur la différence de marche affecterssg#ement I'incertitude sur la phase.
Cependant, dans le cas a haut signal sur bruit, ou le caldal diférence de marche est tres
peu bruité, on peut considérer que les seuls brtiiectant la phase fierentielle sont les bruits

fondamentaux. On peut donc, comme pour la cloture, dévelolipcertitude sur la phase

différentielle a partir de celle surles R et I.
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. - RYRM I
%WLJ()) - R/l Rref+ I/2 Iref

Iwiy = 13RI -RIL (4.55)
Pour informationa;,j etaﬁj se calculent de la maniere suivante :
ref ref
2
o2 3 PIFRPS O Rt Am)

Rt N, -1

2 dit (72|
o2, - T Pt (4.56)

ref(t k) N/l -1

On a donc, comme pour la cléture de phase :

2 _ 2 @hi .j2 2 i 2 i
TRyijy TR ref + (TR'Je R to 'Jlref (T'Ir’le;flﬁ
2 _ 2 i Qi o2 | 2 i
O isn = GI,,JFfref +(T||,J Rﬁ IJ|ref oy I (4.57)
@ 2 ref ref

On obtient alors (en supposant gqieet I dans l'interspectre sont décorrélées, ce qui est
démontré dans Petrov 1983) :

2 2 2 2
2 O-SWi,j(/l) < Wi‘j(/l)> + O-‘RWLJ‘(A) < Wi’j(/l)>|\/|
02 = - - (4.58)
<Sw' it Rw Ju)>

Statistiques : L'estimation des incertitudes statistiques se fait exaet& de la méme ma-
niére que pour la cléture de phase. Priere donc de se réféeesection 4Z.T}4 pour plus de
détails. Je rappelle ici juste la maniére pratique de catadtte incertitude :

je calcule la phase fierentielle, je la soustrait au signal afin d’avoir une dimittion cen-
trée en zéro comme pour I'équatibn4.38, je calcule ensiditautt-type de la distribution de
phase puis j'utilise I'abaque de la figurel4.4 pour estimiackrtitude sur la phase a I'aide de
I'équation[Z41L que je reproduis ici :

[ og]_l (& Suo- < >P)
N

Une vérification de I'histogramme des phases permet al@seltertain d’avoir la bonne
estimation d’incertitude.

€& = (4.59)

Estimateur de visibilité différentielle

L'estimateur de visibilité dtérentielle utilise la phasefiiérentielle et 'approximation que
cette derniére est égale a celle de I'objet pour avoir umegéur linéaire (et donc non biaisé)
de visibilité. On reprend donc I'idée présentée en se€liar@3
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En théorie et en absence de bruit, cet estimateur de visilbaiutVy(1)/Vo(Aref). On pour-
rait donc se demander quel est I'intérét de calculer uneiiis& de cette maniére. Il réside dans
le fait que la division par le canal de référence se fait imp@eimage. En fet, en I'absence
de suiveur de franges les variations image par image delitisiafectent fortement les barres
d’erreur sur la visibilité quadratique qui se retrouve étneestimateur fortement bruité Q, 1
d’incertitude sur AMBER actuellement) alors que la vigtiildifférentielle, quasi insensible
aux variations de visibilite, est relativement peu bruitee, 01 d’incertitude dans les mémes
conditions sur AMBER).

Pour cela, on recalcule le flux cohérent corrigé de de I'eslom de phase fierentielle
afin de corriger au mieux le résidu de piston qui peut biaiseestimateur :

Cnog(t, 4) = C(t, ) x e™diff® (4.60)

On recalcule alors la @iérence de marche image par image et on la corrige :

Ceorr(t, A) = Cnog(t, 1) x €27 (4.61)
¢

On a alors une nouvelle expression du canal de référence :

Cref(t, 4) = (Ccorr(t, Am)) 1z (4.62)
et une nouvelle expression de l'inter-spectre :

C t, 4) Cref(t, A)*
W(/lk) _ < corr( k) ref(2 k) > (4.63)
|Cref(t, )| ¢
La visibilité différentielle vaut donc :
Vaife(d) = R(W(1)) (4.64)

L'estimateur de visibilité diérentielle peut se révéler d’utilisation plus complexe gelkel
de phase diérentielle. En et cette derniére n’est pas égale a la visibilité divisédauaisibi-
lité moyenne quand le terndg est ditérent de zéro. Dans le cas contraire, visibilité et visidili
différentielle sont diérentes et il convient alors d’en tenir compte dans le modeéle

Incertitudes

Statistiques : Lincertitude statistique se calcule par I'écart-type d@értie réelle de l'inter-
spectre instantané :

0d,. =< (R(W)- < R(W) >)? > (4.65)

On obtient alors une estimation de 'erreur interne de léiligé différentielle. Il convient
ensuite de calibrer la valeur obtenue et de prendre en coffimatertitude supplémentaire ve-
nant de la fonction de transfert temporelle de I'instrun{entr sectio’5.B pour plus de détails
sur ce point).

J'ai participé a I'école d'Imagerie a Tres Haute DynamiqligHD) de mai 2005 ou j'ai
présenté le principe de calcul spécifique des observabiigsatitielles sur I'instrument AM-
BER ainsi que les tous premiers résultats de linterférommétifférentielle avec AMBER
(Millour et al. 2006a).
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4.2 Lelogiciel de réduction des données

4.2.1 Lesdonnées

Nous avons développé dans le consortium AMBER un ensembtagagels de réduction
des données qui permet d’obtenir toutes les observablegedprécédemment a partir des
données brutes enregistrées sur le détecteur. Je vaisediétiia structure des données telle
gu’elle a été concue afin de calibrer au mieux les données.

Les données brutes

Les données brutes d’AMBERR&w Data voir un exemple figurE417) suivent a la lettre le
standard de 'ESO concernant le format de fichiers brutgsktbntiennent les données, bien
sOr, mais aussi de tres nombreuses informations concdmaantexte d’acquisition (nom de
I'étoile, télescopes, position dediddirents éléments, etc.).

TP —03— 2GR L File : "AMBER.2004-03-23T02:36:34.814 fits"
File : "AMBER_2004-03-23T02:36:34.814 fits Frame n° 81/1000

Frame : 81

T T A T T R T A I A T A P O A AR R A
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200— ‘ ‘ : _ : L g
: n 1500
00— —
O%.TL\\\\\\\'\\\\\\\\\‘\\.\\\\.\.\‘:
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Pixels (NX) / Number of Plxel\
Dark pixels Interferogram

Photometry 1 Photometry 2

Fic. 4.7 — Figure d’observation de Sirius (premieres franges d’AMBER de I'AlV ou Assembly, Integration
and Verificatioren mars 2004). Elle montre comment les données sont errésgssiur le détecteur de I'instrument
AMBER.

- a gauche Certaines sous-fenétres du détecteur sont sélectionn@ep@uvoir lire le minimum de pixels le plus
rapidement possible (pour figer au maximum I&sts atmosphériques).

- a droite : Les mémes fenétres sont accolées les unes aux autres pititerfecvisualisation des données : la
colonne tout a gauche correspond a des pixels masqués sam&a afin d’enregistrer en simultané des données
des pixels delark, les deux suivantes aux deux voies photométriques (dorin2éélescopes), puis la quatrieme
a la figure des franges visibles simultanément sur les voiesK(il n'y a pas de franges en J car il n’y a pas de
flux sur le télescope 2).

Le format d’enregistrement de ces données est le standandasiique FITS étendu (Pence
2003) avec de nombreuses tables (voir la figurk 4.8) que jesd@alessous.
— La table principale ne contient qu’une en-téteddej donnant toutes les informations
générales d’acquisitiors€eing Ry, position des lignes a retard, bases projetées, étoile
observée, etc.).
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— La table IMAGING_DATA contient les données sous forme deud5ocolonnes qui
contiennent elles-mémes toutes les images provenant daekaus fenétre du détecteur
(se référer a la figue4.8 pour plus de détails).

— La table IMAGING_DETECTOR décrit la position des sous tee# du détecteur qui
sont lues et qui fait donc référence a la table IMAGING_DATA

— Les tables ARRAY_DESCRIPTION, ARRAY_GEOMETRY et OPTICATRAIN dé-
crivent I'interférométre tel gqu’il est configuré lors dessalvations

— La table AMBER_WAVEDATA donne la table des longueurs d’esditilisée dans la
configuration spectrale considérée.

2 X fv: Summary of AMBER.2006-02-18T03:18:49.075.fits.gz in /home/fmillour/AMBER/STARS/STAR_HDE O) ©

File Edit Tools

Help ‘

Index

Extension

Type

Dimension

View

o Primary Image 0 Header | Image | Table |
1 IMAGING_DATA Binary 7 cols X 1000 rows  gooao. | Histl Plot | Al | Select |
2 IMAGING_DETECTOR Binary  11colsX5roWS  peaer | Hist| Plot| Al | Select |
3 ARRAY_DESCRIPTION Binary  §colsX1081owS  eager | mist| Plot| Al | Select |
4 ARRAY GEOMETRY Binary 6 cols X 3 rows Header | Histl Plot | Al | Select |
15 OPTICAL_TRAIN Binary 40 cols X 3 rows Header | Histl Plot | Al | Select |
|6 AMBER_WAVEDATA Binary 2 cols X 1 rows Header | Histl Plot | Al | select |
Fic. 4.8 — Capture d’écran du logiciel fyhfttp://www.nasa.gov/fVv) montrant la structure des données

brutes 'AMBER.

Les données réduites

Le résultat final de la réduction des données est enregigéteiment par la librairie
amdlib dans un autre format, qui est le standard d’enregistremerfictiiers interféromeé-
triqgues Ol_FITS (voir la figurE419 et Pauls et al. 2005) quite@nt les tables suivantes :

— La table principale ne contient la aussi qu'une en-téteestinformations des fichiers

brutes sont répétées.

La table Ol_ARRAY décrit I'interférometre et sa configuoat
La table Ol_TARGET décrit I'objet observé
La table OI_WAVELENGTH contient la table des longueursritles &ectivement ob-
servées

une table Ol_VIS contenant les visibilitéstdrentielles (equatidnZ4b4) et phasedédi

rentielles (equation Z53) de la sectlon4.1.5 et leursrtitodes associées.

les incertitudes associées (équationsl4.Z9 et 4.30).
— Latable Ol _T3 pour 3 télescopes contient I'amplitude gtlase du bispectre (équation

E31) de la section4.1.4.

La table Ol_VIS2 contient les visibilités au carré (éqoafE26) de la sectidn4.1.3 et

— Enfin, la table AMBER_DATA n’est pas dans le standard maisreispensable pour
exploiter les données d’AMBER. Elle contient les specteslthque télescope ainsi que
les diférences de marche mesurés et le RSB sur les franges.

C’est ce fichier que I'utilisateur final peut utiliser poulibaer ses visibilités et phases et

interpréter les données.
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) X fw: Summary of AMBER.2006-02-18T03:19:49.075_VIS_K fits in fhome/fmillour/AMBER/STARS/ST () ©

Fle Edit Tools Help

Index Extension Type Dimension View

o Primary Image 0 Header | Image | Table |
1 Ol_ARRAY Binary 5 cols X 3 rows Header | Histl Hut| Al | Select |
- Ol_TARGET Binary 17 cols X 1 rows Hemmr| mstlﬁntl N,' Semct|
13 Ol WAVELENGTH Binary 2 cols X 71 rows mwﬂlmﬁlﬁmlmllsmml
14 ol VIS Binary 14 cols X 2997 rows Heaﬂerl Histl Hut| Al | Select |
15 Ol_vIS2 Binary 10 cols X 2997 rows  oouor | Histl Hut| Al | Select |
16 0l_T3 Binary 14 cols X 999 rows Heaue,.l Histl P"’tl Al | Select |
7 AMBER_DATA Binary 13 cols X 2997 rows oo | Hist| Hutl Al | Select |

Fic. 4.9 — La structure du résultat final du traitement des donnéesrauet Ol_FITS.

4.2.2 Le logiciel

Le logiciel de réduction des données s’articule autour @'librairie écrite en langagé
(pour plus de rapidité) qui contient tous les filtres de réidunc Tous les algorithmes validés et
standardisés sont donc amenés a étre intégrés dans cettedifyui fournit une série d’outils
pour dfectuer chaque étape du traitement. J'ai développé une-fplate de tests de cette
librairie a partir du logiciel scientifique libréorick?, nomméeammYorick, afin de pouvoir &
la fois essayer de nouveaux algorithmes (comme les obdesveérentielles par exemple)
avant de les intégrer dans la librairmdlib, et aussi fournir une interface utilisateur plus
conviviale que la ligne de commande UNIX. La figlire4.10 résues diférents liens entre
tous les éléments du logiciel de réduction des données d’BRIBA noter aussi que I'essentiel
des figures présentées dans cette thése a été réalisé aygiciked ammYorick.

4.2.3 La procedure

Pour estimer au mieux les observables a partir des donnéestiRaw Data notéedRici),
une série de filtres (c’est a dire des exécutables a lancetesufichiers qui donnent en sortie
d’autres fichiers) sont appliqués aux données afin de calilesedernieres et y appliquer tous
les algorithmes décrits précédemment. Toutes ces étapespondent a la procédure standard
de calibration de données astronomiques acquises ave@teuc&CD sur laquelle je ne vais
pas trop m’étendre.

La premiere étape consiste a estimer le courant d’obsaluitétecteur a partir d’'une série
d’'images ou le détecteur n’est pas exposé a la lumiére (isnageed,(t)). Cela donne une
carte de courant d’obscurité pixel a pixel (nommée aBsg| Bias Map Py ici) :

Pk = (Dk(H)) (4.66)

Puis on soustrait cette carte de courant d’obsciitGux données brutd®, pour obtenir
les données semi-calibrégg

%http://yorick.sourceforge.net
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YORICK
Développé ailleurs Logiciel de calcul scientifique

Lecture/écriture FITS Calcul de FFT
< . AMDLIB AMDSIM
Develop pe par Réduction des données AMBER Simulateur AMBER
le consortium /

AMMYORICK

Interface utilisateur, langage de scripts.

AMBER

Fic. 4.10 — La structure du logiciel de réduction des données d’AMBERest dépendances. On voit que la
librairie amd1ib a une fonction prépondérante dans ce traitement tandasugibrick sert d’interface de haut
niveau.

Sk = R — Py (4.67)
Ensuite une correction d’éclairement unifornkdat Field notéFy, voir figure[£.1B) est réa-

lisée, et les pixels défectueuRdd Pixel3 sont marqués en étant égalisés a zéro dans I'image.

En dfet, contrairement a un traitement “classique” de Fourieuné interpolation des pixels
défectueux est nécessaire, I'algorithrR2Y/M] n’en a pas besoin puisqu'’il fiit d’ignorer ces
pixels. Cependant, s’il y a un nombre trop importantBia Pixels la matrice P2VM] peut
étre mal conditionnée et non inversible. Dans le méme tem@sarrection du gain u détecteur
(notéG) est réalisée afin d’obtenir des photo-électrons. Dansded&@MBER, ce gain a été
stimé en laboratoire a 4,18 photencitep2003-VLT-TRE-AMB-15830-3010. On obtient donc
dans la voie nterférométrique lgsde I'équatiol 3R :

i = G x =X (4.68)
Fk
et dans les voies photométriques Rsle I'équatior3H4.
) Npix ||(
P = Z G x ) (4.69)
k=1

De plus, est fiectuée une opération de recentrage spectraPi@sl'aide de la méthode
présentée en secti@n b2.1 de cette thése. Toute ces opératinduisent aux données cali-
brées, appeléescience datadirectement utilisées dans I'algorithmZVM] paramdlib. La
figure[4 11 résume ces opérations et montre déja I'impoetaiecla librairieamdlib dans ce
processus.

Une fois les données calibrées, il convient, a partir desmédes de la source interne (le CAU
ou bienCalibration and Alignment Unjtde calculer les ondes porteusgsd, et lesvi qui sont
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Données calibrées
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Fic. 4.11 — Comment calibrer des données brutes a I'aide de la fonatiddibCalibrateRawData. Le produit fini (données calibrées) contient iget P' pour
chaque pose élémentaire. Les fichiers sont représentésjmiee et les exécutables en vert.
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CAUI,, I Etoile

Calcul RSB
(eq. 4.20)
Sélection d'images
(sect. 5.2.3)

Calibration
P2VM

Cosmétique
(fig. 4.11)

Extraction v,
(eq. 2.3)

Calcul V?
(eq. 4.26)

Calcul y'?
(eq. 4.32)

diff?

Extraction ¢, d,

(eq. 4.22 et 4.24)

Résultat
(OI FITS)

Fic. 4.12 — Les étapes du traitement des données, en partant des doatibeses de la figuleZlL 1. Les fichiers sont représentésusejet les exécutables en vert.

Calcul V&
(eq. 4.58, 4.47)
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Fic. 4.13 — a gauche Carte d’éclairement uniformé{(at Field) montrant les variations de gain pixel par pixel
du détecteur. Les zones uniformément grises correspoddées endroits ou I'éclairage n’est pasisamment
uniforme et ou le flat field n’est donc pas calculé. En rougerestjué I'emplacement des pixels défectueBad
Pixel9 de I'instrument.

- a droite : Exemple de carte de courant d’obscurité du détecteixe( Bias Map estimé a partir de données
réelles, les mauvais pixel8&d Pixel3 sont notés en rouge. On a matérialisé par des lignes discestles
séparations entre les fenétres de détecteur lues. On tonsile courant d’obscurité du détecteur présente une
structure caractéristique verticale, surtout présente tipartie des pixels masqués.

stockés dans un fichier qu’on appelle pour plus de commaodifiéhier [P2VM] (bien qu’en
fait ce fichier contient la matrice/2PM)).

Ensuite, pour chaque fichier d’observation calibré a I'aiés équations 258 ET 2169, le
logiciel lui soustrait une pause sur le cisky), afin de soustraire le bruit thermique de fond de
ciel, et applique les algorithmes deqVM] pour en extraire les observables.

Le traitement des données s’articule en 3 étapes, résuradedas figures 211 ETZ]12 :

— Calibration des données brutes

— Estimation de laY2PM]

— Calcul de lalP2VM] et des observables en utilisant les données d’observation

Cette procédure a été automatisée afin de limiter les fansgefpulations et a été intégrée
au logiciel de traitemerdammYorick. Cela permet d’avoir une interface qui gere 'ensemble du
traitement des données des données brutes jusqu’aux abkeealibrées (voir la figufe 4114
pour un exemple de séquence de fichiers avant traitement).
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B ¥ Yorick 0 & L)
System [z ¢ { 0,3858, 0,5787)
homemillourfoto/

AMBER. 2006-02-18T08:00:11.401. fits. gz | AMBER. 2006-02-18T08.:21.32. 381. fits. gz
AMBER. 2006-02-18T08:09.59. 670. fits. gz | AMBER. 2006-02-16T08 . 21.57. 079, fits. gz
AMBER. 2006-02-18T08:10:17. 565, fits. gz | AMBER. 2006-02-18T08:22:11. 129, fits. gz
AMBER. 2006-02-18T08:10:33. 822, fits. gz | AMBER. 2006-02-18T08.22.24 500. fits. gz
BMBER. 2006-02-16T08.10.48. 642, fits. gz | AMBER. 2006-02-16T08 22,45 417, fits. gz
AMEER. 2006-02-18T05:11:25. 617. fits. gz | AMBER. 2006-02-18T08 2259 595, fits. gz
AMEER. 2006-02-18T08:11:45. 413 fits. gz | AMBER. 2006-02-18T08:23:13 542, fits. gz
BMBER. 2006-02-18T08:12.00. 501, fits. gz | AMBER. 2006-02-16T08 23,27 540. fits. gz
AMEER. 2006-02-18T08:12: 01, 501. fits. gz | AMBER. 2006-02-18T05:23:47 458, fits. gz
AMEER. 2006-02-18T08:12:15. 310, fits. gz | AMBER. 2006-02-18T08:24.01. 651. fits. gz
AMEER. 2006-02-19T08:12:30. 573, fits. gz | AMBER. 2006-02-18T08:24.19. 936, fits. gz
BMBER. 2006-02-16T08:12.47. 056. fits. gz | AMBER. 2006-02-16T08 2437 467. fits. gz -
AMEER. 2006-02-15T05:13: 02, 233 fits. gz

AMBER. 2006-02-18T08:13:17. 645. fits. gz

AMBER. 2006-02-16T08:13:34. 145. fits. gz

AMEER. 2006-02-15T08:13:51. 619, fits. gz

AMBER. 2006-02-18T08:18:53. 557. fits. gz

AMBER. 2006-02-18T08:10:10. 162, fits. gz

AMBER. 2006-02-16T08:15. 28, 216. fits. gz

AMBER. 2006-02-18T08:19:43. 475, fits. gz

AMBER. 2006-02-16T08: 20 00. 340. fits. gz

AMBER. 2006-02-16T08:20:16. 862, fits. gz | AMBER. 2006-02-16T08.52.46. 448, fits. gz
AMBER. 2006-02-19T08: 2034, 784 fits. gz | AMBER. 2006-02-18T05:52:59 859, fits. gz
AMBER. 2006-02-18T08:20:51. 002, fits. gz | AMBER. 2006-02-18T08:53:13. 930. fits. gz
BMBER. 2006-02-16T08:21:11. 764, fits. gz | AMBER. 2006-02-16T08.53.26. 163. fits. gz

[=<< [« ]] |[BomME | [/ J[ = [[==>]
| pies | [HIDDEW | [BYNAME | | EYDATE | [E¥TYEE |

WAVE

JPIV
PEVH

B

Fic. 4.14 — Exemple type de séquence de fichiers telle que présentémpanface utilisateuammYorick. Ont
été coloriés les seuls fichiers intéressants pour la rémtudgs données. En bleu on trouve la calibration spectrale,
en rouge les fichiers de calibratioRZVM], en rose laP2VM] calculée par le logiciel, en gris léark ou Pixel

EILLFILES

[THIzDIR| [ALLDIRS|

COLORIZE (can be long) |

Bias Map en vert les observations proprement dites et en cyan lesepaur le cielgky.
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4.2.4 Synthese sur la réduction des données

L'article Tatulli, Millour et al. 2007 est le résultat de tbce qui vient d’étre expliqué. Cet
article est le fruit de l'algorithmique inventée par A. Clhelt E. Tatulli, ainsi que de toute
I'étude préliminaire que j'ai menée pendant les tests destiiment AMBER, aussi bien en
laboratoire que sur le ciel. Il a été décidé sciement de neeptér que les observables “classi-
gues” (visibilité et cléture de phase) puisque le traitetifliérentiel n’était pas encore arrivé
a maturité au moment de la rédaction de l'article. Il a autsid&cidé de repousser dans un
article futur I'étude pratique de la réduction des donnée$es UT qui vibrent de maniére trés
importante. C'est le but d’'un article que je compte rapidetérire a partir de toute I'étude
gui est présentée dans cette thése.

ARTICLE

Interferometric data reduction with AMBBRRLTI. Principle,
estimators and illustration.

Résumé :Nous présentons dans cet article une méthode de réductsaod@ées nouvelle et
innovante pour l'interférométrie fiborée monomode. Cettéhunde a été développée spécifique-
ment pour I'instrument AMBER, le recombineur a trois téleses duvery Large Telescope
Interferometer(VLTI), mais peut étre adaptée a tout interféerométre fibrdtiaxial. L'algo-
rithme se base sur une modélisation des franges directetapat’'image du détecteur. Comme
tel, il nécessite une calibration préparatoire de I'instemnt aux observations afin d’obtenir une
matrice de calibration donnant la relation linéaire entredrférogramme et I'observable inter-
férométrique de base, c’est a dire le flux cohérent complestntané. Une fois la procédure
de calibration &ectuée, le traitement du signal interférométrique appamhme une simple
minimisation dey? de probléme inverse linéaire. De la visibilité complexeneée, on en dé-
duit la visibilité carrée, la cloéture de phase et la phasidintielle spectrale. Les procédures
de traitement de données correspondantes ont été réumgsedagiciel de traitement appelé
amdlib disponible a la communauté et présenté dans cet articlelUdeghaque étape du trai-
tement des données est illustrée et discutée a partir deneosgs observations sur le ciel avec
le VLTI, avec une emphase sur le controle de la qualité desékmet la procédurdtective

de réduction de celles-ci. Enfin, nous attirons 'attentionlecteur que les performances trés
limitées de I'instrument proviennent de vibrations instentales du VLTI, tres diciles a ca-
librer.
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ABSTRACT

Aims. In this paper, we present an innovative data reduction method for single-mode interferometry. It has been specifically developed for the
AMBER instrument, the three-beam combiner of the Very Large Telescope Interferometer, but it can be derived for any single-mode interferometer.
Methods. The algorithm is based on a direct modelling of the fringes in the detector plane. As such, it requires a preliminary calibration of the
instrument in order to obtain the calibration matrix that builds the linear relationship between the interferogram and the interferometric observable,
which is the complex visibility. Once the calibration procedure has been performed, the signal processing appears to be a classical least-square
determination of a linear inverse problem. From the estimated complex visibility, we derive the squared visibility, the closure phase, and the
spectral differential phase.

Results. The data reduction procedures have been gathered into the so-called amdlib software, now available for the community, and are presented
in this paper. Furthermore, each step in this original algorithm is illustrated and discussed from various on-sky observations conducted with the
VLTI, with a focus on the control of the data quality and the effective execution of the data reduction procedures. We point out the present limited

performances of the instrument due to VLTI instrumental vibrations which are difficult to calibrate.

Key words. technique: interferometric — methods: data analysis — instrumentation: interferometers

1. Introduction

AMBER is the first-generation near-infrared three-way beam
combiner (Petrov et al. 2007) of the Very Large Telescope
Interferometer (VLTI). This instrument simultaneously provides
spectrally dispersed visibility for three baselines and a closure
phase at three different spectral resolutions. AMBER has been
designed to investigate the milli-arcsec surrounding of astro-
physical sources like young and evolved stars or active galac-
tic nuclei, and to possibly detect exoplanet signal. The main
new feature of this instrument compared to other interferomet-
ric instruments is the simultaneous use of modal filters (optical
fibers) and a dispersed fringe combiner using spatial coding. The
AMBER team has therefore carefully investigated a data pro-
cessing strategy for this instrument and is providing a new type
of data reduction method.

Given the astonishingly quick evolution of ground based
optical interferometers in only two decades, in terms of

* Based on observations collected at the European Southern
Observatory, Paranal, Chile.

http://www.aanda.org

baseline lengths and number of recombined telescopes, the in-
terest of using the practical characteristics of single-mode fibers
to carry and recombine the light, as first proposed by Connes
et al. (1987) with his conceptual FLOAT interferometer, is now
well established. Furthermore, in the light of the FLUOR ex-
periment on the IOTA interferometer, which demonstrated the
“on-sky” feasibility of such interferometers for the first time,
Coudé Du Foresto et al. (1997) showed that making use of single
mode waveguides could also increase the performances of opti-
cal interferometry, thanks to their remarkable properties of spa-
tial filtering, which change the phase fluctuations of the atmo-
spheric turbulent wavefront into intensity fluctuations. Indeed,
by monitoring these fluctuations in real time thanks to dedicated
photometric outputs and by performing instantaneous photomet-
ric calibration, he experimentally proved that single-mode in-
terferometry could achieve visibility measurements with preci-
sions of 1% or lower. Achievement of such performance level
has since been confirmed with the IONIC integrated optic beam
combiner set up on the same interferometer (LeBouquin et al.
2004).

http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361:20064799
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Fig. 1. Left panel: Sketch of the AMBER instrument. The light enters the instrument from the left and is propagating from left to right until the
raw data are recorded on the detector. Further details are given in the text. Right panel: AMBER reconstituted image from the raw data recorded
during the 3-telescope observation of the calibrator HD135382 in February 2005, in the medium spectral resolution mode. DK corresponds to a
dark region, Pk are the vertically dispersed spectra obtained from each telescope, and IF is the spectrally dispersed interferogram.

Surprisingly, the effect of single-mode waveguides on the in-
terferometric signal has only been studied recently from a the-
oretical point of view. Ruilier et al. (1997) used numerical sim-
ulations in the presence of partial correction by adaptive optics
to show that spatial filtering provided a gain on the visibility
signal to noise ratio. However his study was limited to the case
of a point source. The case of sources with a given spatial extent
was first theoretically addressed by Dyer & Christensen (1999)
from a geometrical point of view. They proved that the visibility
obtained from single-mode interferometry was biased, the ob-
ject being multiplied by the antenna lobe (the point spread func-
tion of one single telescope) exactly as it happens in radio in-
terferometry (Guilloteau 2001). An equivalent geometrical bias
was also characterized for the closure phase (Longueteau et al.
2002). Then Guyon (2002) noticed in his simulations that took
the presence of atmospheric turbulence into account, that inter-
ferometric observations of extended objects (resolved by one
single telescope) could not be completely corrected for atmo-
spheric perturbations, therefore lowering the performances of
single-mode interferometry. Finally, by thoroughly describing
the propagation of the electric field through single-mode waveg-
uides in the general case of partial correction by adaptive optics
and for a source with a given spatial extent, Mege et al. (2003)
unified previous studies and introduces the concept of modal
visibility, which in the general case does not equal the source
visibility V,, and exhibits a jointly geometrical and atmospheric
bias. Nevertheless they also show that for compact sources, i.e.
smaller than one Airy disk, the mutual coherence factor u could
be written in the form of a simple product u = 7,7,,V,, where T;
and T, are, respectively, the instrumental and the atmospheric
transfer functions that can be calibrated. Recently, Tatulli et al.
(2004) deduced from an analytical approach that in the specific
case of compact objects, the benefit of single-mode waveguides
is substantial, not only in terms of the signal-to-noise ratio of the
visibility but also of the robustness of the estimator.

Hence, following the path opened by the FLUOR experi-
ment, the AMBER instrument — the three-beam combiner of
the VLTI (Petrov et al. 2007) — makes use of the filtering prop-
erties of single-mode fibers. However, in contrast to FLUOR,
PTI (Colavita 1999a) or VINCI on the VLTI (Kervella et al.
2003), where the fringes are coded temporally with a movable
piezzo-electric mirror, the interference pattern is scanned spa-
tially thanks to separated output pupils, the separation fixing
the spatial coding frequency of the fringes, as in the case of
the GI2T interferometer (Mourard et al. 2000). Thus, if data

reduction methods have already been proposed for single-mode
interferometers using temporal coding (Colavita 1999b; Kervella
et al. 2004), this paper is the first to present a signal-processing
algorithm dedicated to single-mode interferometry with spatial
beam recombination. Moreover, in the case of AMBER, the con-
figuration of the output pupils, i.e. the spatial coding frequency,
imposes a partial overlap of the in the three telescopes case
interferometric peaks in the Fourier plane. As a consequence,
data reduction based on the classical estimators in the Fourier
plane (Roddier & Lena 1984; Mourard et al. 1994) cannot be
performed. The AMBER data reduction procedure is based on
a direct analysis in the detector plane, a principle that is an
optimization of the “ABCD” estimator as derived in Colavita
(1999b). The specificity of the AMBER coding and its sub-
sequent estimation of the observables arises from the desire
to characterize and to make use of the linear relationship be-
tween the pixels (i.e. the interferograms on the detector) and the
observables (i.e. the complex visibilities). In other words, the
AMBER data reduction algorithm is based on modelling the in-
terferogram in the detector plane.

In Sect. 2, we present the AMBER experiment from a signal-
processing point of view and we introduce the interferometric
equation governing this instrument. We develop the specific data
reduction processes of AMBER in Sect. 3, and then derive the
estimators of the interferometric observables. Successive steps
in the data reduction method are given in Sect. 4, as performed
by the software provided to the community. Finally, the data-
reduction algorithm is validated in Sect. 5 through several “on-
sky” observations with the VLTI (commissioning and science
demonstration time (SDT)). Present and future performances of
this instrument are discussed.

2. Presentation of the instrument
2.1. Image formation

The process of image formation of AMBER is sketched in Fig. 1
(left) from a signal-processing point of view. It consists of three
major steps. First, the beams from the three telescopes are fil-
tered by single-mode fibers to convert phase fluctuations of the
corrugated wavefronts into intensity fluctuations that are moni-
tored. The fraction of light entering the fiber is called the cou-
pling coeflicient (Shaklan & Roddier 1988) and it depends on
the Strehl ratio (Coudé du Foresto et al. 2000). At this point, a
pair of conjugated cylindrical mirrors compresses, by a factor
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Table 1. Detector properties.

Detector specifications

Society/Name Rockwell/HAWAIIL
Composition HgCdTe
Number of pixels 512 x 512
Pixel size 18.5 um x 18.5 um
Spectral width 0.8 um-2.5 um
Readout noise 9e”
e /ADU 4.18
Cooling Liquid nitrogen
Temperature 78 K
Autonomy of cryostat 24 h

of about 12, the individual beams exiting from fibers into one
dimensional elongated beams to be injected in the entrance slit
of the spectrograph. For each of the three beams, beam-splitters
placed inside the spectrograph select part of the light and induce
three different tilt angles so that each beam is imaged at different
locations of the detector. These are called photometric channels
and are each one relative to a corresponding incoming beam. The
remaining parts of the light of the three beams are overlapped
on the detector image plane to form fringes. The spatial coding
frequencies of the fringes f are fixed by the separation of the in-
dividual output pupils. They are f = [1,2,3]d/A, where d is the
output pupil diameter. Since the beams hit a spectral dispersing
element (a prism glued on a mirror or one of the two gratings)
in the pupil plane, the interferogram and the photometries are
spectrally dispersed perpendicularly to the spatial coding. The
dispersed interferogram arising from the beam combination, as
well as the photometric outputs are recorded on the infrared de-
tector, which characteristics are given in Table 1.

The detector consists in a 512 x 512 pixel array with the
vertical dimension aligned with the wavelength direction. The
first 20 pixels of each scanline of the detector are masked and
never receive any light, allowing us to estimate the readout noise
and bias during an exposure. The light from the two (resp. 3)
telescopes comes in three (resp. 4) beams, one “interferomet-
ric” beam where the interference fringes are located, and two
(resp. three) “photometric” beams. These 3 (resp. 4) beams are
dispersed and spread over three (resp. 4) vertical areas on the
detector. The detector is read in subwindows. Horizontally, these
subwindows are centered on the regions where the beams are dis-
persed, with a typical width of 32 to 40 pixels. Vertically, the de-
tector can be set up to read up to three subwindows (covering up
to three different wavelength ranges). The raw data format used
by AMBER records individually these subframes. However, as
sketched in the right panel of Fig. 1, the AMBER raw data can
be conceived as the grouping together of these subwindows:

— The left column (noted “DK” ) contains the masked pixels.

— The two following columns (noted “P1” and “P2”) and the
right one in the three telescope mode (noted “P3”), usu-
ally of 32 pixels wide, are the photometric outputs. They
record the photometric signal coming from the three tele-
scopes. When dealing with 2-telescope observations, only
channels P1 and P2 are lit.

— The fourth column is the interferometric output (de-
noted “IF”). it exhibits the interference fringes arising from
the recombination of the beams (that is, two or three beams,
according to the number of telescopes used). We call Ny the
number of pixels in this column, which is usually Nyix = 32.

The individual image that is recorded during the detector inte-
gration time (DIT) is called a frame. A cube of frames obtained
during the exposure time is called an exposure.

2.2. AMBER interferometric equation

The following demonstration is given considering a generic
Nl = 2 telescope interferometer. In the specific case of
AMBER, however, N = 2 or Ny = 3. Each line of the
detector being independent of each other, we can focus our
attention on one single spectral channel!, which is assumed to
be monochromatic here. The effect of a spectral bandwidth on
the interferometric equation is treated in Sect. 3.6.1.

Interferometric output: when only the ith beam is illu-
minated, the signal recorded in the interferometric channel is
the photometric flux F! spread on the Airy pattern ai, which is
the diffraction pattern of the ith output pupil weighted by the
single-mode of the fiber, & is the pixel number on the detector,
and « is the associated angular variable. Then, F' results in the
total source photon flux N attenuated by the total transmission of
the ith optical train #, i.e. the product of the optical throughput
(including atmosphere and optical train of the VLTI and the
instrument) and the coupling coefficient of the single-mode
fiber:

F'= N{'. 6))

When beams i and j are illuminated simultaneously, the coherent
addition of both beams results in an interferometric component
superimposed on the photometric continuum. The interferomet-
ric part, i.e. the fringes, arises from the amplitude modulation
of the coherent flux Fy at the coding frequency f“. The co-
herent flux is the geometrical product of the photometric fluxes,
weighted by the visibility:

FU = oN Vi yilel@+47) ()

where V/el® is the complex modal visibility (Mége et al. 2003)
and ¢g takes a potential differential atmospheric piston into ac-
count. Note that, strictly speaking, the modal visibility is not the
source visibility. However, the study of the relation between the
modal visibility and the source visibility is beyond the scope of
this paper, but further information can be found in Mege et al.
(2003) and Tatulli et al. (2004). Here we consider our observ-
able to be the complex modal visibility.

Such an analysis can be done for each pair of beams arising
from the interferometer. As a result, the interferogram recorded
on the detector can be written in the general form:

Net Neel -

. i i i Jii ij_i(2ray fii+! + @]

i = ZakF + Z a,a,CiRe [FC e( * 5) . 3)
i i<j

Here, ¢¢ is the instrumental phase taking possible misalignment
and/or differential phase between the beams a;;, and a{, into
account, and Cg and (I)g are, respectively, the loss of contrast
and the phase shift due to polarization mismatch between the
two beams (after the polarizers), such as the rotation of the
single-mode fibers might induce. This equation is governing
the AMBER fringe pattern, that is the interferometric channel

! In practice, there is a previous image-centering step, where each
channel is re-centered with respect to the others along the wavelength
dimension, as explained in Sect. 4.
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of the fourth column. The first sum in Eq. (3), which represents
the continuum part of the interference pattern, is called the
DC component from now on, and the second sum, which
describes the high frequency part (that is the coded fringes), is
called the AC component of the interferometric output.

Photometric outputs: thanks to the photometric channels,
the number of photoevents p'(a) coming from each telescope
can be estimated independently with

P =F'b @)

where b,’; is the beam profile in the ith photometric channel. The
previous equation rules the photometric channels.

3. Data reduction algorithm

The AMBER data-reduction algorithm is based on the modelling
of the interferogram in the detector plane. Such a method
requires an accurate calibration of the instrument.

3.1. Modelling the interferogram

In order to model the interferogram, we distinguish between the
astrophysical and instrumental parts in the interferometric
equation. It becomes:

Niet Niet

i = Z aF' + 3 /R +d] 1] o)

i i<j

with

’. .

——=cos (2nanf + ¢ + @), 6)
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% k

As an analogy with telecom data processing, ¢/ and ¢’ are called
the carrying waves of the signal at the coding frequency f’f
since they carry (in terms of amplitude modulation) R/ and I,
which are directly linked to the complex coherent flux (as shown
by Eq. (8)). _

The estimated photometric fluxes P' are computed from the
photometric channels (see Eq. (4)):

= F Y4, ©)
k

If we know the ratio u;;, — which only depends of the instrumental
configuration — between the measured photometric fluxes P and
the corresponding DC components of the interferogram, we can
have an estimation of the latter thanks to the following formula:

a,';Fi = P’v;;, (10)

Table 2. Acquisition sequence of calibration files.

Step Sh1 Sh2 Sh3 Phasey, DPR key
1 @) X X NO 2P2V, 3P2V
2 X O X NO 2P2V, 3P2V
3 (0] (¢} X NO 2P2V, 3P2V
4 O O X YES 2P2V, 3P2V
5 X X ¢} NO 3pP2V
6 (0] X (¢} NO 3p2vV
7 (0] X O YES 3P2V
8 X O (¢} NO 3p2v
9 X O O YES 3P2V

Sh = Shutter; O = Open; X = Closed.

We then can compute the DC continuum corrected interfero-
gram my,

Niel

my = ik - ZP'U;\,,
i=1

which can be rewritten:

an

my = /R —dJ1. (12)
This equation defines a system of N linear equations with
2Np = Nei(Net — 1) unknowns (i.e. twice the number of base-
lines). It characterizes the linear link between the pixels on the

detector and the complex visibility:

Ny Ny
—_—— . .
m - Clj I, dllj . R R
[ | ]: oo b2 ] s [=V2PM| & . (13)
My, . c}{,m - %pix N IwE I

The V2PM matrix (namely visibility to pixel matrix), which con-
tains the carrying waves, holds the information about the inter-

ferometric beams akak, the codmg frequencies f¥, and the

instrumental differential phases ¢S . Together with the vk, they
entirely describe the instrument from a signal processing point
of view. These quantities, namely c}f s d;f ,and v;;, have, however,
to be calibrated.

3.2. Calibration procedure

The calibration procedure is performed thanks to an internal
source located in the Calibration and Alignment Unit (CAU) of
AMBER (Petrov et al. 2007). It consists of acquiring a sequence
of high signal-to-noise ratio calibration files, whose successive
configurations are summarized in Table 2 and explained below.
Since the calibration is done in laboratory, the desired level of
accuracy for the measurements is insured by choosing the appro-
priate integration time. As an example, typical integration times
n “average accuracy” mode are (for the full calibration process)
7= 17s, 30 s, 800 s for, respectively, low, medium, and high
spectral resolution modes in the K band and 100 times higher for
the “high accuracy” calibration mode.

The sequence of calibration files has been chosen to ac-
commodate both two and three-telescope operations. For a two-
telescope operation, only the 4 first steps are needed. Raw data
FITS files produced by the ESO instruments bear no identifiable
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Fig. 2. Outputs of the calibration procedures. Examples have been chosen for one given wavelength: 2 = 2.2 um. Left: the vi functions. Middle:
the matrix containing the carrying waves; the first three columns are the ¢} functions for each baseline, and the three last columns are the

respective d,';’ functions. One can see that for each baseline C'A’ and d'kj are in quadrature. Right: another representation of the carrying waves. From
top to bottom, both sinusoidal functions correspond to columns 1-4, 2—5, and 3—6 of the calibration matrix.

name and can only be identified as, e.g., files relevant to the cal-
ibration of the V2PM matrix, by the presence of dedicated FITS
keywords (ESO’s pipeline Data PRoduct keys or “DPR keys”)
in their header. The DPR keys used are listed in Table 2.

First (steps 1 and 2 — and 5 when in 3-telescope mode), for
each telescope beam, an image is recorded with only this shut-
ter opened. The fraction of flux measured between the interfer-
ometric channel and the illuminated photometric channel leads
to an accurate estimation of the v’ functions. Then, in order to

compute the carrying waves ¢ and d//, one needs to have two
independent (in terms of algebra) measuremcnts of the interfer-
ogram since there are two unknowns (per baseline) to compute.
The principle is the following: two shutters are opened simul-
taneously (steps 3/4, 6/7, and 8/9) and for each pair of beams,
then the interferogram is recorded on the detector. Such an in-
terferogram corrected for its DC component and calibrated by
the photometry yields the knowledge of the ¢’ carrying wave.
To obtain its quadratic counterpart, the previous procedure is
repeated by introducing a known phase shift close to 90 de-
gree 7y using piezoelectric mirrors at the entrance of beams 2
and 3. Computing the d,'\/ function from the knowledge of c;f
and 1y is straightforward. Note that by construction: (i) the car-
rying waves are computed with the unknown system phase ®¢
(possible phase of the internal source, differential optical path
difference introduced at the CAU level, etc.), and (ii) since the
internal source in the CAU is slightly resolved by the largest
baseline (1-3) of the output pupils, the carrying waves for this
specific baseline are weighted by the visibility V; of the internal
source. Hence, at this point, the carrying waves are following ex-
pressions that are slightly different from their original definition
given by Egs. (6) and (7):

I/
Ak

= C”V” cos 27mqf’f +ol + (I)" + (D”)
Zk akak

14
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Fig. 3. Contrast loss due to polarization effects and partial resolution
of the internal source as a function of the wavelength. The 3-telescope
P2VM used is the same as the one presented in Fig. 2. The errors bars
are roughly at the level of the contrast loss rms along the wavelength.
In other words, the contrast loss is constant over the wavelength range.

However, since c,';j and d,’;j are shifted by /2, they insure the

following relation:

Npix

2 2 _ 2412
Dl +di=Cyvi.
k

(16)

Hence, the conjugated loss of visibility due to the internal source
and the polarization effects can be known and calibrated' by
computing the previous formula. Unfortunately, since it is not
possible to disentangle both contrast losses, and since the V fac-
tor only affects the interferograms arising from the calibration
procedure, and not from the observation, the visibility estimated
on a star will be affected from this factor as well, as shown in
Sect. 3.5.1.

Figure 3 illustrates Eq. (16). For the baselines (1,2)
and (2,3), the contrast loss arises from polarization effects,
since the internal source is unresolved. We find Céz =~ 0.9 and
CZ ~ 0.8, respectively. For the third baseline (1,3), the internal
source is partially resolved, which explains an higher contrast
loss, CJ' VY ~0.7.

! This step is not yet provided in the amdlib software described
in Sect. 4.
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3.3. Fringe fitting

To estimate the coherent fluxes RY and I/, which are at the ba-
sis of the computation of the whole AMBER observables, one
has to solve the inverse problem described by Eq. (13), i.e. one
has to perform an y? linear fit of the fringes, with the coherent
fluxes being the unknown parameters. The solution is given by
the following equation

[RY,TU] = P2VM[my], a7
where
P2VM = [V2PM'Cy/ V2PM]’l V2PM'Cy} (18)

is the generalized inverse of the V2PM matrix, Cy being the
covariance matrix of the measurements my, and XT denoting
the transpose of the X matrix. P2VM means Pixel to Visibility
Matrix since it allows estimation of the complex visibility from
the interferogram recorded on the detector. Assuming that the
pixels on the detector are uncorrelated, the Cy matrix is diag-
onal, with each term of the diagonal defined by the variance of
the DC-corrected interferogram o2(my). The fundamental error
on the DC corrected interferogram arises from the photon noise
and detector noise (of variance o) corrupting the measurements,
that is, each pixel of the interferogram i; and the estimated pho-
tometric fluxes P'. It becomes:

N
2(m) = i + 0% + 2 [P+ Ny | ()™,
i=1

i=

19

3.4. Fringe detection

Positive detection of fringes in the measurements requires, at
the same time, enough flux entering the fibers and high enough
fringe contrast, so that the fringes rise with the noise level. As
a result, the computation of the signal-to-noise ratio of the co-
herent flux, which takes both of the parameters into account,
appears naturally as the relevant criterion to use.

11 &[R4 (1)
SNRX(f) = — — 1 1 20
oo 2| o [ e

T
b being for sake of simplicity the baseline number that describes
each pair of telescopes (i, j), Ny, the number of baselines, and N,
the number of spectral channels. In the absence of fringes, the

. 2 2 .
quantities R”” and I~ tend toward 0',2?,, and (rf,,, respectively, thus

driving the fringe criterion toward 0. In contrast, the presence
of fringes above the noise level, that is, when sz(l, 1 > (leeb

and/or 1”2(1, 1 > 0'?1, imposes the fringe criterion to be strictly
superior to 0 and is directly linked to the quality of the frames.
It thus allows us to operate a fringe selection prior to the proper
estimation of the observables, a step that can be useful for sets
of data recorded in bad observational conditions, as shown in
Sect. 5.2.

The values o2, and o2, the bias part of R? and I?, can be
easily computed Ifirom the definition of the real and imaginary
part of the coherent fluxes, which are linear combinations of the
DC continuum-corrected interferograms my. If ¢ f and §,’; are the
coefficients of the P2VM matrix, R and I° verify the respective
following equations:

2

Npix Npix
R = by, 1°= ) &m. @1
k=1 k=1

It is then straightforward that

T = Y P m); 0% = ) €D ). (22)
k k

3.5. Estimation of the observables

For each spectral channel, the squared visibility and closure
phase (in the three telescope case) can be estimated from the in-
terferogram. Taking advantage of the spectral dispersion, the dif-
ferential phase can be computed as well. In the following para-
graphs, we denote with (...) the ensemble average of the different
quantities. This average can be performed either on the frames
within an exposure and/or on the wavelengths.

3.5.1. The squared visibility

Theoretically speaking, the squared visibility is given by com-
puting the ratio between the squared coherent flux and the pho-
tometric fluxes. Following Egs. (1), (2), (8) and (9) it becomes:
Vi

i 2 .0
|FéJ|2 B RU” + [
%)
1
Ve

4FFi 4PPI Yy, v;;vi

(23)

Note that, thanks to the calibration process, the computed visibil-
ity is free of the instrumental contrast, which is the loss of con-
trast due to the instrument; but as mentioned in Sect. 3.2, the ob-
ject visibility is weighted by the visibility of the internal source.
However, this factor (V¢’ 2) automatically disappears when doing
the necessary atmospheric calibration (see Sect. 3.6.2).

As a result the visibility — atmospheric issues apart — has still
to be calibrated by observing a reference source. In practice, be-
cause data are noisy, we perform an ensemble average on the
frames that compose the data cube (see Sect. 2.1) to estimate the
expected values of the square coherent flux and the photometric
fluxes, respectively. Taking the average of the squared modulus
of the coherent flux, i.e. doing a quadratic estimation, allows us
to handle the problem of the random differential piston ¢g, but
introduces a quadratic bias due to the zero-mean photon and de-
tector noises (Perrin 2003). The expression of the squared visi-
bility estimator, unbiased by fundamental noises is therefore:

vip  (R7+17%) - Bias(R? + 17

L — : (24)
— —

v 4(PIPI) Syl

The quadratic bias of the squared amplitude of the coherent flux
writes as the quadratic sum of the biases of R? and /2. From
Eq. (22), we get:

Bias(RY” + 177} = " [¢))? + €] ] P (m). 25)

k
The previous equation is nothing but the mathematical expres-
sion that describes the bias as the quadratic sum of the errors of
the measurements o (my) (as defined by Eq. (19)) projected on
the real and imaginary axis of the coherent flux.

Using the squared visibility estimator of Eq. (24), the theo-
retical error bars on the squared visibility can be computed from
its second-order Taylor expansion (Papoulis 1984; Kervella et al.
2004):

1 2

B 2 ij|12 2 Pin -
v = - | TUED PP 26)
|Cijl?

N

Pipi
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where |[CY? = RU? + 117 — Bias{RV* + %} is the unbiased
squared coherent flux. In practice, the expected value and the
variance of the squared coherent flux and the photometric fluxes
are computed empirically from the M available measurements.
We then get the following semi-empirical formula:

. o\ 2
- Cii 4 —{|ci 2
0_2 (\VUIZ) — i <| | >M <| | >M
stat M <|C”|2>]2v[

2 9 A2

PPI7) —(P'P/ —

M |Viif2". 27)
(PP

Note finally that, although quadratic estimation of the visibility

has been computed, the squared visibility will be systematically

decreased by the atmosphere jitter during the frame integration
time. We focus on this effect in Sect. 3.6.

3.5.2. The closure phase

By definition, the closure phase is the phase of the so-called bis-
pectrum B'?3, The bispectrum results in the ensemble average of
the coherent flux triple product and then estimated as

312 = <C12C23C13*> (28)

where C¥/ = R + iI'/. The closure phase then is straightforward:

R123
—123 =atar1[Im(B ) ] 29)

os Re(B'23)

The closure phase presents the advantage of being independent
of the atmosphere (e.g. Roddier 1986). However in the case of
AMBER, the closure phase of the image might not coincide with
the one of the object and might be biased because of the calibra-
tion process. If the so-called system phase presents a non-zero
closure phase ®!2 + ® — @, this bias must be calibrated by
observing a point source or at least a centro-symmetrical object.
So far, no theoretical computation of the error of the closure
phase has been provided for the AMBER data-reduction algo-
rithm. Thus, closure-phase internal error bars (i.e. that does not
include systematics errors) are computed statistically by taking
the root mean square of all the individual frames, then divid-
ing by the square root of the number of frames, as illustrated
in Sect. 5.5.

3.5.3. The differential phase

The differential phase is the phase of the so-called cross spec-
trum Wy,. For each baseline, the latter is estimated from the com-
plex coherent flux taken at two different wavelengths A; and A;:

wih=(cjcl™). (30)

And the differential phase is:

— [m(wp)

A¢, = atan = (31)
Re (WIIZ)

3.5.4. The piston

The interferometric phase induced by the achromatic piston term
takes the form
. ij
i 207 2n6'o
1 A

(32)

where 6"/ is the achromatic differential piston between tele-
scope i and j, A is the wavelength, and o is the wavenumber
(ie.o=1/2).

First order Taylor expansion: at first order, the estimated
differential phase of Eq. (31) is a linear function that takes the
generic form A¢z = ¢y + 2m (02 — 071) 6. Its slope § depends on
the sum of atmospheric piston dp, which varies frame by frame,
and of the linear component of the object differential phase J.
A good estimate of this slope in the presence of noise is the
argument of the average cross spectrum along the wavelengths:

ij
—~ arg(Wl 1 >
1] ij _ A2, A2141 [ ]
Sy +3dg =

I WLV ) (33)
2r <O_/l:l+| - Uly)[

Estimation of the piston is unbiased when the wave number
varies linearly with the spectral pixel index (linear grating dis-
persion law). This can be true with an excellent approximation
at medium spectral resolution and high spectral resolution in the
AMBER case. However, for the low spectral resolution, biases
as high as 5% in the estimation of piston can occur.

Fitting the complex phasor: the achromatic piston can
also be estimated from a least-square fit of the complex coherent
flux. If we define the complex phasor as

P

‘IJ/1=C:{XC -,

(34)

0" can be retrieved by minimizing the phase of such complex
phasoror, equivalently, by minimizing the tangent of the phase.
The x? is then defined as:
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(35)

This x? is highly non-linear and simple techniques such as gra-
dient fitting cannot be used here. On the contrary, non-linear
fitting techniques such as genetic or simulated annealing algo-
rithms (Kirkpatrick et al. 1983) must be used instead.

Note that, in order to distinguish between the atmospheric
piston 6, and the linear component of the differential phase J,,
the fitting techniques described above can be performed by only
using spectral channels corresponding to the continuum of the
source (i.e. outside spectral features) where its differential phase
of the object is assumed to be zero.

3.6. Biases of the visibility
3.6.1. Loss of spectral coherence

The above derivation of the interferometric equation assumes a
monochromatic spectral channel. In practice, the spectral width
of one spectral channel is non zero and depends on the reso-
lution R of the spectrograph. As a consequence the coherence
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length L. of the interferogram is finite and equals L, = AR,
where Ay is the reference wavelength in the spectral channel.
Assuming a linear decomposition of the phase of the interfero-
gram and neglecting higher orders, the interferogram is attenu-
ated by a factor p;, which can be written

'7?( Ok + 6 +60)
= n—
Pk 7.

where ¥ is the Fourier transform of the spectral filter function,
Oy is the spatial sampling of the interferogram (that is, the pixel
coordinates expressed in optical path difference (OPD) units),
6p and &, the atmospheric piston and the slope of the object
spectral differential phase, respectively, as defined in Sect. 3.5.4.
Note that for a square filter, the attenuation coefficient takes the
well-known form of the sinc function:

5k+6p+6o)
L

In the low-resolution mode where R = 35, the attenuation coef-
ficient strongly depends on the pixel position &, which is cali-
bratable quantity. Nonetheless, the compensation for this effect
requires an iterative process in two steps where (i) the estimation
of 8, + d, is performed as described in Sect. 3.5.4 and (ii) the
P attenuation correction is applied directly to the DC corrected
interferograms my. The loop is then repeated until convergence.
This algorithm, which has not yet been implemented in the soft-
ware, will be described in greater detail in a forthcoming paper.

In the medium and high resolutions (where R = 1500 and
R = 10000, respectively), however, the OPD J; due the spa-
tial sampling of AMBER can be neglected. Indeed this approx-
imation leads to a relative error of the coefficient below 1073
and 107, respectively, which is within the specified error bars
of the visibility. In such a case, the loss of spectral coherence
simply results in biasing the visibility frame to frame by a fac-
tor p(6p + d,). This bias can be corrected by knowing the shape
of the spectral filter and by estimating the piston 6, + d, thanks
to Eq. (33).

) (36)

pi= : 37)
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3.6.2. Atmospheric jitter

Although a quadratic estimation of the visibility has been per-
formed to avoid the differential piston to completely cancel out
the fringes, the high frequency variations of the latter during the
integration time — so called high-pass jitter — nevertheless blur
the fringes. As a result, the coherent flux, thus the visibility, is at-
tenuated. On average, the attenuation coefficient I" of the squared
visibility is given by Colavita (1999b):

r= exp(—(rj)z,f) (38)

where 2, is the variance of the high-pass jitter o -

h

For the, time being, this atmospheric effect is compensated by
calibrating the source visibility with a reference source observed
shortly before and after the scientific target to insure similar at-
mospheric conditions. We have also planned in the near future to
provide a more accurate calibration of this effect, based on com-
puting the variance of the so-called “first difference phase jit-
ter”, which is the difference of the average piston taken between
two successive exposures, as proposed by Colavita (1999b) for
the PTI interferometer and successfully applied by Malbet et al.
(1998). However, jitter analysis (as illustrated in Sect. 5.2) can-
not be tested and validated as long as the extra-sources of vibra-
tions due to VLTI instabilities (delay lines, adaptive optics, etc.),

hardly calibratable, are clearly identified and suppressed. Note
as well that the use of the accurate fringe tracker FINITO (Gai
et al. 2002), soon expected to operate on the VLTI, should drasti-
cally reduce the jitter attenuation, hence allowing integration on
much longer times than the coherence time of the atmosphere in
order to reach fainter stars.

4. The amdlib data reduction software

A dedicated software to reduce AMBER observations has been
developed by the AMBER consortium. This consists of a li-
brary of C functions, called amdlib, plus high-level interface pro-
grams. The amdlib functions are used at all stages of AMBER
data acquisition and reduction: in the observation software (OS)
for wavelength calibration and fringe acquisition, in the (quasi)
real time display program used during the observations, in the
online data reduction pipeline customary for ESO instruments,
and in various offline front end applications, noticeably a Yorick
implementation (AmmYorick). The amdlib library is meant to in-
corporate all the expertise on AMBER data reduction and cali-
bration acquired throughout the life of the instrument, which are
bound to evolve with time.

The data obtained with AMBER (“raw data”) consist of an
exposure, i.e., a time series of frames read on the infrared cam-
era, plus all relevant information from AMBER sensors, ob-
served object, VLTI setup, etc., stored in FITS TABLE format,
according to ESO interface document VLT-ICD-ESO-15000-
1826. Saving the raw, uncalibrated data, although more space-
consuming, permits us to benefit afterwards, by replaying the
calibration sequences and the data reduction anew, from all
the improvements that could have been deposited in amdlib in
the meantime.

The library contains a set of “software filters” that refine the
raw data sets to obtain calibrated “science data frames”. This
treatment is performed on all of the raw data frames, irrespective
of their future use (calibration or observation). A second set of
functions performs high-level data extraction on these calibrated
frames, either to compute the V2PM (see Sect. 4.3) from a set of
calibration data or to extract the visibilities from a set of science
target observations, the end product in this case being a reduced
set of visibilities per object, stored in the optical interferometry
standard OI_FITS format (Pauls et al. 2005).

4.1. Detector calibration

First, all frames pixels are tagged valid if not present in the cur-
rently available bad pixel list of the AMBER detector. Then they
are converted to photoevent counts. This step necessitates, for
each frame, precisely modelling of the spatially and temporar-
ily variable bias added by the electronics. The detector exhibits
a pixel-to-pixel (high frequency) bias whose pattern is constant
in time but which depends on the detector integration time (DIT)
and the size and location of the subwindows read on the detector.
Thus, after each change in the detector setup, a new pixel bias
map (PBM) is measured prior to the observations by averaging a
large number of frames acquired with the detector facing a cold
shutter?. This PBM is then simply removed from all frames prior
to any other treatment.

Once this fixed pattern has been removed, the detector may
still be affected by a time-variable “line” bias, i.e., a variable

2 Due to mechanical overheads, “hot dark” observations, i.e., using
only an ambient temperature beam shutter external to the dewar of the
detector, are currently used to compute the PBM.
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offset for each detector line. This bias is estimated for each scan
line and each frame as the mean value of the corresponding line
of masked pixels (“DK” column in Fig. 1) and then substracted
from the rest of the line of pixels. The detector has an image
persistence of ~10%; consequently, all frames are corrected for
this effect before calibration. Pixels are then converted to pho-
toevent counts by multiplying by the pixel’s gain. Currently the
map of the pixel gains used is simply a constant e"/ADU value
(see Table 1) multiplied by a “flat field” map acquired during lab-
oratory tests. Finally, the rms of the values in the masked pixel
set, which were calibrated as the rest of the detector, gives the
frame’s detector noise.

4.2. Image alignment and science data production

Once the cosmetics on the pixels is done, amdlib corrects the
data from the spatial distortions present in the image. Presently,
the only corrected effect is a displacement of the spectra acquired
in the “photometric channels” (labeled P1, P2, P3 in Fig. 1) with
regards to the fringed spectrum in the interferometric channel.
This displacement of a few pixels in the spectral dispersion di-
rection is due to a slight misalignment of the beam-splitters de-
scribed in Sect. 2.1, and correcting for this effect is mandatory
for computing the DC continuum interferogram (Eq. (11)). The
calibration of this displacement is performed by amdlib during
the spectral calibration procedure, one of the first calibration se-
quences to be performed prior to observations.

Finally, each frame is converted to the handier “science data”
structure, which contains only the calibrated image of the “in-
terferometric channel” and (up to) three 1D vectors, the corre-
sponding instantaneous photometry of each beam, corrected for
the above-mentioned spectral displacement.

4.3. Calibration matrix computation

Computation of the V2PM matrix is performed by the function
amdlibComputeP2vm() . This function processes the 4 or 9 files
described in Sect. 3.2 applying by each of them the detector cal-
ibration, image alignment, and conversion to “science data” de-
scribed above, then computing the v‘,; (Eq. (10)) and the carrying
waves ¢ and d of the V2PM matrix (Eq. (13)). The result is
stored in a FITS file, improperly called, for historical reasons,
“the P2VM™3,

The P2VM matrix is the most important set of calibration
values needed to retrieve visibilities. The shape of the carrying
waves (the ¢;s and d;s ) and, in lesser measure, the associated vs
are the imprints of all the changes in intensity and phase that the
beams suffer between the output of each fiber and detection on
the infrared camera. Any change in the AMBER optics situated
in this zone, either by moving, e.g., a grating, or just thermal
long-term effects, render the P2VM unusable. Thus, the P2VM
matrix must be recalibrated each time a new spectral setup is
called that involves changing the optical path behind the fibers.

All the instrument observing strategies and operations are
governed by the need to avoid unnecessary optical changes, and
care is taken at the operating system level to assure a recali-
bration of the P2VM whenever a “critical” motor affecting the
optical path is set in action. To satisfy these needs, the P2VM
computation has been made mandatory prior to science observa-
tions and is given an unique ID number. All the science data files
produced after the P2VM file inherit this ID, which associates

3 Actually “the V2PM” should be the proper name.

them with their “governing” calibration matrix. The amdlib 1i-
brary takes the opportunity of the P2VM file being pivotal to
the data reduction, and unique, to make it a placeholder for all
the other calibration tables needed to reduce the science data,
namely the spectral calibration, bad pixels, and flat field tables.

4.4. From science data to visibilities

The computation of visibilities is performed by the
amdlibExtractVisibilities() function, using a valid
P2VM file. Then amdlibExtractVisibilities() is able to
perform visibility estimates on a frame-by-frame basis, or over
a group of frames, called bin.

The amdlibExtractVisibilities() function, in se-
quence is

. invert the V2PM calibration matrix;

. extract raw visibilities;

. correct for biases, compute debiased V2 visibilities;
. compute phase closures;

compute cross spectra;

. fit piston values from cross spectra;

. write the OI-FITS output file.

N LA W~

A typical data reduction process will first process all
raw data files related to the calibration procedures per-
formed before acquiring the science data, thus perform-
ing spectral calibration (e.g., using the command line pro-
gram amdlibComputeSpectralCalibration), then P2VM
file computation (e.g., using the command line program
amdlibComputeP2vm). Once the P2VM file is computed, it con-
tains all the calibration quantities needed to process science
object observations. One then uses the amdlibExtractVis
program on a science data set to get the final OI-FITS file con-
taining the measured science object visibilities.

5. lllustrations and discussions

This section aims to present, step-by-step, the data reduction
procedures performed on real interferometric measurements
arising from VLTI observations. Results are discussed, focusing
on key points in the process.

5.1. Fringe fitting

Assuming the calibration process has been properly performed
following Sect. 3.2, the first step in the derivation of the observ-
ables is to estimate the real and imaginary parts of the coherent
flux. This is done by inverting the calibration matrix and obtain-
ing the P2VM matrix, shown by Eqgs. (17) and (18). Figure 4
gives an example of the fringe fitting process for an observation
of the calibrator star HD135382 with three telescopes.

However, before going further in the data reduction process,
it might be worthwhile for the users to check the validity of the
fit and then to detect any potential problems in the data. Such a
step can be easily done by computing the residual y2 between
the measurements my, and the model my:

[7] = V2PM[RY, TV (39)
and
X2 = [ — m]"Cyf g — my]. (40)
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Chi2 residual = 1.21628

# pixels

Fig.4. Example of fringe-fitting by the carrying waves in the
3-telescope case. The DC-corrected interferogram is plotted (dashdot
line) with the error bars. The result of the fit is overplotted (solid line).

Using this checking procedure, the user can verify two critical
points of the data processing:

— the correct subtraction of the DC component (see Eq. (11)):
if such a condition is not fulfilled, the computed visibility
will inevitably be biased since the fringe fitting by the car-
rying waves supposes the only presence of specific frequen-
cies, that is, the spatial coding frequencies of the instrument.
A wrong DC subtraction might occur with sudden atmo-
spheric changes between the recording of the interferometric
channel and the associated photometric ones, as these chan-
nels are not on the same line of the detector, as mentioned
in Sect. 4.2.

— the use of a correct bad pixel map: if not, the presence of bad
pixels induces high frequencies in the fringes, which cannot
be taken into account by the carrying waves, driving one to
compute biased visibility, as well. Note that the bad pixel
map is computed every time a detector calibration is per-
formed in the maintenance procedure.

5.2. Fringe criterion and fringe selection

For each frame of the set of data, Eq. (20) provides an es-
timation of the fringe signal-to-noise ratio. As an example,
Fig. 5 presents 100 fringes recorded on the detector during the
2-telescope observation of the calibrator € Sco in July 2005, first
in the order they appeared during the observation and then after
re-ordering them following the fringe criterion.

The aim of computing this criterion can be twofold: (i) dur-
ing the observations, as mentioned in Sect. 3.4, it allows us to
detect the fringes and therefore to initiate the recording of the
data only when it is meaningful; and (ii) calculated a posteriori
during the data reduction phase, it enables us to select the best
frames (in terms of SNR) before estimating the observables. This
second point is especially important where frames are recorded
in the presence of strong and variable fringe jitter.

In the ideal and unrealistic case where the fringes are not
moving during the integration time, the fringe contrast is not at-
tenuated by vibrations, and the frame-by-frame estimated visi-
bility is constant, no matter what the photometric flux level is
in each arm of the interferometer. As a result, the visibility as
a function the function of the fringe SNR is constant, with the
error bars increasing as the fringe SNR decreases. This is illus-
trated in Fig. 6 (left). To obtain this set of jitter-free data, we
have built interferograms using the carrying waves of the cal-
ibration matrix that simulate perfectly stable AMBER fringes.

Then, we have added the photometry taken on the € Sco data,
which allowed us to keep realistic photometric realizations tak-
ing the correct transmissions of the instrument into account. In
that case, selecting the best fringes has no other goal than to im-
prove the SNR of the observables by excluding the data with
poor flux.

In the presence of atmospheric turbulence and lack of a
fringe tracker, the fringes are moving during the integration time,
leading to lower the visibility. On average, the squared visibility
is attenuated by a factor cxp(—cr;;,f), where 0"2% is the variance

of the atmospheric high pass jitter, as explained in Sect. 3.6.2.
The frame-by-frame visibility, though, undergoes a random at-
tenuation around this average loss of contrast. An example of the
effect of the atmospheric jitter is given in Fig. 6 (middle), where
a previous set of simulated data has been used, adding a frame-
by-frame random attenuation taking the v = 25 ms integration
time of the e Sco observation into account. Once again, fringe
selection only enables us to increase the SNR of the observables
here.

However, when we look at the real set of data obtained from
the observation of € Sco, we obtain the plot displayed in Fig. 6
(right). The dispersion of the visibility, especially for low fringe
SNR is unexpectedly large and can definitively not be explained
by pure atmospheric OPD vibrations. As a matter of fact, these
variations are due to the present strong vibrations along the
VLTI instrumentation (adaptive optics, delay lines, etc.), as this
effect was previously revealed by the VINCI recombiner. These
vibrations strongly reduce the fringe contrast and subsequently
the value of the estimated visibilities, which explains the behav-
ior of the visibilities as a function of the fringe SNR. Indeed,
when the visibility tends toward 0, because of severe jitter atten-
uation, the fringe criterion tends toward O as well. In contrast,
the visibility plotted as a function of the fringe SNR saturates
for high values of the latter.

The major issue is that such an effect is hardly calibratable
because potentially non stationary. Hence, one convenient way
to overcome the problem, beside increasing the error bars artifi-
cially to take this phenomenon into account, is to only select the
fringes that are less affected by the vibrations, that is, the fringes
with the highest fringe SNR. One can then choose the percentage
of selected frames from which the visibility will be estimated.
The threshold must be chosen according to the following trade-
off: reducing the number of frames considered allows to get rid
of most of the jitter attenuation, but, from a certain number when
the sample is not large enough to perform statistics, it increases
the noise on the visibility. Furthermore, it leads to mis-estimate
the quadratic bias (see Eq. (25)), which is by essence a statisti-
cal quantity, and consequently drives to introduce a bias in the
visibility.

Obviously, such a selection process must be handled with
care, and its robustness with regard to the selection level has to
be established for any given observation. In other words, for this
method to be valid, the expected value for the calibrated visi-
bility must remain the same, with only the error bars changing
and eventually reaching a minimum at some specific selection
level. In particular, this method seems well adapted, above all,
to cases where the calibrator exhibits a magnitude close to the
source’s one, where the visibility distribution versus the SNR is
expected to behave similarly. Going into further details af this
point is nevertheless beyond the scope of this paper as it will
be deeply developed in Millour et al. (2007). However note that
we experimentally found this procedure to be generally robust,
and for typical observations performed until now with the VLTI,
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Before SNR re-ordering

After SNR re—ordering

Fig. 5. Left: sample of 100 successive interferograms as recorded during the observation with two telescopes of € Sco in the low spectral-resolution
mode. Right: Re-ordering of this sample using the fringe SNR criterion (from left to right, bottom to top). Note that some frames that are on the
bottom of the right panel (that is, with relatively low SNR) appear to be brighter than some above them (that is, the flux is higher). However these

frames do not exhibit fringes, which explains their positions.
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Fig. 6. Visibility as a function of the fringe SNR criterion. Left: for jitter-free simulated data, using the real photometry observed on € Sco. The
fringe contrast was set to 1. Middle: same as the previous one, but atmospheric jitter attenuation has been added, corresponding to an integration
time of T = 25 ms. Right: real € Sco observation. The encircled data point on the plot, well above the other ones, is typical of a bad fit of the
associated fringe, as explained in Sect. 5.1. Note that in the first two cases, the maximum of the fringe SNR is higher than in the real case. Indeed,
in the simulated data, the noise on the coherent flux only arises from the photometry P'. In the real case, however it also depends on the noise on

the interferograms i, (see Eq. (19)).

choosing 20% of the frames as the final sample appeared to be a
good compromise.

Note that, in order to produce the curve of Fig. 6, visibilities
were computed frame by frame (i.e. M = 1). Thus, the semi-
empirical calculation of the error bars given below in Sect. 5.3
does not work, and one has to use a full theoretical expression of
the noise. From an analysis in Fourier space, Petrov et al. (2003)
show that the theoretical error on the frame-by-frame visibility
could be written:

5 i n+nl+ Npi,(o'2
V)= ——— 41)
n'n/

where n/(f) = ZkN‘“” v;;P"(t) is the total flux in the ith beam. This
computation is not fully adapted to the AMBER data processing
using 3 telescopes, since in that case the Fourier peaks are over-
lapping. Nevertheless, it gives a rough estimation of the noise
level, within a factor of 2, which is sufficient for the analysis
discussed here.

Finally, despite fringe selection has been performed to deal
at best with the uncalibratable VLTI vibrations, the dispersion of
the selected visibilities still has to be quadratically added to the
error bar arising from the fundamental noises (as computed in

Sect. 5.3), in order to account for the reminiscent jitter attenua-
tion, which has been reduced but not totally canceled out.

5.3. Visibilities and associated errors

The raw squared visibility (that is biased by the atmosphere) and
its associated error bar were estimated from the ensemble av-
erage of M exposures, using Egs. (24) and (27), respectively.
Figure 7 gives an example of the computed squared visibility
in the low resolution mode, arising from the observation of the
calibrator € Sco. For the example considered above, we find
V2 = 0.2721 + 0.0152 after averaging the spectrally dispersed
visibilities.

In order to validate the computation of the error bars, we
used bootstrapping techniques (Efron & Tibshirani 1993). By
making sampling with replacement, such a method constructs a
large population of N elements (N estimated squared visibility)
from the original measurements (M coherent and photometric
fluxes). If N is large enough, the statistical parameters, i.e. the
mean value and the dispersion of this population are converg-
ing toward the expected value and the root mean square of the
estimated parameters, respectively. N large enough, these quan-
tities can be calculated by fitting a Gaussian distribution p(V?)



40 E. Tatulli et al.: Interferometric data reduction with AMBER/VLTIL. Principle, estimators, and illustration

0.4

0.3 1

g % o
FHEERE gy
Wavelength

Fig.7. Estimation of the raw squared visibility and its error-bars as a
function of the wavelength for the observed calibrator € Sco in low
resolution mode. Visibility crosses and corresponding errors bars are
computed thanks to Eqgs. (24) and (27), respectively. Circles and cor-
responding errors bars arise from the bootstrapping technique. For the
sake of clarity, visibilities have been slightly shifted to the right and to
the left of the corresponding wavelengths.
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Fig. 8. Histogram of the bootstrapped population of estimated squared
visibilities for a given wavelength. The fit of this histogram by a
Gaussian function is superimposed. The mean value and the root mean
square of the Gaussian distribution give the statistics of the estimated
visibility.

to the histogram of the bootstrapped population. Figure 8 gives
an example of the histogram and the resulting Gaussian fit.
Using this method with N = 500, we find for the same set of
data V2 = 0.2719+0.0149, which is in excellent agreement with
previous computation.

Note that, although we observed this object in the low reso-
lution mode with reasonably high flux, we find a relative error on
the order of 6%. Such a large error bar is due to the atmospheric
and intrumental jitter that, in the absence of fringe tracking, pre-
vents an integration time from being longer than a few tenth of
milliseconds. When this latter device will be available, we ex-
pect to lower this error below the 1% level, down to 0.01% for
the brightest cases (assuming perfect fringe tracking, see Malbet
et al. 1998; Petrov et al. 2007). But it is not possible to achieve
AMBER’s ultimate performances at that time.

5.4. Notion of instrumental contrast in AMBER

Given the calibration of the instrument described in Sect. 3.2
and its subsequent use for the estimation of the visibility in
Sect. 3.5.1, the instrumental contrast of AMBER is self cali-
brated. In other words, the response of the AMBER/VLTI in-
strument to the observation of a point source — in the ab-
sence of atmospheric turbulence — does not depend on the
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Fig. 9. Example of differential phases and closure phase computation
on an observed object with a rotating feature in the Bry emission line
(@ Arae, see Meilland et al. (2007) for a complete description and inter-
pretation of these phases).

instrumental contrast but only on the visibility of the internal
source (see Eq. (24)). Thus, if one wants to characterize the in-
strumental contrast, that is, the total loss of contrast due to the
instrumentation, one needs to use another estimator in which the
calibration part (the use of the knowledge of the instrument char-
acteristics) is skipped. We thus can use the classical definition of
contrast in the image plane, directly measured “by eye” from
the interferograms iy, recorded by pair of telescopes (as for the
computation of the carrying waves). In spatial coding, this can be
done for each pixel of the interferogram. Using Egs. (3) and (10),

we get:

I 2 /Pivi Piv/

cl=cyjl—> ————| (42)
Nyix 44 Pivi + Piy,

Such an equation says that the instrumental contrast loss de-
pends on two separate effects: (i) the polarization mismatch be-
tween the beams after the polarizers (vectorial effect) and (ii) the
misalignment of the interfering beams (taken into account in
the product v;;ui_), together with the photometric inbalance be-
tween the two beams (scalar effect). Both effects are compen-
sated when computing the visibility from the P2VM.

5.5. Closure phase

In the current situation, closure phases are computed using the
estimator of Eq. (28), but a previous frame selection is performed
before making the ensemble average of the bispectrum, because
in all the data available there was a very low amount of frames
that simultaneously presented three fringe patterns. We chose an
empirical selection criterion as the product of the three individ-
ual fringe SNR criteria (as defined by Eq. (20)). Internal error
bars the closure phases are computed statistically, taking the root
mean square of all the individual frames divided by the square
root of the number of frames (assuming statistical independence
of the frames), since the estimations of the tested theoretical er-
ror bars do not give satisfactory results up to now.

An example of closure phase and closure phase error bars is
given in Fig. 9. The object is a Arae, which contains a rotating
feature in the Bry emission line (Meilland et al. 2007). A full
description of how the closure phase and closure phase errors
are computed will be part of the second paper on the AMBER
data reduction (Millour et al. 2007).
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Fig. 10. Piston estimation from the fringe pattern. From left to right is (i) the raw fringe pattern, the corresponding phase; (ii) the estimated linear
component of the phase from the least square fit; and (iii) a piston time-sequence over 250 s. Note that the piston rms is around 15 pum, which
agrees with the average atmospheric conditions recorded in Paranal (Martin et al. 2000).

5.6. Differential phase and piston

An example of differential phases is given in Fig. 9. It is com-
puted from the ensemble average of the cross spectrum as de-
fined in the estimator of Eq. (30). Frame-by-frame correction of
its linear part (i.e. unwrapping) has been performed. The result-
ing differential phase shows a typical rotation signal that is fully
described in Meilland et al. (2007). Currently, like the closure
phase, the internal error bars are computed statistically assuming
that the differential phases are statistically independent frame to
frame. An extensive description of the data processing and of
the informations that can bring the differential phases will be
described in our second paper (Millour et al. 2007).

The computation of the linear component of the differential
phase; that is, the piston estimation is done on each spectral band
separately (J, H, or K), using the least-square method described
in Sect. 3.5.4. This algorithm was extensively tested on the sky
and validated as a part of the observing software of the AMBER
instrument. An example of the fitting process, as well as of the
piston estimate is given in Fig. 10.

6. Conclusions

We have described the data reduction formalism of the
AMBER/VLTI instrument, that is, the principles of the algo-
rithm that lead to the computation of the AMBER observables.
This innovative signal processing is performed in three main
steps: (i) the calibration of the instrument, which provides the
calibration matrix that gives the linear relationship between the
interferogram and the complex visibility; (ii) the inversion of the
calibration matrix to obtain the so-called P2VM matrix and then
the complex visibility; and (iii) the estimation of the AMBER
observables from the complex visibility, namely the squared vis-
ibility, the closure phase, and the differential phase.

Note that this analysis requires the calibration matrix to be
both perfectly stable in time and very precise, i.e. recorded with
a much higher SNR than the SNR of the interferograms. If the
instrument is not stable between the calibration procedures and
the observations, the P2VM will drift and, as a result, the esti-
mated observables will be biased. And if the calibration is not
precise enough, it will be the limiting factor for the SNR of the
observables. For the latter problem, it is thus recommended to

set, during the calibration process, an integration time that in-
sures a P2VM accuracy at least a factor of 10 higher than the
accuracy expected on the measurements. To check the former
problem of stability, it is advised to record one P2VM before and
one P2VM directly after the observation. This procedure allows
us to quantify the drift of the instrument along the observations
and to potentially reject the data if the drift appears to be signif-
icant. Note, however, that stability measurements in laboratory
have shown the AMBER instrument to be generally stable on the
hour scale at least.

Regarding the closure phase and the differential phase, we
have produced the theoretical estimators arising from the spe-
cific technique of AMBER data reduction, as well as brief il-
lustrations from real observations. A thorough analysis, includ-
ing practical issues and performances, of these two observables,
which deal the phase of the complex visibility, will be given in a
forthcoming paper (Millour et al. 2007)

For the squared visibility, we have defined an estimator that
is self-calibrated from the instrumental contrast and we have
investigated its biases. The quadratic bias, which is an addi-
tive quantity and results in the quadratic estimation in the pres-
ence of zero-mean value additive noise, can be easily corrected,
providing the computation of the error of the fringe measure-
ments. Atmospheric and instrumental biases, which attenuate
the visibility through multiplicative attenuation factors, come
from (i) the high frequency fringe motion during the integra-
tion time — namely the jitter — and (ii) from the loss of spectral
coherence when the fringes are not centered at the zero optical
path difference — namely the atmospheric differential piston. The
latter can be estimated from the differential phase and its con-
secutive attenuation can be corrected by knowing the shape of
the spectral filter and the resolution of the spectrograph. When
strictly arising from atmospheric turbulence, The former can
be calibrated by a reference source, provided it has been ob-
served shortly before/after the object of interest. When instru-
mental, hardly calibratable vibrations accumulate in the jitter
phenomenon, as presently the case for the VLTI, we propose
a method based on sample selection that allows reduction of the
attenuation and the associated dispersion on the visibilities.

However at this point, because of the presence of these in-
strumental vibrations and because of the absence of the FINITO
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fringe tracker, it is possible neither to develop an optimized tool
for identifying and calibrating the biases coming from the atmo-
spheric turbulence nor to present an analysis of the ultimate per-
formances of the AMBER/VLTI instrument. These points will
be developed in our next paper on the AMBER data reduction
methods, once the problems mentioned above, which are inde-
pendent of the AMBER instrument, would have been resolved.
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Chapitre 5

Les performances d’AMBER
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5.1 AMBER en laboratoire

Linstrument AMBER a été entierement assemblé et testé tasalle d’intégration du
LAOG a Grenoble de fin 2002 a fin 2003, avant de I'envoyer au rRandnal, au Chili. A cette
occasion, une série de tests a éféauée sur I'instrument (auxquels j'ai particip€) pourléea
ses performances en laboratoire. Puis I'instrument futliésa I'observatoire du VLTI et jai
pu participer la aussi (a distance et en direct) a la calaetén sur le ciel de I'instrument
(commissionning Je présente ici la caractérisation de I'instrument AMB&Raboratoire.

5.1.1 Cosmétique du détecteur

Je cite ici tous lesféets rencontrés provenant des corrections “cosmétiquesiteg dans
la sectio4.Z]3. Je les ai classées par type de fichier pauxmoir le lien entre les étapes de
la calibration et lesféets sur les observables :

— Les pixels défectueux non corrigés ont essentiellemesffahsur la phase €@érentielle

et la cléture de phase. Lors notament de I'étude de I'étpizar (Weigelt et al. 2007),
des pixels défectueux mal corrigés furent a I'origine d’'peee d’une partie des données
de cléture de phase.

— LedarkouPixel Bias Map(PBM) a une influence sur I'estimateur quadratique de visibi
lité (s’il est mal corrigé, cela introduit un biais) et suslphases mesurées (s'il présente
une structure périodique mal corrigée, cela ajoute unegptiastructure fixe a la phase
instantanée).

— Lesky(pose sur le ciel), s'il est mal corrigé, peut introduire uai®lui aussi sur I'esti-
mateur quadratique de visibilité, puisqu’a la fin de bandéek photons thermiques ne
sont alors pas bien pris en compte.

Le skypose un probléme spécifique sur AMBER : dfeg il conviendrait normalement
de réaliser la PBM sur des poses ou aucun photon n'arriveastarhéra. Comme AMBER ne
dispose pas d’obturateur de caméra froid, cette conditest jamais remplie. En conséquence,
la PBM est calculée sur delrks“chauds” (a la température ambiante de I'obturateur chaud)
et un biais de photons thermiques est donc attendu en fin dietkan

Cependant, ce biais est pour I'instant considéré commeégedile, puisque sur des temps
typiques de 50ms de temps de pose, il 'y a en moyenne que 2 bot8ns thermiques, a
comparer avec les 200 ou 300 photons de I'objet. Pour unaspréc‘'contractuelle” de 1%,
cela n'a donc que peu diet. Le jour ou I'on voudra améliorer cette précision, céeedevra
étre pris en compte et l'installation d’'un obturateur froidautre solution permettant de réaliser
desdarks“froids” devra étre evisagée.

5.1.2 Stabilité instrumentale

La stabilité de l'instrument a été testée en laboratoiraidé de la source cohérente interne
(CAU) et de séries temporelles trés longues d’enregistneifdusieurs heures) lors de I'AlV.
On peut voir le résultat en figuke™b.1, qui montre que I'instant a I'air stable a mieux que 1%
sur plusieurs heures.

Pour chitrer réellement les variations de visibilité, on a calculédaariance des visibilités
de maniére a caractériser lebets de dérive temporelle de I'instrument :
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Fic. 5.1 — Série temporelle des visibilités instrumentales calaiéartir de lalP2VM] (figure extraite du
rapport de 'AIV d’AMBER). A gauche, sur plusieurs jours dadtivité dans le laboratoire focal était intense, on
remarque que la visibilité est tres fortement corrélée egrariations de température. L'agrandissement a droite,
correspondant au dernier jour de I’AlV montre des visiBaiinstrumentales stables & mieux que 1% sur plusieurs
heures.

2
CV(At) = ﬁ Z (V3(t) - V(t + A1) (5.1)
N—Nat

Ce type de fonction est croissante en fonctiom\tleSi elle présente un palier au dela d’'un
certain intervalle de temps, cela signifie que l'instrumeatprésente pas de dérive sur des
intervalles de temps jusqu’a la limite supérieure du palier

La covariance des visibilités est comparée aux séries testig® de ces dernieres (voir
figure[2.2). On peut y voir que la covariance sur les visigdisature a partir d’environ 10s de
temps d'intégration jusqu’a 1h, ce qui veut dire que l'instient est stable a mieux que 1%
pour des temps de pose de 1h, ce qui est dans les spécificimnsatteindre de meilleures
précisions, il est donc nécessaire de calibrer les vig#isisur des temps tres courts.

La conclusion de ce travail sur la stabilité instrumentade @étaillée dans les articles
(Rousselet-Perraut et al. 2004; Robbe-Dubois et al. 2@&Y deux articles montrent que I'ins-
trument AMBER est aux spécifications attendues et qu’on pattendre donc aux perfor-
mances prévues sur le ciel dans les conditions de fonctianeprévues.

5.1.3 Transmission

La transmission d’AMBER au niveau du détecteur de l'instemtnse définit a partir de
la premiere optique traversée (polariseur). La spécificatnitiale exigeait une transmission
supérieure a 2% en bande K et supérieure a 1% en bande H etssearbsolution spectrale.

Préalablement aux mesures, nous avons estimé diket Ie plus important sur la transmis-
sion d’AMBER provient des filtres spatiaux et du détecteaffet provenant des miroirs étant
estimé a partir de leurs caractéristiques constructeur. P@surer la transmission, nous avons
donc mesuré le rapport de flux mesuré entre la source int€AE) traversant tout l'instru-
ment, et le flux mesuré a travers un périscope situé avanttles §patiaux, éliminant ainsi leur
contribution a la transmission. On trouve des transmissiespectives de 26%, 35% et 13%
pour les filtres J, H et K. La mesure de la transmission de ¢&eride détecteur spectrographe
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Fic. 5.2 — Figure tirée de l'article sur Assembly, Integration and VerificatiqRobbe-Dubois et al. 2004)
montrant la stabilité de I'instrument sur une heure d’'iméigpn en continu. Les trois bases mesurées sont montrées
avec trois couleurs fférentes (noir, vert et rouge). Ces courbes de covariancé&remigue I'instrument est stable

a 1% prés sur plus d’'une heure. L'encart & droite montre qastiument est stable & mieux que<a.0~2 sur un
intervalle de 10s.

a été faite indépendemment en éclairant I'entrée du spgefbe avec un corps noir. En com-
prarant le nombre de photonSectivement mesurés a celui attendu, on trouve une transmiss
(incluant donc I'éficacité quantique du détecteur) de 50%. La transmissionudessaléments
optiques a été estimée a l'aide d’'un fiament de réflexion pessimiste de 96% pour chaque
miraoir.

Ces résultats sont compilés dans la tdblé 5.1 et aboutiasemé transmission en bande
K de 5%, c’est-a-dire bien au dela de la spécification. Paibsndes H et J, la transmission
est encore meilleure. Des performances encore accruescdarmsmndes spectrales sont donc
prévisibles.

| Module | BandeJ | BandeH| Bande K| Commentaire
Filtre spatial+ polariseur 0,26 0,35 0,13 Mesures
Anamorphose (0,96 =0,88| 0,88 0,88 | Estimation pessimiste
Périscope (0,96 =0,88| 0,88 0,88 | Estimation pessimiste
Spectrographe et Détecteur 0,50 0,50 0,50 Mesure bande K
AMBER 5% 13% 10% avec les polariseurs

TaB. 5.1 — Tableau résumant la mesure ou I'estimation de transmisisriférents éléments de 'instrument
AMBER lors de son intégration & Grenoble. On obtient unesingiesion de 5% au pire en bande K, soit 2 fois
mieux que prévu (ou/2 magnitude sur la magnitude limite).
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5.2 AMBER sur le ciel

Je décris ici I'étude du comportement d’AMBER sur le ciel gaé pu réaliser pendant
ma these. Elle regroupe la caractérisation et la calibmatas €ets propres a I'instrument qui
n’étaient pas prévus a l'origine ainsi que I'étudieetuée et la solution (temporaire et sujette a
discussion) trouveé pour estimer au mieux les observablémdgument.

5.2.1 Problemes propres a AMBER
Décalage spectral entre voies photométriques et voie int&rométrique

Lors des premiéres observations de I'instrument AMBER, deap problemes de calibra-
tion des visibilités issues d’observations d’étoiles &sail’émission (MWC 297¢ Arae par
exemple) furent constatés. Il est apparu que ce problemkéestun décalage de quelques
pixels entre les voies photométriques et la voie interfé&wimgue (voir la figurd 513).

raie Bracket-Gamma
non deplace rapports P1/Interf

\ \ \ 3

N
T T T T T T 1]

250 255 260 265 270 100 200 300

avec deplacements de rapports P2/Interf

I I I 2.0

15

10¢ E
o5 =
: ] oof i
L T T T L E L 1 T T B |
250 255 260 265 270 100 200 300
1.78384 pixel sur P1 et 0.641461 pixels sur P2 rouge : non deplace

vert : deplace
Fic. 5.3 — agauche Exemple de recalage spectral sur I'étoile MWC 297 (étoile &&c en noir le flux dans
la voie interférométrique et en vert et rouge les flux dansdess photométriques.
- a droite : Rapport entre le flux dans la voie interférométrique et dansmie photométrique, pour des spectres
non recalés (rouge) et recalés (vert).

Nous avons donc mis au point une procédure de recalage estveies photométriques et
interférométriques : par I'insertion d’'une lame a facesafiates dans le faisceau, on peut créer
des franges spectrales (comme pour un Fabry-Pérot, Faberét R901) aisées a comparer
entre les voies photométriques et la voie interférométridigure[o.h).

Pour retrouver le décalagéectif entre les diérentes voies, on calcule donc la convolution
entre le flux de la voie interférométrique (noté |) et celuil@eoie photométrique correspon-
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Fic. 5.4 — a gauche Exemple de spectre enregistré sur la lampe blanche du CAdoEn a le flux dans la
voie interférométrique et en rouge dans la voie photomégricprrespondant, décalé pour plus de lisibilité. Toutes
les structures spectrales (et notamment la raie d’absorptil.9&m) proviennent des éléments optiques (lames
dichroiques, fibres, etc.) ’AMBER.

- au milieu : Mémes spectres mais avec la lame a faces paralléles ins@®eodulations spectrales servent a
mesurer le décalage entre les courbes en rouge et cellesren no

- a droite : Transmission de la lame a faces paralléles sur Iféréntes voies d’AMBER. On remarque que les
spectres sont fférents sur les diérentes voies car les faisceaux ne passent pas au mémet sndtailame, qui
présente des inhomogénéités. Cela empéche de procédercalilmation absolue par ce moyen. Cela implique
une précision de repositionnementimante pour que l'instrument fonctionne dans les spécifinatiPour plus
de précision, il faudra prévoir une calibration spécifigé®ile spectrophotométrique de référence par exemple).

dante (noté P). Le maximum de cette convolution donne lelagean pixels entre les deux
spectres :

mX = max
u

+00
f (2 —-u)P) d/l] (5.2)

Pour obtenir un décalage a une fraction de pixel presfiitsliinterpoler cette convolution,
la maniére la plus simple et la plus propre étant d'utiliserméthode du “zéro-padding”. Il
sufit alors d’appliquer ce décalage au spectre de la voie phdtmmé, décalage qui peut étre
appligué dans I'espace de Fourier par application d'un@ivagour un décalage sub-pixel sans
perte d’énergie du signal (pour conserver le nombre de pisattesurés) :

1 —mm/l
Smx(1) = FFTH|FFT(S(1)) x e " ™ (5.3)

Il faut cependant faire attention de bien appliquer cetiagformée de Fourier rapide sur
un signal périodisé sous peine d’apparition d'oscillagiomalvenues dans le signal décalé. On
peut aussi utiliser ce petit algorithme de décalage poimesta valeur du décalage en posant
le y? suivant :

ING) - P

2 |
X =
m ; 0-|2N () + O-éN (4)

(5.4)

aveclN(2) le spectre normé dans le canal interférométriquielgt(1) la valeur décalée de
mx par la méthode précédente du spectre normé dans la vdierpéoique.
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Cette autre méthode donne une valeur de décalage pluseeicmsoins sensible a tout
probléme de bruit pouvant géner I'estimation de la convotutles deux spectres. C’est donc
cette dernieére méthode qu’il convient d’utiliser pour ewdr le décalage.

On peut voir le résultat dans la figure1.3 ou on a a la fois tlesépectres provenant de
chaque voie (les deux voies photométriques et la voie irnfiétrique), mais aussi les rapport
de flux entre les voies photométriques et la voie interfétaouge. Ces derniers montrent que
le recalage est correct quand les variations respectivesisaimales (courbes vertes).

Cette procédure utilisant une lame a faces paralléles pogchlage spectral a été propo-
sée et installée sur I'instrument AMBER, et est utiliséentexiant en routine sur I'instrument,
avant chaque calibratio?RVM]. Cependant, cette lame présente des inhomogénéités gui em
péchent d’avoir une calibration dedidrentes voies de maniére absolue (voir la fiure 5.4).

Mauvaise estimation photométrique due aux bruits fondametaux

En corrélant le flux dans la voie interférométrique et cektimé a partir des voies pho-
tométriques, on peut constater qu'il existe des incertisudouvant aller jusqu’a 50% dans
I'estimation du flux par rapport au fluxiectif de la voie interférométrique (figute’b.5), mais
gue ces écarts sont normaux par rapport aux bruits fondawex sur la méme figure, voir les
simulations). De plus, a fort flux, il semble y avoir un biais Bestimation photométrique (voir
la figure[E.b en bas) qui peut éventuellement étre lié a dedinéarités du détecteur d’AM-
BER. Ces problemes peuvent aboutir a des mauvaises estimades visibilités d’AMBER, ce
qui est plutdt problématique.

interf/phot correlation interf/phot correlation
2000 I I I T [ I I I ]
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Fic. 5.5 — Corrélation entre le flux mesuré dans la voie interféroméeiet celui estimé a partir des voies
photométriques, & gauche, dans un cas a bas flux et un casflukadtdroite on a une simulation ne prenant en
compte que les bruits fondamentaux. On constate que lardispales points parait correcte du point de vue des
bruits fondamentaux, mais qu’un biais apparait a haut flux.

Ces probléemes de correction photométrigue nous ménents&pegue les soucis de correc-
tion du continu décrits par Tatulli (2004) proviennent n@s jol’'un mauvais calcul dé4 ou de
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la[P2VM] mais d’'une mauvaise estimation photométrique dans lesyahiotométriques elles-
mémes. Une idée proposée par Tatulli & LeBouquin (2006) istas intégrer au sein méme
de I'algorithme P2VM] un ajustement des flux en plus de celui de la figure de frar@etse
maniére de faire n'améliore pas du tout le RSB a haut flux, @aiss flux on prend en compte
un plus grand nombre de photons et on améliore alors un pstiniation photométrique.

Une autre solution, utilisée courament dans le traitemestnnées coaxial serait d’appli-
guer a I'estimation photométrique un filtrage temporel dener préalable afin de minimiser
l'influence du bruit de détecteur sur I'estimation photonggte. Cette méthode reste a tester
sur des données réelles.

Enveloppe de cohérence temporelle

Comme tout instrument interférométrique, I'instrument BER ne peut observer les fran-
ges d’interférence que dans une gamme de différences daéerastreinte, puisqu’il n’observe
pas en lumiere strictement monochromatique (voir la se€i@.4 pour plus de détails). Cette
gamme dépend de la largeur de bande observée et donc dellgiods®, suivant la relation
L. = 1gR de I'équatiorZT.22. On I'appelle “longueur de cohérencegeralle des franges” et
I'atténuation de visibilité due a ceffet prend la forme suivante (Tatulli, Millour et al. 2007) :

(5.5)

—~( O+ dp+ 0
p(6k+5p+50)=\?~(ﬂu)

L
ou §y est la diférence de marche dedidrents pixels sur le détectedy, est la diférence
de marche achromatique des frange&edst un terme propre a 'objet.

Dans le cas d’'une fenétre spectrale de forme “porte” de large, cette atténuation prend
donc la forme suivante :

_ Ok +0p+0
pr(Bc+ 5+ 60) = smc(nw)

Le

J'ai mesuré cette enveloppe de cohérence temporelle eratabbe sur AMBER lors de
l'intégration a I'aide des vérins piézoélectriques sitaaqiveau des tétes de fibres et permet-
tant de parcourir un intervalle deftrences de marche interne. Ces vérins ont une précision de
positionnement a mieux que 100nm, ce qui est largemdfisant pour cette expérience. On
peut voir le résultat dans la figufeéb.6. Elle présente naemaht une forme de gaussienne ou
de sinus cardinal mais la course des veérins piézoélectigsietrop courte pour échantillonner
toute I'enveloppe. Faute de temps, il n’a pas été possibliegiacer la téte de fibre et de re-
commencer I'expérience pour parcourir toute I'enveloppeahérence. On constate cependant
gue la valeur attendue correspond a I'écart-type de la genrss (en rouge sur la figure), et non
pas au premier zéro d’une fonction sinus cardinal. Cela pmhiablement dire que I'image de
la fente sur le détecteur a une forme de gaussienne plutdhguibrme de porte.

J'ai ensuite #ectué la méme expérience sur le ciel, en tirant parti de lab#ité de I'atmo-
sphére pour échantillonner toutes les valeurs possibl@sstien (figurd’56 a droite). Dans ce
cas, a cause de l'instabilité instrumentale du VLTI et degatians atmosphériques du bougé
de franges, les visibilités, pour un piston donné, sontitngement dispersées entre la visibilité
maximale et zéro, mais la forme globale de I'enveloppe démaite temporelle se retrouve et
peut méme étre ajustée. Elle correspond, comme précéddnmmere gaussienne d’écart-type
Le.

(5.6)
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L¢ attendu : 30.0358um L¢ attendu : 35.4399um
Lc estimé (sinc) : 40.0432um L¢ estimé (sinc) : 46.3519um
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Fic. 5.6 — a gauche :Enveloppe de cohérence temporelle des franges a basseti@sapectrale obtenue

en laboratoire. En rouge, ajustement par une gaussienoartypeL., et en vert, ajustement par une fonction
“sinus cardinal” de premier zérg.. Les valeurs attendues et mesurées sont indiquées au desgtaphe.

- a droite : Enveloppe de cohérence temporelle échantillonnée suelenitrés longue pose (~1h) sur I'étoile
HD 75289. On remarque que les visibilités sont trés insgapke rapport a la figure de gauche (a cause des
vibrations des UT), mais on retrouve globalement les méréssltats. Les valeurs attendues et mesurées sont
indiquées au dessus du graphe.

Pour I'instrument AMBER, on peut donc corriger les visitéiB de leur enveloppe de cohé-
rence temporelle image par image, dans les cas ou le calqistie fonctionne (c’est a dire
pour des signaux a bruit supérieurs a 2 ou 3, voir seéfiofiylafin d’améliorer sensiblement
la précision sur la visibilité et la visibilité @érentielle. Pour les autres observables (phase et
cléture de phase), I'enveloppe de cohérence temporellgenta que leur rapport signal sur
bruit.

5.2.2 Lesvibrations du VLTI
Correction photométrique (et vibrations)

On peut se demander si utiliser g au lieu desy est une bonne solution. Nous allons voir
gue sur le papier c’est exact mais qu’en pratique il exiseegteblémes non pris en compte
dans l'algorithmeP2VM] de base présenté dans la pdfie4.1.1 et qu'’il conviendcadeger
dans un avenir plus ou moins proche si on veut une meilled@egion sur les observables. La
principale question que I'on peut se poser est “la corregisotométrique est-elle bien opérée
sur les données ?”. Nous allons nous intéresser a I'étudealeses de mauvaises corrections
photométriques et allons proposer des solutions pour éndempte.

Fluctuations photométriques (tres) rapides durant le temg de pose Explication : le dé-
tecteur d’AMBER est lu a faible cadence (typiquement enfe50ms) donc a priori on ne
peut pas accéder a des informations a haute fréquence. dypaeme astuce peut étre envisa-
gée : comme le détecteur n’a pas d’obturateur, on peuteutibsscadence de lecture des pixels
comme une base de temps rapide a I'intérieur méme du tempesiied total de I'image.

Pour cela, il stit de comparer les pixels a un endroit par rapport a ceux d@ ebte les
tracer sur une base de temps. En pratique on évalue le speayen de I'objet en rassemblant
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File : "AMBER.2004—0%3—23T02:36:34.814.fits"
Frame n~ 81/1000
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Fic. 5.7 — a gauche Schéma de principe de la lecture du détecteur ’AMBER : I§émints canaux spectraux
ne sont pas enregistrés exactement simultanémgérdanbainsi la possibilité d’étudier les variations rapidies

photométrie avec AMBER.

- a droite : Variations photométriques de UT3 a I'intérieur méme d’'umps de pose, on y a SsUperposé en rouge
une estimation des photométries entre les poses grace &ragditle Wiener. On peut constater deux choses : il y
a des variations, bien au dessus du bruit, qui peuvent aguja 50% du flux et on voit a I'oeil des oscillations
du flux, qui peuvent étre dues a des vibrations rapides dglBatfiarrivée {ip-tilt).

toutes les images et on le divise a chaque spectre instantanébtient alors les variations
photométriques a I'intérieur méme d’une pause, convolpéeda fenétre de temps de pose
(voir la figure[&.Y).

Un calcul de la densité spectrale de puissance (DSP, ou madwarré de la TF) des séries
temporelles obtenues donne la figlird 5.8. On peut y recaoanaie variation globale en loi
de puissance avec des pentes/8 €& -1J3 comme on pourrait s’y attendre avec un modele
d’atmosphere a 1 couche turbulente (Conan et al. 1995).

En plus de cette variation globale, on peut reconnaitre deineux pics de vibrations dont
je donne la liste ici : 0,25, 0,34, 6.3, 8.1, 16.3, 20, 26, 28,38, 48, 50, 60, 68, 70, 79, 88, 90,
98, 100, 108, 123, 128, 133, 205, 215, 288, 369, 379, 534 eHz43

Parmi ceux-ci, Pierre Kervella dans son mémo pour le FINMMGER Teanmdu VLTI
(Kervella 2005) a pu identifier grace a VINCI en 2003 de normakrgics a 48, 98, 150, 201,
260, 288, 351, 520, 572, 619, 702, 784, 900, 970Hz. On pewtat@n que ceux qui vont jus-
gu’a la fréquence de coupure de notre expérience (565 Hxeneétre identifiés a I'exception
notable de ceux a 150, 260, 351 et 520Hz. D’'un autre c6té onailes conditions de vibra-
tions n’étaient pas les mémes lors des deux observations déocelle de VINCI en 2003 les
optiques adaptatives MACAO étaient en cours de tests, edercelle de 2006 sur AMBER,
les ventilateurs des MACAO avaient été changés suite auxn@ssionning 1 et 2 dAMBER
qui avaient pointé ces derniers comme source principaletatation.

Bougé de franges (et vibrations)

On appelle le bougé de franges, jitter la variation de la dtérence de marche atmo-
sphérique durant le temps de chaque pose élémentaire.|&'eatise principale de perte de
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Fic. 5.8 — en haut & gauche Spectre de puissance attendu dans le cas d'une seule couchiente (figure
extraite de Conan et al. 1995) pour une ouverture rondé fiigin) et une ouverture carrée (trait pointillé). Dans
le cas qui nous intéresse (ouverture ronde), un comporteasymptotique a basse fréquence d’exposaiB
ainsi qu’un autre a haute fréquence d’exposdltit/3 sont attendus.

- en haut & droite Figure extraite du rapport Kervella (2005) montrant lesgle vibration dans la photométrie
du VLTI en fonction du gain de I'optique adaptative MACAO.

- en bas :Densité spectrale des variations photométriques prétésisnr 20mn. On y a superposé les lois de
puissance d’exposant2/3 en vert et-11/3 en bleu pouvant provenir d’'un terme atmosphérique (Cohah e
1995) et une constante en jaune, venant des bruits fondamei@n constate en plus de cela de trés nombreux
pics de vibrations, dont notamment ceux déja trouveés sur pir Xervella (2005) avec VINCI.
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contraste sur un instrument interférométrique “longueg@0ms) comme AMBER et peut
étre la source de biais importants si on ne sait pas I'estonéencore mieux!) le corriger. Je
présente ici deux méthodes possibles pour estimer le bauff@anges atmosphérique et pour
corriger cet ffet des données, et montre aussi que dans les conditionfextiefonctionne-
ment du VLTI avec les UT il n’est pas possible de corriger dkdte

Visibilité moyenne

. .7
7 7 y
/ ’ , .7 -
0.01 17 1 sz | ’ 1 22 | Al

A (um)

Fic. 5.9 — Simulation d’'un bougé de franges a distribution gaussigonmparée a la courbe d’équation
exp(—27r2(r(23//12). Chaque courbe correspond a une valeffédente de bougé de franges (Etgs en nm).

Estimation par la pente des visibilités La premiére méthode consiste a estimer le bougé de
franges a partir de la pente des visibilités. Hiet si on suppose une distribution aléatoire de
différence de marche gaussienne (de largedipendant le temps de pose, on a une atténuation
qui vaut :

= (5.7)

Cela permet d’estimer le bougé de franges sur une visibilitgenne ou bien image par
image, en minimisant lg? suivant :

pc(d,0¢) = exp(—

B 2
oa) = Z V(1) PZG(/L o)l (5.8)

AV

ou, plus simplement, en calculant I'expression analytseante :

2
oG = <\/— log (V2(1)) * %> (5.9)

La figure[5.ID montre le résultat d'une analyse image par @thgbougé de franges at-
mosphérique et montre que le bougé de franges moyen estepdacty4. C’est pourquoi la
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visibilité est vraiment souvent proche de 0 et pourquoi anpgs les performances attendues.
De plus, ce bougé de franges transforme la distribution gianse attendue de visibilités en
une distribution complétementftiérente, proche d’'une distribution log-normale (voir la figu
en bas a gauche), d’ou ldidiulté de calculer une valeur moyenne et une incertitude.
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Fic. 5.10 — Histogrammes du bougé de franges mesuré avec la méthodéqimtior 20 dans un cas trés
favorable (étoile de calibratioa Ophucius). On constate que le bougé de franges moyen vanh8Gmit une
perte de contraste moyenne de 50% d’apres I'abaque de |aBgr

Cependant, il est possible d’utiliser ces valeurs mesutédmugé de franges pour corriger
les visibilités observées, comme montré dans la figurd %.4Inesure du bougé de franges
et sa correction aboutit & une distribution gaussienne sigiliiés qu’il est alors nettement
plus facile a utiliser. On a donc une méthode instantanéededtion du bougé de franges,
atmosphérique ou pas.

Cependant, une donnée importante dans cette méthode estaissance de la visibilité
de I'objet observé, ce qui fait qu’elle est inutilisable &8 objets de science, et donc présente
seulement l'intérét de pouvoir mesurer les conditions degéode franges au moment des
observations de I'étoile de calibration. Cette mesure pénat alors systématisée pour toutes
les étoiles de calibration et interpolée au moment des vasens de I'étoile de science, en
s’inspirant par exemple des techniques de suivi de la fondfie transfert instrumentale sur
FLUOR (Perrin 2003b). Il convient donc d’utiliser une métleade correctiora posterioride
I'effet de bougé de franges (atmosphérique ou pas). Mais il farg de nombreuses mesures
rapprochées dans le temps, ce que le VLTI ne peut pas faird’pstant.

Estimation par la variance de la différence de marche Une autre méthode consiste a cal-
culer la diférence de marche et a en faire la transformée de Fourier. IPar@s d’'une seule
couche atmosphérique, on peut utiliser un mod&ldhoccomme le modéle de Von Karman,
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Fic. 5.11 — La correction des visibilités carrées du bougé de frangesunéemontré figurE5.10 : & gauche
on a de haut en bas la visibilité carrée instantanée tracéenetion du RSB des franges au carré lui aussi, et
I'histogramme des visibilités correspondant. On congiataes fort biais entre visibilité et RSB alors qu’on s’at-
tendrait plutdt a une visibilité constante quel que soit8BRL histogramme quant & lui montre que I'essentiel des
visibilités carrées est en dessous de 0,2, soit environ 45&bdtraste, et qu'il n’a clairement pas une distribution
gaussienne (vert) mais plutdt log-normale (rouge). A @roit peut voir les visibilités corrigées deffet de bougé

de franges mesuré dans la figlire.10. L'histogramme moturs ane distribution gaussienne centrée autour de
la visibilité instrumentale du VLTI, de I'ordre de 65%.
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qui prédit des pentes de spectres de puissane@f&et—8/3 respectivement pour le filtrage
de base et le filtrage pupillaire.

En estimant donc les parametres d'un modele de densitéralgede la diférence de
marche, on peut extrapoler notre modeéle a haute fréquenaeggtimer et corriger I'ffet du
bougé de franges haute fréquence sur les visibilités.

Cependant, comme le montre la figlre .12 a gauche, on paugweiles termes atmo-
sphériques ne dominent qu’a trés basse fréquence, taridiplgs haute fréquence on retrouve
les fréquences de vibration trouvées dans la photométri@® 0,34, 2.9, 4.45, 6 et 8Hz et
un palier de bruit correspondant au bruit d’estimation ddiféérence de marche sur les ca-
naux spectraux. Par contre notre fréquence de coupure J1&itizrop faible pour sonder la
fréquence de vibration principale a 100Hz trouvée sur lamdes de VINCI. Ces vibrations
instrumentales du VLTI en général (MACAOQ, train coudé, UfE, rempéchent de fait a pro-
céder a une estimation propre dékets d’atténuation des visibilités de I'atmosphere, et h’on
donc poussé a développer d’autres techniques de calibragibement plus robustes a tous ces
effets instrumentaux.

En dfet, comme le montre la simulation de la figlire .13, pour uséiité de I'objet
de 1, on perd un facteur 5 sur la visibilité carrée réelle imqde les barres d’erreur estimées
augmentent d’un facteur 3, ce qui fait qu’on perd un facté&uend signal sur bruit sur la mesure
de visibilité. Heureusement, pour une valeur donnée de daegfranges et pour fliérentes
valeurs de visibilité, on constate que la visibilité meguréste proportionnelle a la visibilité
réelle, mais par contre la visibilité n’est pas constantalgs que soient les conditions de bougé
de franges, ce qui fait que des biais importants peuventrajipasi les conditions ont changé
significativement entre I'étoile et I'étoile de calibratidl faut donc trouver, si cela est possible,
un moyen de rendre les visibilités mesurées les plus inskesspossible auxfiets du bougé
de franges atmosphérique.

5.2.3 La"méthode AMBER” aujourd’hui
Corrélation des différentes observables

Ici nous allons voir quelsfiets dfectent la visibilité brute et comment, sans suiveur de
franges ni connaissance précise du bougé de franges maypaubtout de méme calculer des
visibilités avec des incertitudes internes inférieurepaurcent, et des incertitudes de calibra-
tion inférieures a 10%.

Corrélation V/RSB La figure[. I montre un exemple typique de corrélation erigibilité
et RSB des franges (le calcul du RSB est donné par I'équiailfii) 4ur des données d’obser-
vation de I'étoile HD 121980. Si la figure de franges n’avaié@les variations photométriques
(comme on peut s’y attendre), ce graphe montrerait des gdispersés autour d’'une droite
horizontale. On peut donc penser que le graphe de cornéMtidRSB est dominé par lestets
de variabilité image par image de la visibilité a cause dujéade frangeslftter). On retrouve
d'ailleurs fidelement I'allure de la figuie 5116.

On peut noter que la visibilité semble tendre asymptoticergnaers “la” valeur de visibi-
lité de I'objet lorsque le RSB tend vers I'infini. On peut ausster, comme cela est montré
figure[E. 14, que la sélection par le RSB augmente sensibldmeapport signal sur bruit des
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Fic. 5.12 — en haut & gaucheFigure extraite de Conan et al. (1995) montrant la formendtie du spectre de
puissance du piston mesuré. Deux comportements asymydsten lois de puissance sont attendus : un exposant
—2/3 a tres basse fréquence et un exposd)3 a haute fréquence. Le troisieme comportement asympotiqu
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d’exposant-17/3 n’est pas mesurable par AMBER car a trop haute fréquence.

- en haut a droite Figure extraite du rapport Kervella (2005) montrant des jie vibration dans les franges de

VINCI, se traduisant par un dédoublement du pic frange, anecfréquence d’environ 100Hz.

- en bas Densité spectrale de laftrence de marche sur 10mn. Ony a superposé les lois de presbarposants
—2/3 en vert,—8/3 en bleu pouvant provenir d'un terme atmosphérique (Cohah £995) et une constante en
jaune, venant des bruits fondamentaux. Comme pour la phétinde la figurd_518, on constate en plus de ce
terme atmosphérique des pics de vibrations, mais cetteif@sulement ceux a 0,25, 0,34, 2.9, 4.45, 6 et 8Hz,

tandis que la fréquence de coupure est d’environ seulen3¢it {temps de lecture de 80ms).
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Fic. 5.13 — Effet du bougé de franges sur la visibilité mesurée :

- a gauche Variation de la visibilité mesurée en fonction des condisiale bougé de franges pour une visibilité
de I'objet de 1. Autour de la valeur moyenne de bougé de fradgeVLTI mesurée pade 1131 (~500nm pendant
une pose) la visibilité est atténuée en moyenne d’un fadteur

- a droite : en bleu on trouve la mesure de visibilité en fonction de labiligg réelle de I'objet et en rouge
on trouve l'incertitude associée. En trait plein j'ai siraulne mesure de visibilitéffectée seulement des bruits
fondamentaux (photons et détecteur) tandis qu’en traittpieij'ai simulé les conditions de vibrations du VLTI.
On constate que la visibilité mesurée reste proportiorrzetielle de I'objet, mais que le niveau de bruit augmente
sensiblement et que la constante de proportionnalité éhang

SNR V2

Fic. 5.14 — a gauche :EExemple typique de graphe de corrélation entre la viségitle RSB des franges sur
des données observées sur le ciel (étoile de calibration 2I980). On s'attend a une visibilité de 1.0 (étoile
non résolue). On remarque une treés grande ressemblanckeagaphes simulés de la figlire 3.16. LeFdents
traits de couleurs correspondent respectivement a 1%, 19%, 28%, 37%, 46%, 55%, 64%, 73%, 82%, 91% et
100% de I'ensemble des images enregistrées.

- a droite : Les histogrammes de visibilités sélectionnées selon leissgarécédents. On constate une évolution
vers des histogrammes gaussiens et surtout une augmartatia visibilité moyenne.
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visibilités. Cela nous suggéere une méthode de sélectiomadjes par le RSB des franges, qui
risque d’étre assez performante.

Corrélation V /Flux Surles données réelles comme sur les données simulées)siatecque

la visibilité n’est pas dépendante du flux, sauf a trés fdilbe pour les données réelles. Cela
suggere une mauvaise estimation des biais a bas flux (vogueefbE.Ib, a gauche), venant soit
d’'une mauvaise estimation du bruit de photons (a trés fdiiloke le bruit de photon mesuré a
tendance a tendre vers le bruit de détecteur), soit d’unevaiseiconnaissance de la statistique
du bruit de détecteur.

FiG. 5.15 — Sur I'étoile de calibration HD121980 :

- a gauche Visibilité en fonction de la moyenne géométrique des flux mvenance de chaque télescope contri-
buant a la base mesurée (donnant ainsi la contribution detepé au flux cohérent). On constate qu’a bas flux,
la visibilité augmente, créant un biais sur la visibilitéafie. Un seuil de flux au dela duquel céffiet est estimé
négligeable peut donc étre défini. On prend classiquemantftis le bruit de détecteur (icig(12x 32) ~ 60e7).

- a droite : Visibilité en fonction du rapport de flux entre les télescopentribuant aux franges. On ne constate
aucune dépendance de la visibilité en fonction du rappartldz.

Corrélation V/Rapport de flux Comme on peut le voir sur la figuEe5]15, la visibilité n'est
pas du tout dépendante du rapport de flux. Cela nous permetdgoronfirmer ce qu’on attend
des simulations féectuées dans la sectibn 3.15. Il ressort de cette étude de&tation une
maniére de procéder pour traiter les données d’AMBER quégeisidans la section suivante.

Mise en pratique

L'instrument AMBER nous donne une mesure du RSB de la figureashges, qui semble
étre tres sensible auxfets de bougé de franges et de vibration expliqués dans iasBECP.2.
J'ai donc développé durant ma these une techniqusétiction d'imagesvant calcul des
visibilités, afin de limiter la sensibilité de la mesure awbé de franges.

Les diférents fets envisageables rfactent pas la visibilité de la méme maniére. La figure
illustre I'dfet des variations des rapports de flux, du flux total et de iilitg elle-méme
(a cause du bougé de franges) sur la visibilité et son hiatogre. On perd alors un facteur
10 sur l'incertitude de I'estimateur de visibilité et un fewer 3 sur la valeur estimée de cette
derniere, soit un facteur 30 sur I'erreur relative de vili®i En corrélant visibilité et rapport
signal sur bruit des franges (noté RSB aprés), on peut denstaux comportements distincts
difficilement séparables a partir des graphes de corrélation :
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Fic. 5.16 — Figure illustrant les diérents &ets dfectant la mesure de visibilité quadratique. Le nombre de
photons total simulés est de®@andis que le flux moyen par image élémentaire est de 1000@@vénements
(soit ~100 ADU par pixel et par imagey? = 0,5 et les conditions de bougé de franges simulées sont les snéme
que sur la figurESA1. Le bruit sur la visibilité attendu alescbruits fondamentaux est= 0, 0004, siifisant pour
faire la détection d’'une exoplanéte chaude.

- En haut de gauche a droitel_es fluctuations seules dues aux bruits fondamentaux (@eyshoton et de détec-
teur) ou cas “idéal”, les variations de rapport de flux, lesateons de flux et les variations de visibilité dues au
bougé de franges. Juste en dessous on trouve les histogsaernesibilités correspondants.

- En bas :Le principal dfet sur I'erreur relative (facteur 10!) est di au bougé dedem) tandis que les variations
photométriques nféiectent que trés peu cette valeur.
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— Une visibilité constante quel que soit le rapport de fluxefiux enregistré sur le détec-

teur, avec unet de mauvaise correction du biais a bas flux.

— Une visibilité proportionnelle aux conditions de bougéfidmges instantanées (et donc

proportionnelle au RSB).

La méthode que j'utilise pour améliorer la qualité des vigds mesurées s’inspire le la
meéthode de lducky exposuret de celles de sélection de données (Chelli et al. 1983;aNeig
1984; Shine et al. 1995). Le principe de la méthode est d@scsimple : ne conserver que la
fraction au dela d’'un seuil, ou bien ne conserver qu’'un aepaurcentage des images triées
selon le critere choisi (ici le RSB).

Concernant les données d’AMBER, Il est nécessaire de plsgldetionner les données a
partir d’'un seuil de flux a cause du biais a bas flux constatéadigure[5. 6. Cela limite donc
fortement I'utilisation de I'instrument a des objets ralament brillants (jusqu’a magnitude 4
en moyenne résolution et 7 en basse résolution spectrale).

La figure[5.IH illustre sur des données réelles le principeate méthode. On constate
gue la visibilité augmente vers la visibilité réelle selamluantité d’images sélectionnées. Pour
affiner la méthode, j'ai donc procédé a une série de simulatifimgla bien comprendre les
biais possibles introduits par une telle sélection a pdes images.

La figure[5. IV montre le résultat d’'une simulation de Montddpour diférentes condi-
tions de bougé de franges moyennes avec une visibilitéede®,5. On a pour chaque condi-
tion de bougé de frange#fectué une sélection d’images en fonction du RSB des framyas p
comparer le résultat avec le calcul de visibilité sans $@&lecOn constate sur toutes les simu-
lations dfectuées que la variabilité de la visibilité en fonction desditions est trés nettement
atténuée par la sélection d’images, et que la mesure estmait plus proche en moyenne de
la visibilité réelle.

Selection = 100% de 2000 frames Selection = 5% de 2000 frames
1000 0.51 1000 0.51
¢
0.383 0.383
€ € 1
£ £
. 500 0.255 + 500 = 0.255
[J] [0]
£ £
Lav] Law] T
0.128 0.128
0 0 ] T
0 500 1000 0 500 1000
o Jitter (nm) o Jitter (nm)
Fic. 5.17 — Influence du bougé de franges sur des images non sélectoehéar des images fortement

sélectionnées avec une visibilité carrée de 0.5. Les comtmrrespondent respectivement a 0.49, 0.45 et 0.40
(1%, 5% et 10% de biais).

- a gauche :Visibilit¢é moyenne sur 2000 images simulées, en prenanséemble des mesures disponibles, en
fonction duJitter moyen et de sa variance. On constate une trés grande viéialsl la visibilité mesurée en
fonction des conditions détter.

- a droite : Visibilités moyennes de 100 images (~5%) sur les 2000 peftéd, sélectionnée par le RSB des
franges. On constate une sensibilité aux variations deditbons bien moindre que dans le cas précédent.
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Cette méthode de sélection limite donc tres fortement sarlarge plage l'influence du
bougé de franges sur la visibilité mesurée. Par conséqeette, méthode améliore nettement
la qualité de la mesure de visibilité dans des condition®aphériques changeantes (comme
sur le VLTI a Paranal). Enfiet, par exemple pour un écart-type de bougé de franges dernl00n
sur chaque ensemble de mesure et une variation de bougédedrde 200 a 300nm, le chan-
gement de visibilité est de I'ordre de 5% (on passe de 0.494) @our une sélection de 5%
des meilleurs images, alors que sans sélection, ce changestale I'ordre de 15% (on passe
de 0.35 a 0.20, voir la figuie 5118).

Jitter influence @ oji.= 100nm Jitter variability influence @ jit.= 300nm

0.4

0.3

0.2

0.1

<V2>
T T T 7 T T T T [ T T T T [ T T T T [ T 1T

L P e S S I B SR S

500 1000 0 500
Jitter (nm) Tjitter (NM)

o

Fic. 5.18 — Efficacité de la sélection pour des conditions typiques mesw@ée/LTI, pour 5% de sélection
(noir), 20% (bleu) et pas de sélection (rouge).

- a gauche :Pour une dispersion du bougé de franges typique de 100nréldeti®on d’'image améliore la plage
de stabilité de la visibilité (on a moins de 5% d’incertitydsgqu’a 200nm de bougé de franges).

- a droite : Pour un bougé de franges typique de 300nm, une dispersiom diernier supérieure a 200nm garantit
une visibilité stable quelle que soit les conditions.

Cependant cette méthode présente quelques limites :

— La visibilité obtenue est stable sur une certaine plages paur des conditions “ex-
trémes” de bougé de franges (fortes valeurs de bougé declagtgpetit écart-type sur
I’échantillon, comme par exemple dans le cas de vibrationeaseule fréquence) cette
méthode n’est plusficace.

— Lefficacité est dépendante du taux de sélection (voir la figu@ &llon voit que 20%
de sélection est moingficace que 5%).

On peut donc chercher, pour chague ensemble de donnéetes traioptimum de sélec-
tion correspondant aux conditions moyennes d’acquisidiertes données. On peut se baser
par exemple pour savoir quel critere de sélection choisilesminimum des barres d’erreur
statistiques sur la visibilité sélectionnée (figlire b. CHla conduit a traiter en deux temps : une
étape ou on détermine I'optimum de sélection sur un ensedebonnées, puis la sélection
proprement dite et la mesure des visibilités.

Enfin, lors de I'utilisation de la sélection sur des donnésbhrées, c’est a dire qu’on sélec-
tionne le méme taux d’'images sur I'étoile et le calibrat@umontre que le taux de sélection ne
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biaise pas la valeur calibrée de visibilité. Pour cela jainparé diférents seuils de sélection
sur les visibilités calibrées de I'étoil& Velorum observée durant le temps garanti '’ AMBER
et le résultat se trouve en figure'3.19. On obtient une viggbnstante quel que soit le seuil,
ce qui suggere que la sélection par le RSB ne biaise pas Ibsités calibrées dans l'intervalle
des barres d’erreur.

20+ 4
10 T 102

15F q

o
i

10 q

Uv2
Visibility (no unit)
o
&

Error (no unit)

05 q

50.02

0.0 L 1 1 1 1 1 1 1 1 i i L L f f i L
0.1 10 10.0 100.0 ~o 50 100

Images sélectionnées (%) Selection %

Fic. 5.19 — a gauche :Simulation de l'incertitude sur la visibilité carrée en fion du taux de sélection
d’images sur une simulation reproduisant les conditiop&jyes de vibrations du VLTI. Cette incertitude présente
un minimum vers 20-30% des images sélectionnées, et comdgjfonc a un optimum de RSB sur la visibilité.

- a droite : Estimation du biais sur les visibilités calibrées en fometile la quantité d'images sélectionnées (étoile
¥? Velorum et son calibrateur HD 75263, trait plein rouge aves barres d’erreur, axe de gauche). La dispersion
statistique des visibilités calibrées augmente quand otegalus d’'images mais il n'y a pas de biais visible en
fonction de la quantité d’images sélectionnées puisqueiddsilités absolues restent constantes a I'intérieur des
barres d’erreur quelle que soit la sélection. Le seuil oglide sélection est choisi a la position du minimum de la
dispersion statistique des visibilités carrées (lignéngl@oire, axe de droite) : dans cet ensemble de données, cet
optimum garde 20% des images (c’est a dire qu’on rejette 888@dnnées).

Les conditions dficiles actuelles des observations sur le VLTI m’ont conduitiBser une
stratégie décrite dans cette section, apparentée a ladgeehte laucky exposurec’est a dire
gu’on utilise un critéere de sélection des données poureretie fait les “mauvaises” données
de 'ensemble considéré. Le probleme de ce type de techmsfuprincipalement de ne pas
biaiser le résultat final pour éviter les mauvaises intagtiéns des données réduites, et j'ai
montré que ce type de sélection, sur les données de mauvaitite qctuelles du VLTI, permet
non seulement de minimiser le biais sur la visibilité d0 audidde franges atmosphérique,
gu’on est incapable de mesurer en temps réel, mais aussiesutigicie maniéere significative le
rapport signal sur bruit de la mesure.

Cependant, cette méthode de sélection par le RSB des fraréegemnte de tres fortes limites
a faible flux a cause de biais mal corrigés et encore mal cenpanir les données contenant
peu de photons (voir la figuEe5]15). Cela impose donc dagilcette méthode de sélection sur
des données de “bonne qualité”, et limite donc son usagegeripbjets brillants (présentés
plus loin dans cette these). Le développement d’'une métsetafique a faible flux fait partie
des obijectifs du groupe de travail du IMMC créé a I'occasmhatrivée a terme du contrat de
livraison de l'instrument AMBER a I'ESO et fera alors I'obj@’'une étude plus approfondie.
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5.3 Unexemple d’analyse de données : la nuit de Noé&l 2004

Nous allons nous intéresser ici a tout ce qui n’est pas ex@ldans la sectidn 3.2 mais qui
pourtant est extrémement important pour arriver a un rasfiltal exploitable scientifiquement.
En dfet, partant des observables brutes (visibilités, clotdeephase - figule 5.R0 -, spectres,
etc.), une série de calibrations et de vérifications doiéémet faites pour aboutir a des données
calibrées.
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Fic. 5.20 — Toutes les visibilités enregistrées lors de la nuit de N@#4 Les étoiles HD-68273, HD-
50013 et HD-93308 sont les étoiles de science tandis queulessasont des étoiles de calibration spectro-
interférométriques.

5.3.1 Calibration de la table de longueur d’onde

La table de longueur d'onde de I'instrument AMBER n’est padgitement calée par rap-
port aux pixels observés a cause d’'un probleme mécanigue swateur de positionnement du
réseau dans le spectrometre. Il faut donc utiliser ce qua esttre disposition, c’est a dire les
raies d’absorption trés nombreuses de I'atmosphére pessdans le spectre brut (voir la figure
B.21) d’étoiles de calibration ne présentant pas ou peuids déémission ou d’absorption. A
moyenne résolution, les types spectraux A ou K n’ont quasimeacune raie apparente (a I'ex-
ception de la raie Br) puisque les milliers de fines raies sont moyennées et nfagsant donc
pas. On peut donc ainsi, en utilisant la méme méthode queldaastie précédente, obtenir
une calibration spectrale absolue a mieux que un pixel.
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Fic. 5.21 — a gauche Procédure de recalage illustrée paNelorum et son étoile de calibration. On peut voir
le spectre initial de I'étoile de calibration (en trait disttinu), le spectre de référence (en trait plein) et le spect
une fois recalé (en pointillés).

- a droite : Calibration du décalage de la table de longueur d’onde i raies d’absorption atmosphériques
présentes dans le spectre complétement plat de I'étoila@lil@ation (étoile de type Air). De haut en bas on
peut voir le spectre dg? Velorum correctement recalé, le spectre de I'étoile debealion, aprés la suppression
d’un profil de Voigt autour de la raie Br et enfin le spectre de référence atmosphérique observéeaidgdescope
Gemini. Tous les spectres montrent clairement les bandésdiption roto-vibrationnelles du G@ 2.01um et
2.06um, et quelques autres raies d’absorption de I'eau, toutksées pour la calibration absolue de la table de
longueur d’onde. Les spectres ont été décalés verticalgmoen la clarté du graphe.

5.3.2 Calibration spectrale

Je présente ici la calibration spectrale de I'étgAd/elorum. Cette étoile sert d’exemple ici
pour présenter la procédure de calibration spectrale acaimphiquement. Le lecteur intéressé
pourra trouver l'interprétation astrophysique des dosre@respondantes dans la secfion1.1.2
de cette these.

Pour calibrer le spectre dg Velorum, je me suis trés largement inspiré de ce qui est
expliqué dans les annexes de l'article de Hanson et al. j186efet, & moyenne résolution
en band&, la grande majorité des raies stellaires se retrouverdisce qui fait que le spectre
de I'étoile de calibration est pratiguement dénué de raigmrt la raieBry, ce qui fait qu’on
n'apercoit que des raies telluriques dans le spectre deiléétle calibration. La raidry a
2.165um quant a elle est ajustée par un profil de Voigt et 6tée du spdetcalibration (voir sur
la figure[5. 21 le spectre de calibration final).

Scal(/l)
VOIGTs,, (1)

Cependant cette méthode est peu précise dans la régionale Bry car I'ajustement du
profil de Voigt est entaché d’une incertitude a cause des taikiriques aussi présentes dans
cette région qui se répercute dans le spectre final. Cela meepelonc pas une suppression
parfaite des raies telluriqgues dans cette région.

En prenant soin de bien observer I'étoile et I'étoile dehraliion a la méme masse d’air,
on peut donc tout simplement diviser le spectre de I'étdileetui de I'étoile de calibration
pour obtenir un spectre stellaire calibré. PeéVelorum, la masse d’air était en moyenne de
1.2 alors que I'étoile de calibration a été observé a une end'ssr de 1.1, ce qui conduit a

SY.() =

cal

(5.10)
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une incertitude maximale due a la calibration de 7% (towgalapres Hanson et al. 1996) la
ou les raies d’absorption atmosphériques dominent (panpbkevers 2.00m). Il suffit donc
de prendre en compte cette contribution dans les barresedidinales du spectre.

S.(1)
S?:/al (/1)

A cause des fibres optiques en entrée de l'instrument et démom autres parametres
instrumentaux (vibrations, changements de masse d’aie €atoile et I'étoile de calibration,
changements de seeing, etc.), et tout simplement parce MIBER n’a pas été congu pour
cela, il n’est pas actuellement possible d’obtenir destspecalibrés en flux sur les étoiles
observées. Il est donc nécessaire de corriger le speceawhtl’équatiof’5.11 par une courbe
passant par des régions connues du continu de 'étoile.

SY() =

(5.11)

SP(1)
SPLINEx (1)

J'ai choisi d'utiliser une courbe spline cubique pour plescommodité, ce qui aboutit a un
spectre ou le continuum est totalement plat, comme dansueefflgZ2. Il stfit donc enfin de
reporter les barres d’erreur dues aux bruits de photonsadtdeteur, ainsi que celles provenant
de la calibration elle-méme.

SC() = (5.12)
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Fic. 5.22 — Résultat de la calibration spectrale compléte, montranptécipales raies spectrales présentes.
Les zones délimitées en pointillés montrent les zones deéntodéfinies pour redresser le spectre observé.

5.3.3 Calibration des visibilités

L'article Perrin (2003b) décrit dans le détail comment loadr précisément des visibilités
provenant d’un interférometre fibré (FLUOR). Pour cela uitfaine bonne estimation de la
fonction de transfert instrumentale et atmosphérique rtdm bon échantillonnage temporel
des mesures. Dans le cas du VLTI sur les UT, le temps entrerdesxres (étoile-calibrateur)
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est de I'ordre de 1h, ce qui empéche pratiguement d’avoirmmdehantillonnage temporel de
la fonction de transfert.

J'ai donc pris le parti pour calibrer les visibilités cortement de vérifier que la fonction
de transfert ne varie pas trop durant la nuit d’'observatiateaéestimer les barres d’erreur en
fonction de la dispersion constatée des points de mesutlesgalibrateurs de toute la nuit.
Pour estimer la fonction de transfert, ilfitide corriger de leur diamétre apparent les visibilités
des étoiles de calibration en utilisant par exemple un neodéldisque uniforme :

V2
T2= —@ (5.13)

Jl( ”B‘ical) 2
2 ”B‘ical

ou J est la premiére fonction de BessBlest la longueur de base projetée sur le cidh
longueur d’'onded.y est le diameétre apparent de I'étoile de calibratioV&t est la visibilité
de I'étoile de calibration.

L'incertitude associée correspond a l'incertitude stafige sur les visibilités mesurées (er-
reur interne), a la dispersion statistique des visibil@@sigées de toutes les étoiles de calibra-
tion sur la nuit, et a I'incertitude sur le diametre appades étoiles de calibration :

1
0'.2|_2 = N Z(T— <T >)2 + Z(T\Z/Czal + o? TN (5.14)
* N, N. N, { 1( 1 )]

T nBlcal
Ucal

En utilisant donc les diamétres apparents de la fable 5irgLété estimés précisément
avec les mémes indices spectro photométriqgues que Bonhahy2006), on obtient la figure
D.23.

Etoile  Diameétre (mas) Incertitude (mas)

HD 16970 0,76 0,11
HD 75063 0,50 0,08
HD 93030 0,454 0,006

TaB. 5.2 — Diamétres estimés des étoiles de calibration de la nuittir pgéindices spectro photométriques.

On y voit comme prévu que la fonction de transfert est asséZamantillonnée mais que
dans le courant de la nuit elle n’a pas varié significativeraeon prend en compte la dispersion
des mesures de la fonction de transfert au cours de la n@6§.0,

Sachant cela, il convient alors de calculer les visibiltébbrées pour pouvoir les utiliser
dans I'exploitation scientifique :

(VR (5.15)
et de calculer les barres d’erreur utilisées ensuite dangjlestements :

(7\2/20 = 0'\2/3 + 0'12_2 (5.16)



146 Cuarrtre 5 : Les performances d AMBER

Nuit du 25/12/2004
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Fic. 5.23 — Fonction de transfert de l'instrumenatatmosphére aux endroits ol on a pu la mesurer : avec des
étoiles de calibration, et avec I'étoiteCMa que I'on sait maintenant non résolue dans le continueudeschose

que I'on peut &rmer c’est qu’elle est constante en considérant des baee®dr correspondant a la dispersion
des points tout au long de la nuit, c’est a dire 0,06.

5.3.4 Calibration des cl6tures de phase

La calibration des clétures de phases se résume a retireeffetl instrumental en sous-
trayant la cléture instrumentale mesurée sur un point goatcune étoile centro symétrique
(c’est a dire un calibrateur). La calibration des cloturesptiase se résume donc a une sous-
traction simple :

l//*c =Y. — Yeal (5-17)

Pour I'estimation des barres d’erreur, on calcule tout $gment la somme quadratique des
erreurs du calibrateur et de I'étoile observée :

0'55 = O'i* + O'ica. (5.18)

5.3.5 Calibration des phases dérentielles

Les visibilités et phases fiiérentielles, calculées comme dans la parfie ¥.1.5, ne idetra
en théorie pas nécessiter de calibration, puisque ce serdliervables “auto-calibrées”. Ce-
pendant, comme expliqué dans la palld 5.2, il existe fietsenstrumentaux systématiques
d’amplitude jusqu’a 0,05 radians créte a créte qui néaassitne calibration de ce type d’ob-
servable, du méme type que pour la cl6ture de phase.

Pour la phase ¢liérentielle, on calibre en pratique par la soustraction gehlse diéren-
tielle du calibrateur a celle de I'étoile :
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gIe = pdit _ gt (5.19)

De la méme maniére que pour les clétures de phase, I'estimddis barres d’erreur se fait
en calculant la somme quadratique des incertitudes duratdilr et de I'étoile observée :

2

7 gain®

(5.20)

2 2
=04 + 0
oin + o

5.3.6 Calibration des visibilités diférentielles

Les visibilités diférentielles sont calibrées en divisant la visibilité dedike par celle du
calibrateur :

diff
VdiffC _ Vi
* T yydiff
Vcal
Toujours de la méme maniére, on calcule I'incertitude makénen calculant les erreurs

guadratiques :

(5.21)

2 _ 2 2
O-Vfiﬂc = ow. + O_Vcal (522)

Nous avons donc ici une procédure complete de réeductionaleses de I'instrument AM-

BER, des données brutes jusqu’aux données completeméréesl, qui sont alors utilisables
pour I'exploitation scientifique.

5.3.7 Bilan

J'ai montré ici comment réaliser la calibration en pratigueles données en provenance de
linstrument AMBER. Cela a été intégré dangigelinede réduction des donnéamsmyorick
distribué par le consortium AMBER. Le développement d@ipelinea notament permis de
traiter les données des objets présentés dans la partie ¢ktte thése.
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6.1 Milieux circumstellaires

Les étoiles, depuis leur formation, sont tres souvent eatsude matiére qui peut prendre
la forme d’enveloppes, d’éjectats, de disques ou encordageies. Cette matiére est soit un
reliquat du nuage de gaz primitif a I'origine de la formatabal’étoile, soit de la perte de masse
en provenance de I'étoile.

Je présente ici une petite synthése destgqui peuvent étre étudiés sur des objets stellaires
en début de vie (étoiles jeunes) présentant de la matiare @sla nébuleuse primitive, peu a
peu transformée par I'activité de la source centrale ou Bgsostellaires en fin de vie (étoiles
évoluées) qui présentent de fortes pertes de masse, arl®dgs nébulosités observées autour.

6.1.1 Le vent stellaire

Le vent stellaire est un phénomene astrophysique que ltoouee sur toutes les étoiles qui
ont entamé leurs réactions thermonucléaires et aussi gaireobjets jeunes. Il s’agit d’'un
vent de plasma et de particules émises qui a une vitefisgasiie pour échapper a la gravitation
de I'étoile. Les vents stellaires constituent une des ssuprincipales de matiere du milieu
interstellaire avec les éjectats massifs comme les suparred les novee. La compréhension
des vents est intimement liée a celle de I'évolution stedlguisque leur densité, leur vitesse
et leurs degrés d’ionisation dependent fortement de leamgliions d’émission au niveau de
I'étoile.

La plupart des étoiles de la séquence principale présedésntents optiquement minces,
qui peuvent étre étudiés grace a des modeles utilisantreestapproximations simplificatrices
(équilibre thermodynamique local, approximation de Setelmilieux optiquement minces -
voir Kurucz 1979).

Dans le cas de vents plus intenses, I'approximation de iliégei thermodynamique local
devient caduque et des modeles plus complexes peuvent Btenmplace comme SIMECA
(pour SIMulation d’Etoiles Chaudes et Actives, Stee & Bitt®01) qui utilise une loi de
rotation paramétrée et une vitesse terminale dépendard taitude, dans le cas de vents
optiqguement minces. Ce modele est notament utilisé danartietes Malbet et al. (2007);
Meilland et al. (2007b) et Meilland, Millour et al. 2007a pedtés respectivement en pages
[196,[208 ef222 de cette these.

Certains types d’étoiles (étoiles O, WR, certaines étdeprésentent des vents optique-
ment épais, qui nécessitent de prendre en compte le recoantales tres nombreuses raies
d’émissioriabsorption lflanketing dans la résolution des équations du systeme. C’est le cas
par exemple du modéle de (Hillier & Miller 1998) qui est wgéidans les articles Weigelt et al.
(2007); Millour et al. (2007) (ce dernier est présenté erefilg) de cette thése).

6.1.2 Lesdisques

Les disques (figue 8.1 a gauche) correspondent a un phéegrhgrique de stratification
de la matiére autour d’une étoile finalement assez mal cardprns le cas général. Les modeles
de disques tentent d’expliquer deukets principaux : la raison de I'éch@iement qui peut étre
trés important (sur les étoiles de type T Tauri), et la forroestatée de certains disques, élargis
au bord (on parle d#aring), ou bien encore voilés comme une roue de vélo (on parle diors
warping).
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L'échautement des disques est un probléme important puisqu’ilsgpgumnéme étre jus-
gu’a 100 fois plus lumineux que I'étoile centrale a certaifengueurs d’ondes. On pense que
c’est le phénomene dtcrétion ou regroupement de la masse du disque vers son centre, qui
serait a I'origine principale de cet échfiament. Deux types de modéles principaux existent
pour expliquer cette accrétion :

— La viscosité, introduite par (Shakura & Sunyaev 1973) desslisques d’accrétion peut
créer cette accrétion par perte d’énergie dans les frotisn€ependant, les modeles
correspondants sont considérés comme relativement pkstedacar ils demandent un
taux d'accrétion trés important par rapport a ce qui est gse

— des disques dominés par la magnéto-hydrodynamique, enk saspectés de pouvoir
s'échaltfer nettement plus que les disques visqueux, mais la compsimedes phéno-
menes physiques et leur modélisation sont beaucoup ffislds a maitriser.

En général, l'interprétation des observations dans leecdés disques se fait assez sou-

vent avec des modeéles paramétrigaeshoG qui permettent de remonter indirectement aux
conditions physiques a I'intérieur de ceux-ci.

-

"

Fic. 6.1 — Exemple de disque a gauche sur I'étoile naine AU Microscepidisque (vu par la tranche)jet sur
I'étoile HH30 observés tous les deux avec le télescopeapétibble.

Une des clés de compréhension de la physique au sein degslisgurouve trés proba-
blement trés proche de I'étoile, a quelques UA (Unités Astroiques) de I'étoile. Enfket, a
ces distances proches, certains disques présentent dedsig@, qui devrait normalement se
sublimer sous le rayonnement de I'étoile. On observe aloranneau vide de toute matiére
(“puffed up” disk dans les régions proches de I'étoile. Au lieu de cela, ilaggtaru récem-
ment que le rayon auquel la poussiére se sublime est nettgriusnproche de I'étoile et on
pense que le gaz présent dans ces régions forme un écran ldifaagion de cette derniére.
D’autres disques, comme peut-étre ceux autour des étodderBient une masse continue de
matiére jusqu’a la photosphére de I'étoile. Cefdients scénarios changent du tout au tout la
physique gouvernant les disques et I'interférométrie gemaccéder a ces quelques UA pour
la premiere fois avec de la résolution spectrale sur I'imsient AMBER.

6.1.3 Lesjets

Les jets sont souvent associés aux disques sur les étodesveéles, mais on ne comprend
pas bien leur formation. Enflet une trés grande quantité de phénomeénes physiques peut étr
invoquée pour expliquer leur formation. Le probleme spéua#iest que tous les processus de
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formation se trouvent, comme pour les disques, dans un egpaguelques UA autour de
I'étoile.

L'interférométrie avec AMBER, qui apporte la spectroseopécessaire a la résolution des
raies d’émission, va donc permettre de sonder pour la prenfiaés les régions de formation
des jets, et savoir s’ils sont directements issus des régitarnes des disques d’accrétion ou
bien s’ils sont plus liés a I'étoile centrale du systéme.

6.2 Analyses communes

Toutes les méthodes présentées en fatltie Il ont servi dapsdmiéres observations scien-
tifiques d AMBER. Mon expertise acquise dans le traitemestdonnées sur I'instrument AM-
BER a abouti a un certain nombre de publications utilisasmbleservables interférométriques
d’AMBER comme base des démonstrations scientifiques egueségjuent j'en suis co-auteur a
des rangs divers. Ceux qui suivent sont ceux auxquels jigritmé de fagon significative dans
le traitement des données (seul ou en collaboration avecadniér, Meilland et al. 2007b, S.
Kraus Weigelt et al. 2007 ou M. Benisty et E. Tatulli Malbetkt2007) et parfois aussi dans
l'interprétation scientifique de ces articles. Les autogsje n’ai participé qu’a la réduction des
données, sont cités en tant gu'illustrations de mes propoes éléments de méthodologie
et d’interprétation des données. Cependant, il faut reocerque pour tous les premiers ar-
ticles scientifigues d’AMBER, c’est le logiciel que j'ai d&eppé avec le consortium AMBER
(amd1lib / ammyorick) qui a été le point de départ de la réduction des données, rmdes
variantes ont été développées spécifiquement pour chagque ca

Je présente donc dans ce chapitre une synthese des méthibsissidans la majorité des
articles écrits et publiés lors de la premiére phase d’atgilon de I'instrument AMBER, asso-
cié au VLTI encore fiecté de nombreux défauts de jeunesse.fiat,&ompte tenu desfticul-
tés rencontrées lors des premiéeres observations avetriment AMBERVLTI, la premiere
propriété commune des données recueillies est qu’ellespgannombreuses et extrémement
parcellaires. Il a donc fallu exploiter au mieux ces infotimas en utilisant le maximum €’
priori a la fois sur la structure spectrale et celle géométriqueotigsts. La seconde propriété
est l'utilisation quasi-exclusive de la moyenne résohlutapectrale de I'instrument AMBER
(R~1500), mode d’observation le pluSieace dans les premiers moments de l'instrument.

6.2.1 La spectroscopie

La spectroscopie (a la base de la classification des soustkesres) et toutes les études an-
térieures manquant de résolution spatiale (spectropaddrie, photométrie, etc.) sont presque
toujours le point de départ des questions et hypothésea siucture des objets observés en
interférométrie. Comme pour toutes les autres études erfénbmétrie, les analyses purement
spectroscopigues antérieures nous ont tres grandemeesaacexploiter au mieux les données
de l'instrument AMBER. Je présente ici les trois princigaleformations que nous donnent
ces méthodes.

Analyse de |laSED

La SED Spectral Energy Distributionou distribution spectrale de I'énergie d’un objet
est la compilation du flux absolu intégré de I'objet dans tiegsdomaines d’observation, des
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rayonsy aux ondes radio. Cela donne une vision globale de la répartiténergie de I'objet
selon les longueurs d’'onde et permet de comparer le flux réesrec des modeéles d’étoiles

(corps noir), de disques, d’enveloppes, de jets, etc.
On peut ainsi trouver les températures et flux intégrés mgpees diférentes composantes

de I'objet observé. L'étude de la SED permet aussi de disfigralu favoriser certains modeles
géométriques de l'objet (disque, sphére, jets, etc.). Ladi@.2 montre des exemples d’ajus-
tements de la SED extraits dedfdrents articles (Malbet et al. 2007; Meilland et al. 2007b)

effectués respectivement par W. J. de Wit et A. Meilland.

10—8 -

log Flux ( W/m?/um)

AFa(erg.cm™2)

10*10 -

1012 L ‘ .
1.0 10.0 100.0 P R R

P 1 0

log A (um)

Wavelength (um)

Fic. 6.2 — SED de MWC 297 (& gauche) et deAree (& droite). On peut y voir immédiatement l&féience
entre ces deux étoiles : MWC 297 est entourée de poussiéaeSéds par I'étoile, produisant ainsi un trés fort
exces infrarouge, tandis queArae est entourée d’'une enveloppe optiquement mince émeliamyonnement

d’excitation libre, nettement moins lumineuse.
Cette analyse permet donc déja d’avoir une vue d’ensembllelajet observé en sachant

de combien d’éléments distincts il est composé (1, 2, 3 coops ?) et en ayant une premiéere
idée générale de sa géométrie (étoile entourée d’un disipuee enveloppe sphérique, etc.).

Analyse des raies
Composition Les raies d’émission sont le marqueur principal de la contipaschimique

des objets observés. Eff@, grace a une étude sur I'identification et la profondesr rdges,
on peut obtenir une estimation de I'abondance des élémamnig/aau de la zone d’émission
des raies. Cela permet ensuite d’extrapoler cette abordatmut I'objet grace a des modéles

physico-chimiques.

Analyse des profils de raies La connaissance de la SED permet déja de se faire une idée
vague de I'environnement stellaire, mais ne permet ni deridisner plusieurs modéles (enve-

loppe sphérique, disque, etc.), ni de caractériser pndanéla cinématique de I'ensemble.
Le profil des raies d’émission et d’absorption des objetgyesierné essentiellement par

trois efets :
— Le profil naturel de la raie, qui est lié¢ aux conditions depérature et de pression du gaz.
La connaissance de ce profil permet donc de remonter auxtanmlphysiques liées a

cette émissiofabsorption.
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— Leffet Zeeman vient d’une levée de dégénérescence de certagamiriatomiques en
présence d’'un champ magnétique. |l fait apparaitre un dddment caractéristique de
la raie et permet ainsi de mesure le champ magnétique assbérgission de la raie.

— Le champ de vitesse déplace la raie selofidteDoppler. Si la zone d’émission est com-
plexe, la raie est alors la superposition de plusieurs éomss diférentes vitesses ra-
diales.

Les raies d’émission, provenant essentiellement du gagéquar des processus radiatifs,
peuvent aider a comprendre une partie de la cinématique dwtigre circumstellaire, plus
particulierement du gaz, y compris pour des objets a la catigue la géométrie complexes. Par
exemple, sur I'objek CMa (Meilland, Millour et al. 2007a), la présence d’'un dédl@ment
de la raie Pag en deux pics (voir figur€8.3) peut étre interprétée commedagnce d’'un
disque en rotation autour de I'étoile. Le fait qu’elle s@ymmétrique peut aussi étre interprétée
comme la présence d’'une inhomogénéité du disque.

Flux normalisé

1.278 1.280 1.282 1.284 1.286

A (um)

Fic. 6.3 — Profil de la raie Pgs de I'étoilex CMa, montrant un dédoublement caractéristique, associg o
cas a un disque en rotation, ainsi qu’une asymétrie, irééaipte comme une inhomogénéité de ce disque.

Dans le cas d'objets stellaires multiples (comme une étmilaire ou un disque présen-
tant un point brillant par exemple), la mesure des vitesadmles apporte une information
cinématique supplémentaire : en mesurant le décalage Boogglraies spécifiques identifiees
comme provenant d’'une seule composante, il est possibleatmstruire I'orbite des deux
composantes et ainsi obtenir une limite basse sur la massétdies. Couplée a la mesure
de parallaxe d’Hipparcos et a des mesures complémentaingslarimétrie, il est possible de
reconstruire une orbite géométrique de I'objet sur le foaccidl (Voir I'article Millour et al.
2007, présenté en palge 180 pour plus de détails) et ainsiarentgtirectement I'orbite mesurée
a celle attendue.

6.2.2 Les précédentes observations HRA

Ce sont des observations interferométriqugeckleou a l'aide d’une optique adaptative,
qui contraignent le plus fortement les observables d’AMBER dfet, elles permettent de se
faire une idée directe de la géométrie de I'objet dans leicor(s’il n’est pas trop variables,
car ces observations en général ont été acquises sur phisienées), a des fréquences spa-
tiales similaires a celles étudiées avec AMBER (pour lesndes interférométriques) ou bien a
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basses fréquences spatiales (pour les dorspExkiect OA). Cela permet d’augmenter encore
la quantité da priori injecté dans l'interprétation des données d’AMBER, et iaamséliorer
grandement un ajustement de modele en fixant certains paesnggii sont déja contraints par
ces observations, réduisant ainsi le nombre de paraméires & ajuster.

L'article Malbet et al. (2007) (pade_Ib6) utilise par exeenges résultats précédents obte-
nus a l'aide de IOTA et PTI (figule8.4 a gauche). La géométrididque, qui posséde un trou
central est donc fixée grace a ces observations précédentes.

L'article (Weigelt et al. 2007) quant a lui, confirme les pgdentes observations VINCl:gd’
Carinae obtenues dans le continu proche de la raje(Bgure[6.4 a droite).

1.0

| I | |
H-band 0 8 7\22174 le a
< N N continuum near Bry
g = 0.6 |
2 osf- 4
5 2 0.4 |
> o AMBER
) — 0.2 |
i Y 0.0 l I l l
R S 0 50 100 150 200

spatial frequency [cycles/arcsec]

Baseline (m)

Fic. 6.4 — Deux exemples ol des données interférométriques antésient pu étre comparées avec les mesures
d’AMBER : a gauche, les visibilités de IOTA et PTI sur MWC 2Mdlbet et al. 2007) contraignent la géométrie
du disque, qui présente une cavité proche de I'étoile et afil graussien. A droite, les données VINCI (en bleu)
ont pu étre comparées aux données AMBER (en vert) de I'éjd@ar (Weigelt et al. 2007) et montrent un trés
bon accord.

6.2.3 Les contraintes propres a AMBER

En plus des contraintes “bibliographiques” présentéeséu@mment, AMBER apporte
I'information spectro-interférométrique souvent déeéspermettant de conclure sur un para-
meétre physique ou une propriété de I'objet. Je décris idirds moyens principaux d’AMBER
utilisables (et utilisés) pour contraindre les quelquasupetres libres restants.

Les variations spectrales et la géométrie

Ces dernieres proviennent de la variation des fréquencdsalgs en fonction de la lon-
gueur d’'onde. Enféet, la variation de longueur d’'onde permet d’observer knljdes échelles
différentes. Cela permet d’avoir une couverture du plan (U,\dtixement importante, méme
lors d’une seule observation. La figlirel6.5 montre une exemijgixploration du plan (U,V) a
I'aide des longueurs d’onde sur une étoile binaire simpleéjmration 10maset de rapport de
flux 10 observée a 'aide d’un triplet de bases AMBER et ledlean), H et K simultanées.

L'article Millour et al. (2007) (pag€-I80) utilise partiethent cette propriété, qui crée une
pente dans la cloture de phase entre le début et la fin derVaite spectral considéré.
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Fic. 6.5 — Exemple de l'utilisation de la variation des fréquencediafes sur une étoile double trés séparée
(~10mas) avec un rapport de flux de 10. Entre le début de laghantlla fin de la bande K, on obtient 4 arches de
modulation provenant d’'unfiet purement géométrique de I'objet.

Les variations spectrales et la cinématique

Comme en spectroscopie “classique”, il est possible ave®BERI de séparer plusieurs
canaux spectraux a I'intérieur méme d’une raie d’émisstenjui permet, avec un modele de
profil de raie, de remonter a la forme et la cinématique dgdioibservé. Le modéle SIMECA
a spécialement été développé pour interpréter ce genrsebaditions a la fois spectralement et
spatialement résolues. On peut voir un exemple d’apptinaie type d’approche sur la figure
0.4d.

L'article Meilland et al. 2007b utilise cette propriété parontraindre la cinématique du
disque autour de I'étoile Be Arae (voir pagd208), qui s’avére étre keplerienne dans leecad
du modele considéré.
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Fic. 6.6 — Exemple de contrainte de la cinématique a 'aide des obsEva’AMBER : la forme et la profon-
deur de la variation de visibilités fliérentielles et phasesftrentielles permettent de déterminer la loi de rotation
du disque circumstellaire. Le meilleur ajustement estmbf@our une rotation keplerienne.
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Les variations spectrales et les propriétés spectrales debjet

Ici c’est tout simplement les variations spectrales d’uatip de I'objet qui fait changer son
apparence en fonction de la longueur d’'onde. L'exempleus plpique est celui de I'étoilg?
Velorum, étoile binaire, dont une composant présente uctsgpguasiment plat sur l'intervalle
spectral considéré (étoile O), et 'autre composante ptésge nombreuses rais d’absorption
et d'émission (étoile WR). Cela conduit a des variations témplexes de toutes les obser-
vables (visibilités, phasesftirentielles et clotures de phase), expliquées essenttliepar
ce rapport de flux entre les deux composantes qui change.

C’est essentiellement ceffet qui a été utilisé pour contraindre I'astrométrie de li&to
¥? Velorum dans larticle Millour et al. (2007) (pade_180). Efiet, cette étoile double est
composée d'une étoie O et d'une étoile WR, avec donc desrspatémission tres €iérents
et un rapport de flux changeant fortement en fonction de lguear d’onde.
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7.1 Les étoiles de forte masse

Le étoiles de type LBV ou WR sont des étoiles de masse intaainédWR) ou de forte
masse (LBV) en fin de vie. Elles sont généralement déja emdeabraler leurs réserves d’hé-
lium et présentent parfois de fortes éruptions telles quie éel'origine de la nébuleuse de
I’Homunculus autour dj Carinae (figur€711). Ces étoiles présentent en général umadiatif
dense optiguement épais, qui masque la photosphere diéel'étatrale.

Fec. 7.1 - La nébuleuse de I'Homunculus autour de [Iétoile LBY Car (photo
http://hubblesite.org/newscenter/newsdesk/archive/releases/1996/23/image/d). On pense
généralement que cette nébuleuse est le résultat de la &angption de I'étoile qui a eu lieu en 1843
(Weigelt et al. 2007).

Des modéles stellaires existent et donnent de tres bonkatsspour les étoiles de types
spectraux proches de celui du Soleil (Kurucz 1979). Cepanda utilisent I'approximation
de I'équilibre thermodynamique local, qui n’est pas apilie pour des vents rapides et ra-
diatifs. C’est pour cela que des modéeles radiatifs en deti@n&quilibre thermodynamique
ont été développés par Hillier & Miller (1998) afin de tentéeexgliquer les spectres obser-
VEs sur les étoiles massives a vents denses telles que iles €9 Wolf-Rayet ou_uminous
Blue VariablesCes modeles peuvent aussi bien donner des résultats segrteoptiquement
minces (approximation de Sobolev) ou optiguement épaite @@éthode de calcul avec des
approximations réduites permet de reproduire les spedtédsiles dont le vent épais cache
leur photosphére. Il se trouve que ce type de modéle peutéss utilisé pour des objets
présentant des éjectats instables, tels que les Novee auwplessveae (Dessart & Hillier 2005).


http://hubblesite.org/newscenter/newsdesk/archive/releases/1996/23/image/a
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7.1.1 nCarinae

n Carinae est une étoile tres particuliere car elle sembld’atre des étoiles les plus mas-
sives et les plus actives de la Galaxie. Elle présente unexgér@mement dense et rapide, qui lui
fait perdre une grande quantité de masse. Pour toutes cemsacette étoile est intensément
observée depuis sa premiéere éruption en 1841. Le tablelnésuine ses caractéristiques les
plus marquantes.

Type spectral LBV
Luminosité 4x10° L/L,
Perte de massge 5x 103 Mg ar?
Vent V > 500 km s?
Masse estimee Anciennement 200M aujourd’hui 50M,

TaB. 7.1 — Les caractéristiques principales de I'étajl€ar. Ces propriétés estimées ou modélisées (perte de
masse et masse) font de cette étoile I'une des plus bril@ttmassives de la Galaxie.

Je présente ici le résultat d’'un travail préliminaiféeetué sur deux étoiles observées pen-
dant les toutes premiéres observations scientifiques d’BERIBz; Caringe ety? Velorum. Le
point commun de ces deux étoiles est une tres bonne quaditdéai@ées ainsi qu’'une compré-
hension a priori de I'objet tres poussée, nous permettavod’ un point de comparaison avec
les interprétations précédentes.

CONFERENCE

First AMBERVLTI observations of hot massive stars

Résumé :AMBER est le premier instrument focal proche infrarougeestifique du VLTI. Il
recombine trois télescopes et produit des mesures inbentriqgues résolues spectralement.
Ce papier discute de premiers résultats des premiéresvattisss scientifiques réalisées avec
AMBER et trois télescopes principaukfit Telescopesu UT) a moyenne (R~1500) et haute
(R~12000) résolutions spectrales. Nous en déduisons umigrensemble de contraintes sur
I'environnement autour de I'étoile double Wolf-Rayet Velorum et I'étoile bleue lumineuse
et variable Luminous Blue Variableu LBV) n Carinee.
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Summary. AMBER is the first near infrared focal instrument of the VLTI. It com-
bines three telescopes and produces spectrally resolved interferometric measures.
This paper discusses some preliminary results of the first scientific observations of
AMBER with three Unit Telescopes at medium (1500) and high (12000) spectral
resolution. We derive a first set of constraints on the structure of the circumstellar
material around the Wolf Rayet v Velorum and the LBV 7 Carinae.

1 Introduction

A feature common to many hot and massive stars is a complex circumstellar enve-
lope revealed by strong emission lines in the spectrum and excesses in the contin-
uum Spectral Energy Distribution (SED). The classical Be star x Canis Majoris,
the brightest Wolf Rayet > Velorum and the more than famous Luminous Blue
Variable 1 Carinae were among the first medium spectral resolution AMBER Guar-
anteed Time Targets.

These stars belong to fairly different classes, with, to make it short, specific
evolution stages, extremely different mass loss rates (respectively about 1072, 107>
and 1073 Mg /y), different envelope densities, opacities and chemical compositions.

However, they raise variants of common questions. What are the exact mass
loss rates, since their computation requires a model of the envelope geometry? Can
we discriminate from the contribution of dust and of free-free emission of gas to the
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continuum spectrum? Are they mechanisms allowing dust to be present closer to
the star than the expected sublimation radius? What are the relative contributions
of radiation pressure and stellar rotation to the production and shaping of the
envelope? Can we confirm that the radiation pressures show very strong variations
with latitude, in particular with the recently renewed importance of the Von Zeipel
effect increasing the apparent gravitation and radiation pressure near the poles of
fast rotators? Are the stars close enough to critical velocity for this to be the main
explanation for mass loss and even for variability through a rotational instability
mechanism? Do we have to look into stellar activity producing local perturbations
of the velocity field and/or of the radiation pressure? Are there other eruption
mechanisms? Is the envelope completely shaped by the emission mechanisms (wind,
rotation, kinetic momentum transfer) or is it severely perturbed by other sources
such as binarity, which is of course decisive for ¥* Velorum but also suspected to
be important for n Carinae. In the influence of the companion on the circumstellar
material what is the part of gravitation and this of the companions own stellar wind
and can we see a wind-wind interaction zone? It is now quite clear that spherically
symmetric models are outdated but can we still hold on central symmetric ones,
eventually moderately perturbed?

It seems that a full answer to these questions would require full images of the
targets in the continuum as well as in many narrow spectral channels in many
different emissions lines, allowing to derive intensity maps and velocity fields at
different optical depths. In principle, AMBER is able to produce such color images
in the near infrared thanks to its three telescopes beam combiner feeding a medium
(R=1500) and high (R=12000) resolution spectrograph. They are the goal of long
term programs of AMBER which will require a very large number of observations
with the Auxiliary 1.8 meter telescopes. In the meantime, we decided that these
objects are an excellent test case for one of the main bets behind the conception of
the ”only three telescopes but ambitious spectrograph” AMBER instrument. Since
such most studied candidates are already fairly constrained by multi wavelength
(from X to far TR) spectro-photometry, high resolution spectroscopy, larger scale
imaging, polarimetry and often interferometry without spectral resolution, then
a small number of interferometric measures simultaneously in a large number of
spectral channels, should allow decisive breakthroughs. What we have measured is
very little information compared to full color images but it also multiplies purely
spectroscopic information by at least a factor 8.

In the following, we give a first insight of our very preliminary understanding
of the first AMBER measures made on these stars.

2 AMBER observations

AMBER is a three beams near infrared VLTI focal instrument producing dispersed
fringes with spectral resolutions 35, 1500 and 12000 [1]. This paper refers to medium
and high spectral resolution observations made in the K band. Figure 1 displays
an example of the individual image detected by the AMBER detector, with left
to right the photometric 1 and 2 channels, then the interferometric one and the
photometry of the third beam, all dispersed in the vertical direction. One can see a
three telescopes fringe pattern in the interferometric channel and the Br, emission
line crossing all spectra horizontally. The figure also describes the work channel and
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the reference channel. AMBER measures the stellar spectra, the absolute visibility
in each channel, the differential visibility which makes sense even when the absolute
visibility is poorly calibrated, the differential phase and the closure phase. These
quantities can be interpreted in an unique manner only if we have a good u-v
coverage. However, it can be remembered that the visibility is related to the angular
scale in A/B; units in the direction of the baseline B;. The differential phase gives
an idea of the position of the object photocenter in the direction of the baseline B;
in the spectral channel A . This is particularly true when the phase is smaller than
1 radian. The closure phase is a measure of the asymmetry of the source: central
symmetric or unresolved sources have a zero closure phase. These generalities can
be wrong in an infinity of particular cases in which they are wrong, but they still
are quite useful for a first interpretation and initial orientation of the model fitting.

Work channel at A: C,(A), S(L)

Reference channel averaged
overAL: G, =X,C\N)

ra
=
=
=

Wavelengh

* Spectrum:
S(V)
* Visibility:
V(L) =<IC,(A)1*>

frames

* Differential Visibility:
V. (A) =Re[<C,(M)C, ;>

frames]

Photometric beams

« Differential visibility:

Interferonietrlc beam @, (M) =tan'(<C,(M)C, ">
Complex Visibility per frame: C,(A)
(corrected for the achromatic piston)

frames)

¢ Closure phase:
¥ ,;(M=tan'[<C,(A) C,(A) C;*(A)>

framcs]

Fig. 1. AMBER typical bright star, three telescopes, medium spectral resolution image and
AMBER measures.

For bright sources we currently can guarantee an absolute visibility accuracy
ranging between 0.03 and 0.06 and differential visibility and phase smaller than
0.01 (visibility units and radians respectively). The closure phase is usually sub-
stantially more noisy than the added individual phases, because the probability
to have simultaneously three good fringe patterns is quite low in the currently
vibration dominated VLTT.
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3 The Wolf Rayet star v? Velorum

We observed the brightest Wolf Rayet ? Velorum in a set of spectral windows
in the K band from 1.95 to 2.17 um. This star have been very extensively ob-
served by spectroscopy, polarimetry and intensity interferometry [3] and is known
to be a SB2 spectroscopic binary system (WC8+07.511I) with period 78.53 days,
(al + a2)sini = 164.10° Km, eccentricity =0.326. The inclination i=63 + 5deg
is fairly tightly constrained by intensity interferometry and polarimetry [2]. The
Hipparcos distance is 258 £ 40 pc and there is a not completely closed contro-
versy with pre-Hipparcos spectro-photometric estimations which were around 400
pc. After constraining again the orbit and the distance by a new interferometric
measurement the main goal was to find out where is the circumstellar material in
the system. The individual stars should be too small to be resolved (less than 0.5
mas) even if the W.R. seems larger because of the optically thick wind. However,
we can expect some amount of dust in the system even if SED fits indicate that
this should not yield more than 10% of the total flux. We also expect some gas con-
centrated in the zone where the radiation pressure of the two stars are comparable.
This wind-wind zone can contribute to the emission lines but also to the continuum
through a free-free emission. The results are displayed if figure 2 with, clockwise
from the upper left corner: the spectrum, showing many carbon and helium emis-
sion lines, the closure phase, the differential phases and the visibilities as a function
of wavelength. The main spectral features are indicated in the spectrum, which is
dominated by two strong emission groups at 2.079 m (CIV) and 2.11 (Hel) both
strongly blended. The closure phase is of the order of 1 radian in the ”continuum”
channels and shows very strong variations in the emission lines. So does the dif-
ferential phases, which are set to a zero average in each observing window by the
definition of the reference channel, but which very strongly vary in the lines. To fit
the measurements, we are performing the following steps:

— Try to find the binary parameters in ”continuum” channels. This failed even
with increased error bars. A solution is to introduce a faint Resolved Component
(RC), contributing to 15% of the total flux Then we have a very good fit.

— Use models of the component spectra, derived from spectroscopic observations
[4], to further constrain the binary parameters. This is what is represented in
figure 2 and yields the parameter which are discussed below. Remarkably, we
find similar binary and RC parameters in the continuum and in the lines.

— Improve the fit by changing the WR spectrum. Actually we will derive the
best possible WR spectrum knowing the parameters of the binary. This step
is currently under progress and improves the fit of the closure and differential
phases. From the observation of figure 2, it already appears that the phases
are well fitted where the WR, spectrum reconstruction is coherent, for example
around the CIV 2.079 pm line, and wrong where the intensity of the WR line
is incorrect as it can be seen in the spectrum near 2.112 pm. However, it is
also clear that a change of the component spectra cannot explain the sharp
variation in visibility which can be seen for example for the UT3-UT4 baseline
at 2.053, 2.081, 2.108 and 2.12 pm,. The strong visibility variations reveal small
scale structures, possibly with large radial velocities since they seem to be in
the wings of the C IV and He I lines. We believe that this is the signature of
circumstellar material concentrated near the wind-wind collision zone.
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Fig. 2. AMBER observations of v?Velorum. The vertical lines show the limit of the ob-
serving spectral windows. The spectrum displays from top to bottom: the calibrated normalized
spectrum (full line), the best fit (dashed line), the WC8 component model spectrum, the O7III
component model spectrum and the Resolved Component flat contribution. In the visibility fig-
ure we have V (top) for UT2-UT3, V-0.5 (middle) for UT3-UT4 and V-1 (bottom) for UT2-UT4.
The small error bars are for differential visibility accuracy and the large ones are from the ex-
ternal calibration uncertainty. For the differential phases we have A¢ for UT2-UT3, A¢ — 1 for
UT3-UT4 and A¢ — 2 for UT3-UT4. In all cases, the full line represents measures or inputs to
the model and the dashed line is for the best fit with a binary.

— Constrain the geometry and kinematics of the wind-wind zone by fitting the
visibility, closure and differential phase residuals left after the best binary fit.
These residuals are 3 to 5 times larger than the differential error bars. First, we
will try to introduce in each spectral channel a Gaussian ”cloud” whose size,
intensity and position might materialize the corresponding isovelocity wind-
wind region. Second, we will use the supposedly known geometry of the wind
region around the axis joining the two stars to have a fit with less parameters.

—  From the geometry of the wind region, we can derive its contribution to the
continuum spectrum. Then, we will discriminate dust and gas contributions to
the continuum and repeat all the process.

— Eventually, all this relatively simple mix of geometrical constraints on physical
parameters might yield a global model of the system, whose parameters will
again be evaluated from the measures.

The best global fit is obtained for the binary and resolved (RC) component param-
eters given in table 1. This has to be compared with the p = 5mas and 6§ = 161deg
expected from the spectroscopic binary and the Hipparcos distance. The new value
of the separation can be explained by an error on the inclination sin ¢ and/or on the
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Table 1. Parameters of the v2 Vel binary system

separation p . position angle . flux ratio . resolved component .

3.6 £0.03mas 165 £ 5deg 0.6£0.1 0.14+£0.04

parallax. Since sin seems much better constrained, our results yields a parallax of
348 + 50pc which is compatible both with the Hipparcos estimate (we are at 2.2 o)
and with the pre-Hipparcos spectro-photometry.

4 The Luminous Blue Variable 1 Carinae

The Luminous Blue Variable n Carinae, most luminous star known in our Galaxy,
is one of the best studied and maybe less understood massive stars. It is the source
of the spectacular Homunculus nebulae, produced by a maybe 10 solar masses
outburst in 1840. A second massive outburst occurred in 1890 and produced a
second nebulae which seems to be an embedded smaller replica of the first one.
The reason for the outburst remains unknown but many attempts are being made
to connect the shapes of the present day stellar wind and the nebulae general
geometry. After indications from the HST Imaging Spectrograph, the first VLTI
observations with VINCI strongly indicated that the stellar wind appears elongated
in the nebulae axial direction which is also believed to be the stellar rotation axis.
This is compatible with a radiation pressure substantially increased near the poles
by a Von Zeipel effect. Our goal was to extend the VINCI observations by adding
spectral resolution to the interferometric measures in order to constrain the velocity
field.

One of the main difficulties in observing n Car with single mode fiber instru-
ments such as AMBER or VINCI is that the fibers collect information from an
extended patch of the sky. In the case of VINCI siderostats, an array of about 1.4
arc second contribute to the interferogram. Images from the NACO adaptive optics
(resolution 50 to 100 mas) have been used to find out what fraction of the collected
flux can actually contribute to the fringes (i.e. is produced in an array smaller than
10 to 50 mas). This allowed to estimate that the central source contains 57% of the
flux. When it was assumed that the remaining 43% are completely resolved by the
interferometer, the resulting visibilities show a smooth variation with the position
angle of the baseline. This is interpreted as a present day wind shape elongated
exactly along the axis of the nebulae, with a ratio of 1.25 between the projected
major and minor axes.

The first result of the AMBER 3 UT measurements is that closure phase is
zero (within the 0.05 radians accuracy) in the continuum for all observing times,
covering a fairly large range of hour angles. This is a good confirmation that at least
in the continuum the object is well represented by a central symmetric structure
such as the Gaussian ellipsoid.

The UTs inject in AMBER fibers the light coming from about 70 mas. We
first assumed that AMBER signal would be completely dominated by the central
stellar wind. Figure 3a shows the AMBER measures (triangles), each visibility point
converted in the FWHM of a Gaussian. The dashed line shows the Van Boekel
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et al. Vinci fit [5]. The AMBER points are not compatible with the VINCI fit
and show strong variations of Gaussian FWHM with small variations of position
angle. If we assume that AMBER data has been contaminated by a fraction of
light for an interferometrically resolved source, then it is possible to eliminate the
strong variations of FWHM with PA. The remarkable point is that we then obtain
a structure elongated exactly in the same direction and with the almost the same
major to minor axis ratio than from VINCI. Figure 3b shows the AMBER measures
corrected assuming that the flux ratio between the resolved and central structures
is 0.45 (i.e. the resolved structure contributes to 31% of the total flux instead of
43% in the VINCI case). The dotted curve shows the VINCI fit, scaled down by a
factor 1.33. The easiest way to explain this difference in apparent size is to challenge
the VINCI estimation of the contribution of non resolved structures to the total
flux, since we now know that a fraction of the flux in one UT Airy disk comes
from structures non resolved by the interferometer . The values in figure 3b are
indeed compatible with VINCI measurement where 47% instead of 43% of the flux
contribute to the unresolved structure. This would slightly change the major to
minor axis ratio but not the position angle of the structure.

Gaussian Fits of Eta Car continuum visibilities Gaussian Fits of Eta Car continuum visibilities
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Fig. 3. AMBER observations of nCarinae in the continuum. FWHM of the Gaussian fit as a
function of the position angle of the projected baseline. Left: from raw visibility (triangles) and
comparison with the Van Boekel et al. fit of VINCI data (dashed curve). Right: from visibility
corrected assuming that 31% of the flux comes from an interferometrically fully resolved com-
ponent (diamonds). The dashed curve shows the VINCI data fit scaled down by a factor 1.33
or assuming that in VINCI data the resolved component contributes to 47% in the total flux
instead of 43% in the original VINCI fit.

The analysis of this continuum data confirms the importance and the difficulty
of separating the contributions from different elements in the single mode field. A
full solution would be to have interferometric observations with some field or at
least to be able to have an efficient mosaicing strategy. Maybe the new infrared
image sensor IRIS can be used for that purpose. The spectral information will
help refining this task. We already know that the "resolved component” discussed
here does not show sharp spectral features, unlike for example the Weigelt blobs
which have been shown to generate narrow band features when we are pointing
about 200 mas away from the brightest spot. A more detailed discussion of the
shape of the complex visibility through the line is quite premature and would make
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this paper even longer. A preliminary result is that the differential phase through
the spectral lines is basically flat but for local spikes corresponding to photocenter
displacements substantially smaller than the object size. This seems in contradiction
with an optically thick wind with a surface on which the different equal velocity
zones are clearly separated. In fact the data seem to show similar ovoid structures
in all spectral channels, the key change being the optical depth.

5 Conclusion

At an early stage in the reduction and interpretation of the first AMBER data on
bright massive hot stars, we have tried to illustrate our strategy for model fitting in
spite of an extremely limited u-v coverage. We want to use as much as possible the
pre existing information and to find new features where our measures as a function
of X\ differ significantly from the best model fitted in continuum data. For v*Vel
we are able to show that the interferometric signal is dominated by the binary
system but that it is necessary to include an unresolved component with a spectra
almost flat over the K band. However we also detect smaller scale structures in the
system that are a good candidate for a signature of the wind-wind collision zone.
The modeling of this zone will also allow to constrain further the nature of the
spectral continuum component. For nCar, the situation is made more complex by
the necessity to evaluate quite accurately the contribution of the larger scale struc-
ture to the flux collected by the fibers. The analysis of the AMBER data confirms
the VINCI observation of a structure elongated in the direction of Homonculus
nebulae, but it also shows that it is necessary to revise the VINCI evaluation of
larger scale structure contribution. The consequences are quite important since a
fairly limited variation (<5%) of the contribution can change the estimated size by
about 30%. Next, we will try to combine AMBER measurements with spectrally
resolved NACO-+PF observations, to have a map as accurate as possible of the
different scales of structures and will further analyze the differential and closure
phases which are much less sensitive to large scale underlying structures

Acknowledgements: The authors deeply acknowledge the AMBER. consortium
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permitted to obtain these results.
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7.1.2 Binarité et collision vent-vent :y? Velorum
Présentation de I'objet

¥? Velorum est un excellent laboratoire pour I'étude des étihaudes et de leurs vents
radiatifs. En €et, le systéme? Velorum, appelée aussi WR 11 ou encore HD 68273 contient
I'étoile Wolf-Rayet (WR) la plus proche connue avec uneatise mesurée par Hipparcos de
258'31pc, (Van der Hucht et al. 1997; Schaerer et al. 1997) alorslemi@lus proches autres
étoiles WR sont au dela delkpc.

De plusy? Velorum est une étoile binaire spectroscopique a deux sge($B2) avec une
composante WR et une composante O (WCB7.5mu, P = 78,53jours, Schmutz et al. 1997;
De Marco & Schmutz 1999) etfise ainsi un accés quasiment direct aux parametres fonda-
mentaux de I'étoile WR (masse, rayon), obtenus habituetgnmdirectement a travers I'étude
de son vent stellaire dense et tres véloce. En utilisant utheteaspectroscopique (donc man-
guant de résolution spatiale), De Marco & Schmutz (1999)eMarco et al. (2000) donnent
la photographie la plus a jour des parametres fondamentuakaljue composante du systeme
binaire.y? Velorum permet d’observer et d’étudier beaucoup d’aspdicishénomene de perte
de masse ainsi que des collisions vent-vent. Ce systemelasvement brillant a toutes les
longueurs d’ondes et il a déja été trés bien observé par démuses techniquesftirentes.

Dans ce contexte;? Velorum présente une opportunité exceptionnelle de résauml vent
d’étoile WR a l'aide de l'interférométrie optique a longuase. Cet objet a déja été observé
en 1968 par 'interférométre d’intensité de Narrabri, quiétionnait dans le visible aux alen-
tours de 450nm de longueur d’onde (Hanbury Brown et al. 19Ff)observant cette étoile
avec un interférométre a longue base, il est possible deaindte de nombreux parametres
comme l'orbite astrométrique des étoiles, le rapport de #otre les deux composantes, la
taille angulaire de chaque composante (et surtout cell@&tiglé WR qui varie beaucoup entre
le continuum et les raies d’émission).

Enfin, la collision entre le vent dense et rapide provenantéleile WR et celui moins
dense mais plus rapide provenant de I'étoile O génere unedgrguantité de phénomenes
observables. Par exemple la signature d’une variabilits des raies UV au profil P-Cygni
associée a une éclipse de la lumiéere de I'étoile O par le vedd #VR ainsi qu’'a une cavité
creusée par le vent de I'étoile O dans celui de I'étoile WReézobiservée par les satellites d’ob-
servation dans les rayons X International Ultraviolet Expt (IUE) et Copernicus. Des obser-
vations par avion dans les rayons X ont aussi apporté de reursés informations supplémen-
taires sur cette collision vent-vent (Voir les référencasgiVan der Hucht 2002; Willis et al.
1995; Skinner et al. 2001; Pittard & Stevens 2002; Corcotah.€2003; Schild et al. 2004;
Henley et al. 2005).

Le type spectral exact de la composante WR de I'étoile kéndikelorum a pu étre évalué
comme WCS, c’est a dire une étoile Wolf-Rayet émettant dbarze. Alors que 50% de ce
type d’étoile (90% pour les étoiles de type WC9) présentégaature de poussiéres du car-
bone amorphe chéig¢es Ty ~1300K), les observations ISO gé Velorum ne montrent aucune
signature caractéristique de poussieres (voir pour cefedda Hucht et al. 1997). Des observa-
tions avec le télescope Keck en bande infrarokigent résolu, bien que trés partiellement, le
systeme et ont confirmé I'absence totale d’émission de gEresde cette étoile (Monnier et al.
2002), nous informant que si de la poussiere se forme prés ctdlision vent-vent, c’est alors
en petite quantité ou bien temporairement.
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I'observation

¥? Velorum a été observée par AMBER la nuit du 25 décembre 20@4de la premiére
nuit de la premiére mission d’observations de temps gat@ntaranteed Time Observations
ou encore GTO en anglais) de I'instrument AMBER. Les obd@ma se sont déroulées sur
trois fenétres spectrales séparées, en moyenne résaptoirale (MR-K, bandk, résolution
spectrale de 1500), soit les fenétres 1,98-2102,03-2,14m, et 2,10-2,14m respectivement.

L'étoile de calibration HD 75063 de type spectraliAh été observée avec le méme temps
de pose et les mémes fenétres spectrales afin de calibresiletites. Son diametre apparent a
été estimé par des méthodes spectro-photométriques (Bombal. 2004) a 0,50mas avec une
erreur sur le diametre estimée a 0,08mas. Cela correspomel dsibilité de 0,98&0,004 pour
la base projetée la plus longue (85m), ce qui conduit a urelefinale due a l'incertitude sur
le diameétre du calibrateur de moins de 1%.

Les données fournies par I'instrument AMBER sur cet objetitées a la bande spectrale
1,95-2,17im est le suivant :

1. Un spectre normalisé (c’est a dire la moyenne des spgutvesnant des trois télescopes)

2. Trois visibilités par observation, qui donnent des infations sur la taille de I'objet
projetée sur chaque ligne de base.

3. Trois courbes de visibilités fiérentielles donnant une information de variation de la
taille de I'objet en fonction de la longueur d’'onde sur chagase.

4. Trois courbes de phasefidirentielle, donnant des informations sur le photocentre de
I'objet par rapport & une zone de continu pour chaque base

5. Une cléture de phase donnant de l'information sur I'agyiméle la distribution de
brillance de I'objet pour un triplet de bases.

La pente moyenne de la cléture de phase est essentiellenesdt ld dépendance en lon-
gueur d’'onde de la fréquence spatial&gegéométrique pur) alors que les variations rapides
visibles dans les visibilités flérentielles et phasesftéirentielles sont dues aux variations de
rapport de flux entre les deux étoilesté purement spectroscopique). A I'inverse, la pente des
phases dférentielles n’a aucune signification astrophysique pu@gune dépend que de la
définition du canal de référence.

Il faut savoir enfin que les fférentes sous-fenétres spectrales ont été observées sélguen
lement par intervalles d’un quart d’heure. Cet intervalteteimps doit étre pris en compte dans
la modélisation puisqu’on s’attend a ce que le signal deitargaolue en méme temps que les
bases projetées changent en fonction de la rotation dede. Ter

Les résultats

L'étude détaillée des données, décrite dans I'articleddillet al. (2007) présenté pdgell80

nous a permis de :

— Seéparer les spectres des deux composantes de maniesenenaindépendante des mé-
thodes spectroscopiques utilisées jusqu’a présent. drad ceussi a obtenir le spectre de
I'étoile WR et pu le comparer avec le modele de L. Dessart igea€&ette occasion. On
peut voir les deux spectres présentés en fifuide 7.2 et vdls @ant trés similaires a la

fois sur 'amplitude que sur la forme générale des raies dsion.
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Fic. 7.2 — a gauche :Comparaison des deux spectres de WR de I'étudgs\elorum. Celui du haut est le
modele de L. Dessart et celui du bas est celui obtenu par leséés spectro-interférométriques. On constate des
ressemblances dans les raies a 2,068t 2,16ixm mais le modéle est moins correct bien qu’acceptable dans le
raies du carbone a 2,0i, 2,07qm, 2,10&m et 2,114m.

- a droite : Résultat des deux études présentées dans I'article Miipal: (2007) montrant le bon accord sur
I'angle de position mais le désaccord sur la séparationst@e qui nous a poussé a réévaluer la distance du
systeme.

— Obtenir un point de mesure astromeétrique de I'étoile béandépendant de toutes les
autres méthodes et ne prenant en compte qu’'un modele géqueéttu systéeme. On
constate que I'angle de position trouvé est consistantiatecle spectrophotométrique,
mais que la séparation est plus faible, nous poussant duééladistance du systeme.

— Constater gu’il existe un certain nombre de zones du speatlte modele d’étoile binaire
s’écarte significativement des observations interféroiéts. Cela nous a pousseé a nous
demander s'il ne s’agit pas de la détection de la collisiartwent entre les deux étoiles.
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Cet article (Millour et al. 2007) présente I'exemple le ptypique d’application de cette
thése. En fet, j’ai pu exercer les diérentes méthodes expliquées en sefionl8.2.2 sur cet objet
de maniére totalement indépendante d’'une étude pousséasuarameétres spectrophotomé-
trigues. La comparaison de ces deux méthodes m’a permisrdeacalre de maniére précise
la distance du systéme de maniere directe, en plus d’'uneasigpades deux spectres et de
la détection d’'une composante étendue en plus du systeragehiattribuable a la collision
vent-vent.

ARTICLE

Direct constraint on the distance gf Velorum from
AMBERVLTI observations.

Résumé :Linterférométrie optique a longue base donne acces a dssredtions résolues
spatialement d’étoiles binaires massives et a leur ventoH#ision, qui ont été tres largement
étudiés jusqu’a présent par des techniques manquant detréscpatiale. Dans ce travail,
nous présentons les premieres observations de I'étoilé-Rétet et de I'étoile O (WRr O)

¥? Velorum par l'instrument AMBERVLTI, obtenues a la phase orbitale 0.32. L'instrument
AMBER est utilisé avec les télescopes UT2, UT3 et UT4 sur degueurs de base allant de
46m a 85m. Cet instrument nous donne des visibilités diggsrspectralement, ainsi que des
phases diérentielles et une cl6éture de phase avec une résolutiotrafeedeR = 1500 dans
lintervalle 1,95-2,17:m. Nous utilisons essentiellement les observablféraintielles (visibi-
lités différentielles et phasesftirentielles) pour contraindre ses parametres. Nous irétiens
ces données dans le cadre d’'un systeme binaire avec sessamgsnon résolues, en négli-
geant dans une premiére approximation la contribution autfital de la collision vent-vent.
En utilisant des spectres synthétiques d’étoiles O et WRs maontrons que les observables
de l'instrument AMBERVLTI sont le résultat principalement de la contribution desnpo-
santes du systéme binaire WR. Nous discutons plusieurs interprétations sur les résedu
spéculons sur la détection d’'une source de flux supplémentabvenant de I'émissicinee-
free associée a la collision vent-vent entre les deux étoilete@mssible contribution a été
chiffrée a 5% au maximum du flux total enregistré sur I'intervafiectral. Nous basant sur
la meilleure orbite spectroscopique existant dans ladittée de ce systeme et sur la distance
Hipparcos, la séparation était de BR7mas et I'angle de position de la binaire de £58".
Cependant, en utilisant nos modeles de spectres et le nyétaheétrique d’une étoile binaire,
nous aboutissons a une séparation defgjé%mas et a un angle de position de 153. Notre
analyse implique alors que le systéme binaire se situe &388 en meilleur accord avec des
estimations spectrophotométriques récentes que la destdipparcos de 258!pc.



A&A 464, 107-118 (2007) Astronomy
DOI: 10.1051/0004-6361:20065408

©ES0 2007 Astrophysics
AMBER: Instrument description and first astrophysical results Special feature

Direct constraint on the distance of > Velorum
from AMBER/VLTI observations*

F. Millour!2, R. G. Petrov?, O. Chesneau?®, D, Bonneau?, L. Dessart!?, C. Bechet3, I. Tallon-Bosc®, M. Tallon8,

E. Thiébaut®, F. Vakili, F. Malbet!, D. Mourard?, P. Antonelli*, U. Beckmann®, Y. Bresson®, A. Chelli!, M. Dugué3,
G. Duvert!, S. Gennari®, L. Gliick!, P. Kern!, S. Lagarde3, E. Le Coarer!, F. Lisi®, K. Perraut!, P. Pugetl, F. Rantakyréé,
S. Robbe-Dubois?, A. Roussel’, E. Tatulli’->, G. Weigelt4 ,G. Zins!, M. Accardo’, B. Acke!!* K. Agabiz, E. Altariba',
B. Arezki!, E. Aristidi?, C. Baffa®, J. Behrend®, T. Blocker*, S. Bonhomme?, S. Busoni’, F. Cassaing’, J.-M. Clausse?,
J. Colin?, C. Connot*, A. Delboulbé!, A. Domiciano de Souza®3, T. Driebe?, P. Feautrier', D. Ferruzzi®, T. Forveille!,

E. Fossat?, R. Foy®, D. Fraix-Burnet!, A. Gallardo', E. Giani®, C. Gil"!>, A. Glentzlin®, M. Heiden*, M. Heininger*,

O. Hernandez Utrera!, K.-H. Hofmann*, D. Kamm?, M. Kiekebusch®, S. Kraus*, D. Le Contel?, J.-M. Le Contel?,
T. Lesourd®, B. Lopez3, M. Lopezg, Y. Magnardl, A. Marconi®, G. Mars?, G. Martinot—Lagarde9’3, P. Mathias?,
P. Mége', J.-L. Monin!, D. Mouillet!'®, E. Nussbaum?*, K. Ohnaka®, J. Pacheco®, C. Perrier', Y. Rabbia®, S. Rebattu?,
F. Reynaud!®, A. Richichi!!, A. Robini, M. Sacchettini', D. Schertl*, M. Schéller®, W. Solscheid*, A. Spang?,
P. Stee3, P. Stefanini®, D. Tasso®, L. Testi®, O. von der Liihe'?, J.-C. Valtier’, M. Vannier>®!7 and N. Ventura'

(Affiliations can be found after the references)

Received 11 April 2006 / Accepted 16 October 2006
ABSTRACT

Context. Interferometry can provide spatially resolved observations of massive star binary systems and their colliding winds, which thus far have
been studied mostly with spatially unresolved observations.

Aims. We present the first AMBER/VLTI observations, taken at orbital phase 0.32, of the Wolf-Rayet and O (WR+O) star binary system
v? Velorum and use the interferometric observables to constrain its properties.

Methods. The AMBER/VLTI instrument was used with the telescopes UT2, UT3, and UT4 on baselines ranging from 46 m to 85 m. It delivered
spectrally dispersed visibilities, as well as differential and closure phases, with a resolution R = 1500 in the spectral band 1.95-2.17 um. We
interpret these data in the context of a binary system with unresolved components, neglecting in a first approximation the wind-wind collision zone
flux contribution.

Results. Using WR- and O-star synthetic spectra, we show that the AMBER/VLTT observables result primarily from the contribution of the indi-
vidual components of the WR+O binary system. We discuss several interpretations of the residuals, and speculate on the detection of an additional
continuum component, originating from the free-free emission associated with the wind-wind collision zone (WWCZ), and contributing at most to
the observed K-band flux at the 5% level. Based on the accurate spectroscopic orbit and the Hipparcos distance, the expected absolute separation
and position angle at the time of observations were 5.1 + 0.9 mas and 66 + 15°, respectively. However, using theoretical estimates for the spatial
extent of both continuum and line emission from each component, we infer a separation of 3.62’:8;;(1) mas and a position angle of 73*, °, compatible
with the expected one. Our analysis thus implies that the binary system lies at a distance of 368*35 pc, in agreement with recent spectrophotometric
estimates, but significantly larger than the Hipparcos value of 258ﬁ§} pc.

Key words. techniques: interferometric — stars: individual: y? Velorum — stars: winds, outflows — stars: Wolf-Rayet —
stars: binaries: spectroscopic — stars: early-type

1. Introduction spectrally-dispersed, light from the system, De Marco &
Schmutz (1999) and De Marco et al. (2000) provided the most

v? Velorum constitutes an excellent laboratory for the study of P
up-to-date fundamental parameters of the individual components

massive stars and their radiatively-driven winds. y?> Velorum )
(WR 11, HD 68273) is the closest known Wolf-Rayet (WR) star, of the bmarzy system. ) )

at a Hipparcos-determined distance of 258+4! pc (Van der Hucht Since y~ Velorum is relatively bright and observable at any
et al. 1997; Schaerer et al. 1997) whélgelas other WR ob- Wavelength, it has been extensively studied with various tech-
jects lie at ~1kpe or beyond. Moreover, 3 Velorum is an niques. y* Velorum represents a unique opportunity to spatially
SB2 spectroscopic binary WR+O system (WC8+07.511, P = resolve a WR wind by means of optical interferometry. This ob-
78.53 d. Schmutz et al. 1997: De Marco & Schmutz 199’9) of- Ject was observed by the Narrabri intensity interferometer op-
fering access to fundamental parameters of the WR star, usu- erating around 0'45 pm as early as 1968 (Hanbul.'y Brown etal.
ally obtained indirectly through the study of its dense and 1970). By observing such a star with a long baseline interferom-

fast wind. Using spectroscopic modeling of the integrated, but eter., one may constrain various parameters, such as the binary
orbit, the brightness ratio of the two components, the angular

* Based on observations collected at the European Southern Size associated with both the continuum and the lines emitted by
Observatory, Paranal, Chile, within the guaranteed time programme the WR star.
074.A-9025(A).

http://www.aanda.org or http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361:20065408
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Fig. 1. Left: projected baselines showing the range of position angles and base lengths on the sky during the observations. Right: absolute calibrated
visibility of y? Velorum in function of base length. The strong variations correspond mainly to the partial resolution of the binary star.

The collision between the fast and dense wind from the
WR and the less dense but faster wind from the O star gener-
ates a wealth of phenomena. International Ultraviolet Explorer
(IUE) and Copernicus ultraviolet spectra (St.-Louis et al. 1993,
and references therein) revealed a variability in UV P-Cygni line
profiles, associated with selective line eclipses of the O star light
by the WR star wind as well as the carving of the WR wind
by the O-star wind (compared to its spherical distribution in
the absence of a companion). Air-borne X-ray observation cam-
paigns have revealed additional and invaluable information on
the wind-wind collision zone (hereafter WWCZ) (see references
in Van der Hucht 2002; Willis et al. 1995; Skinner et al. 2001;
Pittard & Stevens 2002; Corcoran et al. 2003; Schild et al. 2004;
Henley et al. 2005).

The WR component of the y?> Velorum system is of a
WC8 type. While 50% of such WR stars (and 90% of the
WC9 type) show heated (T ~ 1300 K) circumstellar amorphous
carbon dust, ISO observations of y?> Velorum revealed no such
dust signatures (Van der Hucht et al. 1997). Keck observations
resolved, although only barely, the system in the K band and
confirmed the absence of any dust emission from this system
(Monnier et al. 2002), suggesting that if dust is created near the
WWCZ, it is in small amounts.

The present paper aims at further constraining our knowl-
edge of the y* Velorum system, using long-baseline interfero-
metric observations conducted in near-IR by the VLTI with the
newly commissioned instrument AMBER. The results discussed
in this paper are limited to observations recorded with a single
triplet of baselines in K band with AMBER. We concentrate our
efforts on presenting the potential of AMBER observations and
their complementarity to techniques lacking spatial resolution
for the study of massive close binaries: we perform an in-depth
check of the consistency of the AMBER/VLTI data recorded,
with the up-to-date knowledge we have on this well-studied bi-
nary system.

The paper is organized as follows. In Sect. 2, we describe the
AMBER/VLTI observations and the data. In Sect. 3, we present
the AMBER data and constrain the system characteristics. The
system’s parameters are used to predict a basic signal inferred
from the knowledge of the spectroscopic orbit, some estimate of
the angular diameter of each component, and results from the
spectroscopic modeling of the individual stars. We also discuss
the potential effects stemming from the WWCZ and their influ-
ence on the observed interferometric signal. In Sect. 4, we fit

the AMBER observations by concentrating on a few parameters
that can be directly constrained, i.e., the angular separation of the
components, the orientation of the system projected onto the sky,
and the brightness ratio between the two components. We then
discuss in Sect. 5 the adequacy of our modeling in reproducing
the observations, and present our conclusions in Sect. 6.

2. AMBER observations and data
2.1. Observations

AMBER (Astronomical Multi BEam Recombiner) is the VLTI
(Very Large Telescope Interferometer) beam combiner operating
in the near-infrared (Petrov et al. 2007). The instrument uses spa-
tial filtering with fibers (Mege et al. 2000). The interferometric
beam passes through anamorphic optics compressing the beam
perpendicularly to the fringe coding in order to be injected into
the slit of a spectrograph. The instrument can operate at spectral
resolutions up to 10000, and efficiently deliver spectrally dis-
persed visibilities.

¥? Velorum was observed on 25 Dec. 2004 during the first
night of the first Guaranteed Time Observations (GTO) run
of the AMBER instrument on the three projected baselines
UT2-UT3 (46 m,20°), UT3-UT4 (53 m,84°) and UT2-UT4
(85 m, 55°) of the VLTI (see Fig. 1, left). The Julian day of ob-
servation was JD = 2453 365.16.

The AMBER observations were conducted with a frame
exposure time of 60ms in three spectral windows in the
MR-K spectral mode (spectral resolution of 1500, K band), i.e.,
1.98-2.02 pm, 2.03-2.11 pm, and 2.10-2.17 ym at hour an-
gle —134 min, —114 min, and —102 min, respectively (left panel
of Fig. 1).

HD 75063 (spectral type Al11) was observed with the same
exposure time and the same spectral windows in order to cal-
ibrate the visibilities. Its diameter is estimated to be 0.50 mas
with an error of 0.08 mas, using several color indices. This corre-
sponds to a visibility of 0.988+0.004 for the longest base (85 m),
so that the error on the calibrator diameter translates into a global
error on the absolute visibility of less than 1%.

2.2. Observing context

The observations of y* Velorum were carried out under non op-
timal conditions as the VLTI + AMBER system was still not in
a fully operational state at the moment of the observations. As
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Table 1. Log of the observations and atmospheric conditions for y> Velorum (top-three rows) and the spectrophotometric calibrator star HD 75063

(bottom-three rows), observed on 25/12/2004.

Time Star K Mag. Al Seeing  Coherence Time  Air Mass
4h18  y? Velorum 2.1 1.95-2.03um  0.72” 4.5ms 1.213
4h35 2 Velorum 2.1 2.02-2.10um  0.60” 5.3ms 1.180
4h49  y? Velorum 2.1 2.09-2.17um 0.73 " 4.4 ms 1.158
5h57  HD 75063 3.6 1.95-2.03um  0.90” 3.6 ms 1.107
6h09  HD 75063 3.6 2.02-2.10um  0.72” 4.0ms 1.097
6h18  HD 75063 3.6 2.09-2.17um  0.58” 5.5ms 1.090

explained in Malbet et al. (2007), a detailed analysis of the com-
missioning data has shown that the optical trains of the UT tele-
scopes are affected by non-stationary high-amplitude vibrations.
These vibrations affect the continuum visibilities, requiring a
careful data processing and calibration procedure. We stress that
these vibrations bias the instantaneous estimated visibility but
do not affect the closure phase and, since the observed spectral
windows are small, the differential estimators.

During these observations, problems were encountered with
the UT2 Adaptive Optics associated with difficulties in closing
the loop and with injections in the fibers. We thus expect calibra-
tion problems in the data related to the baselines containing the
UT?2 telescope. Again, these problems are limited to the absolute
visibilities.

The time lag between the observations of the calibrator and
the science object is of the order of one hour. We checked that
the atmospheric conditions changed only slightly between the
two measurements.

2.2.1. Data set

The AMBER/VLITI instrument data processing principles are
well described in the articles of Tatulli et al. (2007); Millour
et al. (2004). The AMBER/VLTI instrument has a series of prob-
lems that obliged us to develop a specific data reduction strategy,
which is fully described in the appendices.

The set of data provided by the AMBER instrument (limited
to the spectral window 1.95 to 2.17 um) is the following:

1. One normalized spectrum (mean spectrum from the three
observing telescopes).

2. Three absolute visibilities per observation, providing some
information on the projected equivalent size of the object for
each baseline.

3. Three differential visibility curves, providing some informa-
tion on variation of the projected equivalent size of the object
versus wavelength for each baseline.

4. Three differential phase curves, providing some information
on the object photocenter relatively to a large continuum ref-
erence for each baseline.

5. One closure phase providing some information on the degree
of asymmetry of the system’s flux distribution computed for
a baseline triplet.

The calibrated data are shown in Figs. 1 and 2. The differen-
tial visibilities, differential phase and closure phase show strong
variations with wavelength, clearly larger than the error bars,
demonstrating that the 7> Velorum system has been resolved by
the AMBER/VLTI instrument.

The slope of the closure phase is mainly due to the wave-
length dependence of spatial frequencies (pure geometrical ef-
fect) whereas the rapid variations in differential visibilities, dif-
ferential phases and closure phase are due to variations of the
flux ratio between the two stars (pure spectroscopic effect). On

Table 2. Parameters of the system from the studies of Schmutz et al.
(1997).

Parameter Value Error
Distance 258 pc +41/-31
Period 78.53 day 0.01
Periastron 2450 120.5 day 2
Eccentricity 0.326 0.01
Periastron longitude wwr 68° 4
al sini 39 x 10° km 2 x 10°
a2 sini 125 x 10° km 2% 10°
inclination i 65° 8
PA of node Q 232° 11
Ro 124 R, 1.7
R. of WR star 3.0R, 0.5
o 0.48 mas 0.09
6. of WR star 0.11 mas 0.06
Oz -1) of WR star 0.28 mas 0.1
TM(al+a2) 4.8 mas 0.7

the contrary, the slope of the differential phases does not have
any physical significance since it depends only on the definition
of the reference channel.

Note that observations in each spectral window were scanned
sequentially, every 15 min. This time lag must be taken into ac-
count since we expect the binary signal to be rapidly evolving as
the triplet of projected baselines slowly changes due to the earth
rotation.

3. Stars models based on spectroscopic data

Below, we present the current knowledge of the system, and use
its geometrical parameters to estimate the basic signal from this
binary system. As a first approach, we neglect any additional
emission from dust; we also neglect the free-free emission ex-
pected to arise from the WWCZ region. This assumption is prob-
ably less valid physically since the existence of this WWCZ is
proven observationally!,

3.1. Geometrical parameters of the system

The spectroscopic orbit has been determined by Schmutz et al.
(1997). The interferometer is sensitive to other geometrical pa-
rameters that are much less constrained, namely the angular sep-
aration and angle of position on the sky.

The observations of Hanbury Brown et al. (1970) provided
an angular semi-major axis of the orbit of 4.3 + 0.5 mas, and
an angular size for the largest component of 0.44 + 0.05 mas
(17 £ 4 R, at a distance estimated to be 350 + 50 pc).

The orbital parameters are shown in Table 2. They
are extracted from the spectroscopic and spectrophotometric

! The WWCZ is characterized by a very hot and dense layer of mate-
rial at the interface between the two winds (well above the local WR- or
O-star wind density) that should contribute significantly to the free-free
continuum,
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Fig. 2. Top: result of the complete spectral calibration, showing the prin-
cipal lines present in the observed spectrum. The dotted boxes show
the selected continuum zones used to redress the observed spectrum.
The other plots from top to bottom: observed data from AMBER. We
show the differential visibilities, the differential phases and the clo-
sure phase versus wavelength. The differential visibility and differential
phase curves from each baseline are arbitrarily shifted for clarity.

observations in Schmutz et al. (1997) and De Marco & Schmutz
(1999).The inclination derived by De Marco et al. (2000) of 63 +
3 degrees based on the refinement of their model (O and
WR V magnitude) is not taken into account in this study be-
cause the error bar is probably underestimated and relies on
the Hipparcos distance that may be not correct. Schmutz et al.
(1997) performed a new fit of the polarisation data of St.-Louis
etal. (1987) but the uncertainty for their Q parameter is not given

F. Millour et al.: y* Velorum observed with AMBER/VLTI

Orbital Phase 0.32 E

O star

Wind blown cavity 1.mas

Fig. 3. Projection of the true orbit as defined by the spectroscopic pa-
rameters (Schmutz et al. 1997) onto the plane of the sky. Note that there
is an ambiguity of 180° in the true direction of the WR versus the O star.

in the paper. We adopt the standard deviation (+11°) of the posi-
tion angle of the linear polarization vector provided in St.-Louis
etal. (1987). Note that this large error may be partially explained
by intrinsic variations of the polarization due to the wind-wind
collision (see for instance Villar-Sbaffi et al. 2005). We also
stress that the angle Q in the polarimetric model of Brown et al.
(1982), used in St.-Louis et al. (1987) and Schmutz et al. (1997),
denotes the angle between the North and the projection of the ro-
tation axis (orbit normal) on the plane of the sky. This definition
does not coincide with the usual definition of the Q parameter
used to denote the line of the node of binary orbits, but is rotated
by 90°.

The combination of the projected orbital radius a sini with
the inclination and the distance yields the angular semi-major
axis of the relative orbit a = 4.8 + 0.7 mas.

We used the Schmutz et al. (1997) ephemeris for > Velorum
to calculate the orbital phase at which the observations were
performed (see Table 2). From the time of periastron passage
To = 2450119.1 (HID), and orbital period P = 78.53 days,
the periastron occurs at zero phase, the O-type component is in
front shortly afterwards at phase ® = 0.03 and the WR is in
front at phase ® = 0.61. For the date of the VLTI observation
(T =2453365.16 (HID)), using this ephemeris and the adopted
orbital elements, we find an orbital phase ® = 0.32 +0.03, i.e.,
close to quadrature, and we determine the relative position of
the components on the sky. The angular separation of the stars
should be 5.1 + 0.9 mas with a position angle of 66 + 15°.

This separation is close to the fringe spacing provided by
the baselines. Hence we do not expect to see a fast modula-
tion of the visibility through the wavelength range considered.
Nevertheless, the visibility signal changes rapidly between the
three different projected baselines of the triplet and as the pro-
jected baselines move with the earth rotation.

3.2. A model for the individual spectra

Short of performing the full radiation-hydrodynamics problem
for the y? Velorum system, including the radiation field and force
stemming from each stellar component, the optical-depth effects
caused by their winds, and the emission from the hot collision
zone separating them, we limit ourselves, in this section, to the
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detailed modeling of the WR and O star fluxes, to simulate the
interferometric signals from these two sources alone.

The model atmosphere computations are carried out with the
code CMFGEN (Hillier & Miller 1998), originally designed to
model the expanding outflows of WR stars. CMFGEN solves the
radiative transfer equation in the comoving frame, under the con-
straint of radiative and statistical equilibrium, assuming spher-
ical symmetry and a steady state, and is capable of handling
line and continuum formation, both in regions of low and high
velocities (compared to the thermal velocity of ions and elec-
trons). Hence, it can solve the radiative transfer problem both for
O stars, in which the formation regions for lines and continuum
extend from the hydrostatic layers out to the supersonic regions
of the wind, and for WR stars where line and continuum both
emerge from regions of the wind that may have reached half its
asymptotic velocity.

The y* Velorum system has been studied in detail by
De Marco & Schmutz (1999) and De Marco et al. (2000). For
the WR component, we start from a model for WR 135 (Dessart
et al. 2000) and adjust the parameters to those of De Marco
et al. (2000). Our WR model parameters are: L, = 10° Lo, M=
107 Mg yr~', a volume filling factor of 10% that introduces a
clumping of the wind at velocities above ~100km s™!, C/He =
0.15, and O/He = 0.03 (abundances are given by number). The
velocity law adopted allows a two-stage acceleration, first a fast
acceleration up to a velocity veq = 1100km s~ (characterized
by a velocity exponent 8; = 1) and a more extended slow accel-
eration at larger radii (velocities) up to the asymptotic velocity
of v = 1550km s~! (8, = 20; see Hillier & Miller (1998) for
details and their Eq. (8) for the velocity law). We associate the
stellar surface with the layer where the Rosseland optical depth
is ~20. While De Marco et al. (2000) obtained 7', = 57 kK (and
R. = 3.2Ry), we find that the near-IR range can be better fitted
by adopting a slightly hotter stellar temperature, i.e., 7. = 70kK
(and R, = 2.2 Ry). The higher-temperature model leads to a bet-
ter match of the near-IR Crv/Cii features, while leaving the opti-
cal range still well fitted — only the HelT 4686 A, the CII1 5696 A,
and the CIv 5808 A are noticeably affected but still satisfactorily
fitted. The general appearance of CIv and Cul in the AMBER
spectra is somewhat smoother than in the model, but the absorp-
tion at 2.05 um is perfectly fitted. We note that a line is observed
at 2.138 um not taken into account in our WR model. This line
is not an artifact since it is also detected in the visibilities and
phases. We employ both models for the interferometric study
described below.

For the O-star model (computed with CMFGEN, see Martins
et al. 2005), we select an O8.51I spectral type (De Marco &
Schmutz 1999) and adopt the spectral distribution from Martins
et al. (2005)%. The corresponding O-star parameters are L, =
1.8 x 10° Lo, M= 4 x107" Mgy yr~', v = 2240km s, logg =
3.6, and T, = 32.5kK. Other models of O stars were also tested
providing some input into the sensitivity of the AMBER data to
the O star spectral type.

In our analysis below, we scale both spectra using the
v? Velorum Hipparcos distance of 258 pc, and convolve them
with the AMBER instrumental function to provide a spec-
tral resolution of ~1500. Moreover, the very low reddening to
the y? Velorum system (Van der Hucht et al. 1996) leads to
no noticeable extinction in the near-IR and is thus neglected.
Following De Marco et al. (2000), we expect a flux ratio be-
tween the WR and the O star of 0.8—1 in the near-IR spectral

2 A database of O-star spectra is available at
http://www.mpe.mpg.de/~martins/SED.html

Table 3. Line and continuum formation regions corresponding to the
WR 11 model, limited to the near-IR range. For each line, we give the
radius of the peak emission (in R, = 3 Ry) and that of the maximum
flux in the line, normalized to the continuum (in brackets). The apparent
diameters are scaled to a distance of 258 pc.

Parameter Radius in R, UD (mas)
R:(2.0 ym) 2.7 0.30
Rr(l.S fum) 33 0.37
C1v (2.07 um) 3-7(2.5) 0.46
Cmi/Hel (2.11 um) 5-10(1.4) 0.57
Hen/Hel (2.17 um) 4(1.2) 0.34
He (2.19 um) 4(1.3) 0.35

Scoled Flux [ergs s™' ecm™ A™']

2.00 2.05 2.10 2.156
A (um)

Fig. 4. Near-IR synthetic spectra computed by accounting for bound-
bound transition of selected ions (Hel: dashed line; Heir: dotted line;
Cur: solid lines; C1v: dash-dotted line), illustrating the different line
contributions and overlap in the AMBER spectral windows.

region covered by AMBER. This “free” parameter can also be
inferred from our AMBER observations.

WR outflows are optically thick up to a few stellar radii
above the hydrostatic surface. The denser the wind, the larger
the radius of the effective photosphere where photons escape,
and the more so at longer wavelengths due to the increase in
free-free opacity. Table 3 lists the radius where the inward in-
tegrated continuum optical depth reaches unity for a range of
near-IR wavelengths (comparable for both WR models): for a
core radius of ~3 Ry, this extends from 1.8 to 3.3 R, from 1
to 2.5 um, equivalent to ~0.27 mas. We adopted the Hipparcos
distance bearing in mind that the uncertainty on the star radii
can be important as a consequence of the distance uncertainty
(see discussion).

Photons falling in spectral regions where they experience
line as well as continuum opacity will escape at still larger radii
than photons experiencing exclusively continuum opacity.

More generally, in the 2-22um region, the
Cmr/C1v/Hen lines form over a region exterior to the (lo-
cal) continuum photosphere that extends out only to about
a factor of two in radius, corresponding to an angular size
of $0.7mas (see Table 3). In the K band, stars with angular
diameter below 1mas are only marginally resolved with a
baseline of 100 m. Thus, the variations in WR diameter quoted
here are a second-order signal (AV < 2%) difficult to extract
with the current performances of the AMBER instrument.
Observations with longer baselines are therefore needed to
investigate this particular point®.

3 Note that the model also accounts for the large angular diameter
found by Hanbury Brown et al. (1970) in the line C110.46 um. Its for-
mation region is one of the most extended of all optical and near-IR
lines.
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Table 4. Selected continuum zones as in Fig. 2 and the adjustment of the binary star model. It shows globally a constant separation and position
angle of 3.65 mas and 72.7°. We have redundant measures separated by 15mn in time at 2.025 um and 2.098 um since the spectral windows
overlapped at this continuum zone. The rms column corresponds to the standard deviation between all the measurements whereas the A one

represents the average error on the parameters from the fitting process.

Wavelength (um) 1.985 2.025, 2025, 2045 2098 2.098, 2.1275 2150 Avg. rms A
Observation
Visibility UT2-UT3  0.50 0.52 0.47 0.54 0.54 0.58 0.59 0.59
Visibility UT3-UT4  0.26 0.26 0.28 0.28 0.23 0.20 0.24 0.26
Visibility UT2-UT4  0.44 043 0.42 0.42 0.41 0.53 0.52 0.48
Closure Phase 1.09 1.22 1.11 1.37 1.49 1.61 1.78 1.60
Fit Binary
Separation (mas) 3.69 3.68 3.57 3.53 3.60 3.72 3.69 368 3.65 0.06 0.1
Position Angle (°) 64.0 64.8 93.4 68.8 76.4 72.3 71.1 70.8 727 8.7 10
Flux Ratio 2nd star 0.57 0.57 0.57 0.59 0.64 0.68 0.66 064 0.62 0.04 0.1

Assuming a flux ratio of about unity in the continuum and
that the two components are essentially unresolved by AMBER,
we expect a contrast of unity for the binary modulation (we also
assume in this case the absence of other contributions in K band
from dust and/or the WWCZ). Thus, given the slowly changing
continuum flux ratio between the WR- and O-star components,
the presence of lines is expected to lead to a sudden change in
the AMBER interferometric signal.

4. Analysis of the interferometric data
4.1. Analytical fit using visibilities and closure phase

The aim of this section is to infer the geometrical parameters
of the binary exclusively using absolute interferometric observ-
ables. Specifically, we seek the separation p, the position angle
of the system, and the flux ratio R between the two components.
We perform the fit in the continuum regions defined in Fig. 2.

4.1.1. Method and results

The geometrical model used to fit the data is a standard bi-
nary model characterized by the astrometric parameters (posi-
tion angle, separation, used in the vector #) and the flux ratio
between the two stars, i.e., R(1), at a given spatial frequency ii;;
(see Eq. (1)),
1 + RV 2P
1+RQ)
We use this complex visibility to compute the differential visi-
bility and phase. Note that at this stage, the algorithm does not

allow us to disentangle the irrespective O- and WR-star fluxes.
The absolute visibility is V(1) = |C (1), and the closure phase
is Y123(4) = arctan | Ca(DC(C} ()]
We used the following set of observables to perform the fit:

— The absolute visibility for each selected wavelength.

— The closure phase for each selected wavelength.
The binary parameters obtained with this method are shown in
Table 4. The resulting separation is 3.65 + 0.12 mas. The error
bar is computed as follows: we use the standard deviation be-
tween all the measurements of 0.06 mas, and the average esti-
mate of the y? of the fit to 0.1 mas. Hence the error is of the
order of +0.12 mas. The position angle is 73 + 13°, and the flux
ratio between the two stars is 0.62 + 0.11.

Ci() = M

4.1.2. Interpretation

The obtained separation is not in good agreement with the ex-
pected one, 5.1 = 0.9 mas. On the other hand, the expected po-
sition angle of 66 + 15° is compatible within the error bars with

the measured one. This result is tested in the following sections
and discussed in Sect. 5.

We can notice a correlation between the flux ratio and the
wavelength. Such a correlation could be explained if the O star
is the primary and the WR star is the secondary. However, the
estimated flux ratio variation with wavelength is too strong to be
explained in this way. Considering the error bars we have, we
can only say that this trend is fortuitous and that the flux ratio
may be constant over the spectral bandwidth.

The flux ratio given by this method is within the WR star
continuum zones shown in Fig. 2, which means that the average
flux ratio over all the bandwidth is slightly different. It corre-
sponds to 0.79 + 0.12 on average in the 1.95-2.17 um range.

The quality of the fit is not good, the fitted visibilities and
closure phase are on average at 20~ over the observed ones. This
overestimate of visibilities means that the “real” observed object
is more resolved than a binary star alone.

The easiest way to improve the fit is to consider a third
component for the flux that would be fully spatially resolved
and would dilute the correlated flux observed by AMBER.
According to the visibilities, this could contribute up to 20%
of the overall flux of the system. However, this significant flux
would have been detected by other techniques and is not reported
in the literature. This may also mean that the observed absolute
visibilities on both the UT2-UT3 and UT2-UT4 bases are signif-
icantly biased. This may be related to the observation problems
we noticed for UT2.

4.2. Fit using WR and O star modeled spectra

In this section we use the synthetic spectra presented in Sect. 3.2
to find the parameters that best match our data. We still as-
sume that the individual components of the binary system are
unresolved.

4.2.1. Method and results

In Sect. 4.1, we restricted the fitting process to a selection of
a few narrow continuum windows. We now wish to perform a
fit using the information from the full spectral window (about
half the K band). In order to perform such a fit, we use the geo-
metrical model described in Eq. (1), together with the synthetic
spectra described in Sect. 3.2 (Martins et al. 2005). We are par-
ticularly interested in seeing a change in the interferometric sig-
nal associated with the predicted change of the O to WR flux
ratio as we progress from continuum to line regions.

The set of observables considered to perform the fit has been
extended to the full dataset, namely the spectrum, the averaged



F. Millour et al.: 9> Velorum observed with AMBER/VLTI 113
1.0 ! ! o — : — — :
[ ] UT2-UT3
7
[ 1 %\ 1 ; M} MMM mmafﬂ%wwﬂ %kﬂ‘mwwmmmmmmw
> B
= [ % X 12 ,'? B
e, | g A R oA
o = i 1
< 3 [N ‘ﬁm‘;“ i ﬂ b i Yy
051 4 @0 M‘H‘ ol A]‘Mﬁ(“lﬂﬁ ﬂ“ N o~ [‘ s [ [\!“k
£ HI > AN Y ¥
£ 13 vV
> b uTeUTs 1 s v
ﬁ( UT2-UT4 g o UTa I
Ot i i M e A%W m&ﬁ{ﬁhﬂmmmwﬂwww%m
H UT3-UT4 ] ' I :‘
40 60 80 2.00 2.05 2.10 2.15
Base (m) Wavelength (um)
[ —— — : — — : — — : — — :
o) LI W=t | R ONRN
£ | i SN G
5 ! M g A A
g4 ! A 13 N \
[2]
% ‘ 4‘ e UT3-UT4 - | \ }/ \
£ | (D ‘1 ‘ (] T TR N ' !
Y ]
E 1’ b "* = See W / ﬂ’
§ 2 g i I \I ‘ @ ]“"l"l’!r'(‘
o “F P Q2
© —\ M (B Iﬁjﬂ [\W \M 5 UT2-UT4 i, A }x
f - o
i V‘;@“‘Wf’ Iﬁ “ ‘{l W” \-‘f g ' -4 ﬁﬁéw' e g %ﬁ'ﬁﬂ" H,!Exllm r \Ek\,,, fﬂl”' s oG]
0 2.60 - A Y R

Wavelength (um)

Wavelength (um)

Fig. 5. Observed data obtained with AMBER and the best fit, using a geometrical model of a double star and a O- and WR-star synthetic spectra of
Sect. 4.2. Top-left: points with error bars: observed absolute visibilities versus base length. Crosses: our model. See text for comments. Top-right:
gray line with error bars: observed differential visibilities versus wavelength. Dashed line: our model. The different baselines are offseted for clarity.
Bottom-left: gray line with error bars: observed closure phase versus wavelength. Dashed line: the model. See text for comments. Bottom-right:
gray line with error bars: observed differential phases versus wavelength. Dashed line: our model. The different baselines are offset for clarity.

absolute visibilities and closure phase per spectral window, the
differential visibilities and the differential phases.

We use non-linear fit methods in order to minimise the y? be-
tween the observables and the model. Then we compute the best
fit of about a thousand randomly chosen initial parameters to ob-
tain the best minimum of y2. The final model was then compared
to the observed star spectrum and interferometric observables as
shown in Fig. 5.

The best fit yields a binary star separation of 3.64*3:% mas,
a position angle of 72*17°, a flux ratio of 0.75*3:10 (in the whole
1.95-2.17 um range), attributed here to the WR to O flux ratio.
This detection is made possible because of the non-zero closure
phase signal and is clearly made because of the presence of dif-
ferent lines in the WR- and O-star spectra.

The AMBER instrument would normally allow one to de-
termine which component is the North-East and which is the
South-West. However, the calibration data obtained for this has
been obtained and is still being interpreted. We suggest, accord-
ing to a preliminary study of this calibration data, that the North-
East component is the WR star and the South-West is the O star,
but we are prudent about this point.

4.2.2. Interpretation

We tested the fits with the full library of spectra provided by
Martins et al. (2005). The quality of the fits is only slightly

affected by the choice of the O star spectrum. In the near-IR, the
spectrum is weakly sensitive to the star temperature and equally
good fits can be obtained with models with T.g between 27 kK
and 35 kK (or higher). The four spectra providing the best fits are
those with log g between 3.2 and 3.35, considering the O star as
a supergiant. This information has to be taken with caution since
the residuals depend critically on the choice of the WR star spec-
trum, but this result still holds when we consider our different
WR models.

The spectrum, the differential visibilities, differential phases
and closure phases are reasonably well fitted. The absolute vis-
ibilities are overestimated in our model compared to that of
AMBER. Again, these discrepancies may be due to biases in
the absolute visibilities of AMBER, but we note also signifi-
cant departures in the differential visibilities, differential phases
and closure phase at 2.08 um (CIV line), 2.115um (CIHI line)
and 2.14 um (see Fig. 5).

As mentioned in the previous section, the simplest way to
solve the absolute visibility discrepancies is to add a fully re-
solved “continuum” contribution. However, the constraints pro-
vided by the differential observable and the closure phase are
also tight, due to the large flux ratio variations in the WR lines.
This leave little room for even a small diluting factor. We tried to
inject a fully resolved component with varying flux contribution
and the maximum possible continuum contribution has been es-
timated as 5% of the overall flux. Within this range, the fits of
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Fig. 6. Observed data obtained with AMBER and the best fit, using a geometrical model of a double star, an O-star synthetic spectrum and a
reconstructed WR-star spectrum of Sect. 4.3. Top-left: points with error bars: observed absolute visibilities versus base length. Crosses: our model.
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different baselines are offset for clarity.

the differential observables and the closure phase are slightly im-
proved, but the discrepancies of the absolute visibilities remain.

The most convincing signature of the WWCZ may be found
in lines, but in the stage of development of the WR spectrum
model, it is not absolutely sure that the residuals of the fits in
the lines come from an inadequacy of the models or an intrinsic
signal from an additional component.

4.3. WR spectrum reconstruction
4.3.1. Method and results

In this section, we consider that the O star spectrum is better
constrained than the WR star spectrum. The O star spectrum is
an almost featureless continuum with a relatively well-defined
slope. Hence, we try another approach based on our simple ge-
ometrical model of a binary with unresolved components of
Eq. (1). Previously, the wavelength-dependent flux ratio between
the O star and the WR star was defined as the ratio of the syn-
thetic spectra.

Now, we determine for each spectral channel the WR star
flux using only the observed flux and the O star model. The idea
is to use all the information contained in the data in order to min-
imize the a priori information used in the model. The observed
spectrum is normalized as described in Appendix B, the absolute
flux information being lost.

Let SCOV(2) be the observed spectrum, R the flux ratio be-
tween the O star and the WR star, and S g(/l) the normalized
O spectrum. We can define a normalized WR star spectrum by:

1+R)*8SV) -5
( ) * R() N )

Since the observed spectrum is normalized as described in
Appendix B, we need to normalize in the same way the O star
synthetic spectrum before subtracting it from the observed spec-
trum in order to obtain this normalized WR star spectrum. Then
we multiply the resulting spectrum by the slope of a blackbody
at 56 000K, the expected temperature of the WR star. We tested
several black body temperatures such as 70 000 K and found that
it does not dramatically change the slope of the WR spectrum or
the result of the fit. This suggests that using a Black Body for
this fit is approximate but adequate since the slope of the energy
distribution of a WR star is not too sensitive to the temperature
of the model in the 1.95-2.17 um range.

At this point we have a completely constrained spectrum
of the WR star, only dependent on the O star model and the
AMBER spectrum. We then inject the spectrum of the modeled
O star and the constrained WR star in the interferometric data in
order to compute a y? and perform the fit.

This technique has been used to fit the data shown in
Fig. 6. Compared to the previous method involving the syn-
thetic WR spectrum, the residuals (i.e. the Xz) are smaller. For

SYRG) =
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Fig.7. The two final WR spectra. Dashed line: WR model of Sect. 4.2.
Dash-dotted line: WR spectrum of Sect. 4.3. They show similarities
in the lines at 2.059 ym and 2.165 pym but our modeled spectrum is
less accurate in the carbon lines at 2.071 um, 2.079 um, 2.108 um
and 2.114 ym.

instance, the contribution from the missing line at 2.138 um, not
predicted by our WR model, is well reproduced and the residuals
are small. The poor photometric quality of the spectral window
between 1.95 and 2.2 um (and in particular the 2.01 yum atmo-
spheric feature) is reported in the differential visibilities (mostly
the UT3-UT4 ones) and the closure phase.

This method provides the best fit to the data of the present
paper and all the following is based on the results of this
fit. It yields the following parameters: a binary separation of
3.62*030 mas, a position angle of 73*7,°, a WR flux contribution
in the 1.95-2.17 um spectral window of 0.79f8:06.

The parameters are unchanged compared to those of the pre-
vious section, suggesting that the quality of the WR synthetic
spectrum does not introduce a sizable bias on our determination.

5. Discussion
5.1. Spectra separation and star parameters

One very interesting point of the methods described above is
the fact that we are able to extract a WR spectrum independent
of previous spectrophotometric measurements. This allows us to
compare our best spectrum model from the fit of Sect. 4.2 and
this independently extracted spectrum. We provide the resulting
spectra in Fig. 7.

5.2. Binary separation and distance

The geometric parameters provided by the different approaches
used to invert the data have been consistent and robust. The best
fit (i.e. minimum y?) and narrower error bars are found for the
method in Sect. 4.3 which the WR spectrum is considered as un-
defined. This could appear artificial but the resemblance of the
spectrum and fits estimated with the ones found using a radia-
tive model lead us to be confident in the results presented. The
parameters are shown in Table 5 and the results from Sect. 4.3
are reported in Fig. 8. With this direct observation of y?> Velorum
with the interferometer and our model fit, we should be able to
determine the 7 uncertainty between the WR and O position,
the first being North-East and the second being South-West at
the time of the observations (see Sect. 4.2 for more details).
However, this preliminary result has to be confirmed with the
complete analysis of our AMBER calibration data

The binary parameters remain unchanged within the error
bars shown in the figure and do not change the present reasoning.
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Fig. 8. Errors derived from the different techniques used to retrieve the
geometrical parameters of the binary star at the time of the AMBER ob-
servations. The large gray box represents the estimation and error bars
from the radial velocity method and the small gray box is the resulting
parameters from our interferometric fit. The direct measured separation
by interferometric means is smaller than the expected one, leading to a
possible reevaluation of the distance of the system.

Table 5. Summary of all the methods and results used in this paper,
showing the good agreement we have with several different interpreta-
tion methods of the interferometric data, but the poor agreement in the
separation between the interferometric methods and the spectrophoto-
metric method.

Method  Separation  Pos. angle  Averaged fx. rat.
(mas) (°) (1.95-2.17 um)

Sect. 3.1 5.170.9 66715 -

Sect. 4.1  3.6570.12 73713 0.7970.12

Sect. 4.2 3.64°0% 7240 0.75+010

Sect. 43 3.62*510 73%), 0.79+2%

The estimated errors on the position angle are relatively large,
but comparable to the uncertainties of the spectroscopic orbit.
The values agree well, which means that the projected position
of the two stars is well predicted if the spectroscopic information
is complemented by the polarization data from St.-Louis et al.
(1987). In contrast, our estimated projected separation is well
constrained and differs significantly from the predicted one. The
AMBER separation is at a 20" level from the predicted one.

Furthermore, from the AMBER point-of-view, the
spectroscopic-based separation at 1o~ in Fig. 8 is still separated
to more than 30 of the AMBER error bar. The spectroscopic-
based error bar on the separation p is mostly defined by
the Hipparcos uncertainties. A computation of the distance
including the AMBER separation and angle measurements in
the frame work of the spectroscopic orbit parameters leads to a
distance of 368" pc.

Before the Hipparcos era, the common estimated distances
to y* Velorum were typically of ~450 pc (Barlow et al. 1988;
Stevens et al. 1996). The present estimate, with a variance at
the 20" level from the Hipparcos measurement, would place
¥? Velorum within the Vela OB2 association, affecting all dis-
tance dependent parameters such as the luminosity, radius, and
of course spectral types. As an example, Table 2 reporting the
parameters of De Marco et al. (2000) are scaled to the Hipparcos
distance. In the pre-Hipparcos era, the spectral type of the O star
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had been for a long time O91 (Van der Hucht et al. 1997), which
means that the typical radius is about 20 Ry, rather than 13 R,

The reliability of the Hipparcos distance has recently been
questioned by the discovery of an association of low-mass,
pre-main sequence stars in the direction of y?> Velorum which
would have affected the measured parallax, and the distance
to y? Velorum may be between 360 and 490 pc (Pozzo et al.
2000). A low-mass companion 4.8” away has been observed in
the X-ray band with Chandra (Skinner et al. 2001). A similar
problem concerning the star WR 47 (WN6+0O5V) has been re-
ported and extensively studied by Piatti et al. (2002) which lead
to a distance multiplied by 4 compared to the Hipparcos one
(1.10 + 0.05 kpc versus 216fé§6 pch.

5.2.1. Residuals of the fits

In Sect. 3.2, we have documented the properties of the
v? Velorum system used to estimate the observed signal with the
AMBER instrument. Our interpretation suggests a binary system
whose separation is resolved by the interferometer, but not their
individual component diameters. Note that we have neglected
the presence of dust or any other source of emission.

Different modeling methods were used, with different as-
sumptions for the two sources, but lead to results in agreement
for the binary separation, the position angle, and flux ratio be-
tween the two stars. However, in both methods, the quality of
the fits could be improved. Errors and biases of the different
AMBER observables may corrupt the fitting process, but the dis-
agreements may also stem from additional components not yet
accounted for.

We assess the source of the residuals and provide some infor-
mation on the way the present model of the > Velorum system
could be improved. The residuals of the fits are analyzed per
observable:

— Differential visibilities: The fits based on the extracted
WR spectrum are of good quality and the residuals cannot
be attributed definitely to an additional astronomical signal.
The levels of the dips and peaks of the signal are tightly cor-
related with the change of the primary versus the secondary
source of flux. A small change of the flux ratio between the
two stars, and the inclusion of a small source of continuum
can drastically affect this observable. More complex models,
e.g., including a continuum contribution of up to 5% of the
total flux, slightly improve the match with the observations.

- Differential phases: the quality of the fits is reasonably good
considering that this observable is subject to continuum fluc-
tuations that can be seen, for instance, in the edge of the spec-
tral window at 2.17 um. We note a discrepancy between the
model and the signal at 2.07 um for the baselines UT2-UT3
and UT3-UT4. This discrepancy is only slightly attenuated
when using the WR synthetic spectrum that shows a stronger
contribution at this wavelength than observed. This may in-
dicate an additional source of emission for this particular line
at a position not coincident with that of the WR star. The bal-
ance of the different contributions of these blended lines is
temperature dependent and the WWCZ can add both a spa-
tial and a spectral signature.

— Closure phase: there is a noticeable departure of the model
in the 1.95-2.03 um spectral window. The lines are not fitted
perfectly but the residuals are at the 10% level. This may
suggest a third source in the system, but as before there is an
ambiguity in the interpretation of this observable and a slight

4 This distance would have made WR 47 the closest WR, before
v? Velorum,
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change in the shape of the WR lines and/or in the star-flux
ratio could also change this inferred closure phase.

— Absolute visibilities: whatever the strategy used to fit the
AMBER data, the model fails to provide the low level of
absolute visibilities observed. The obvious solution is the in-
troduction of a third source of continuum flux. However the
contribution from an additional source is strongly limited by
the other observables, requiring that the modulation of the
signal by the WR is sufficient to explain the level of spec-
tral variations observed. We tested some models with a small
amount of (flat) continuum that slightly but insufficiently im-
proved the model level. For this observable though, we think
that an instrumental effect from UT?2 biased the visibilities.

Given the limited amount of data available, it is not possible to
attribute with confidence the residuals to an astrophysical ori-
gin. However, we have several observables that have significant
discrepancies in some lines, giving clues that something more
has to be included in our model to improve the fits. More data
is needed, covering a broad range of binary phases, in order to
place more constraints on a complete model.

6. Conclusion

Using a relatively restrained data set from the AMBER/VLTI in-
strument, we have set tight constraints on the geometrical param-
eters of the y? Velorum orbit. This separation leads to a reeval-
uation of the distance of the y?> Velorum system that has to be
confirmed and more accurately estimated by a regular monitor-
ing of the system.

We were able to perform a spectrum separation between
the two stars, using known assumptions on the spectral type of
the O star. This allowed us to compare our modeled WR spec-
trum to this independent one and we found that their match is
reasonable.

The observed data set is not fully consistent with a simple
geometrical binary model taking into account refinements of the
modeled spectra for each component. This discrepancy may be
interpreted as due to not well understood instrumental biases as
well as the detection of a spatially distinct source of continuum,
that would contribute up to 5% of the total flux of the system.
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Fig. A.1. Left: calibration of the spectral drift, using the reference star spectrum (flat A11II star spectrum). From top to bottom are the uncalibrated
observed y? Velorum spectrum, the calibrator star spectrum after removal of a Voigt profile in the Bry line, and the reference Gemini spectrum.
All of them show a clear CO; rovibrationnal feature at 2.01 ym and 2.06 um, and some other water vapor absorption lines, used for the absolute
wavelength calibration. The graphs have been offset for clarity. Right: estimate of the absolute visibilities by applying different frame selection
thresholds keeping the percentage of the observed frames (solid line with error bars, left axis). The internal dispersion of the visibilities increases
as the amount of data rejected decreases but there is no obvious bias coming from data selection as the absolute visibilities stay constant within
the error bars. The optimal selection threshold is chosen at the position of minimum of the statistical dispersion of the squared visibilities (dashed
line, right axis): in this data set, this level keeps 20% of the observed frames (i.e. 80% rejected).

The data reduction software amdlib is freely available on the AMBER site
http://amber.obs.ujf-grenoble. fr. It has been linked to the public do-
main software Yorick” to provide the user-friendly interface ammyorick.

Appendix A: Data processing status

AMBER follows the standard data flow system implemented at
ESO/VLT. During data acquisition, the software records the im-
ages of the spectrally dispersed fringes as well as those of the
telescope beams.

The standard data reduction method developed and opti-
mized for AMBER is called P2VM for Pixel-To-Visibilities
Matrix (Tatulli et al. 2007; Millour et al. 2004). The P2VM
is a linear matrix method that computes raw visibilities from
AMBER data for each spectral channel. The P2VM is computed
after an internal calibration procedure which is performed every
time the instrument configuration changes. The complex coher-
ent fluxes are given by the product of the fluxes measured in each
pixel of the detector by this P2VM matrix. We then compute all
the useful observables, namely the visibility, the closure phase,
the differential visibility, and the differential phase. For more de-
tails, please see Tatulli et al. (2007); Millour et al. (2004).

Appendix B: Spectral calibration

The atmosphere imprints its signature on the observed spectrum
of y? Velorum through the characteristic CO, rovibrationnal
lines at 2.01 um and 2.06 um. Using a reference spectrum of the
atmospheric transmission and correlation techniques, we obtain
an absolute and accurate (half a pixel, to be compared to the
2 pixels sampling of the spectrum) spectral calibration of the ob-
served spectrum (see Fig. A.1)

We corrected the spectra for telluric lines by observing the
calibration star approximately at the same airmass and dividing
the two spectra (the same technique as Hanson et al. 1996).

As we observed at medium spectral resolution (R ~ 1500),
the numerous narrow spectral features in the A star spectrum
are smeared out, with the exception of Bry. The calibrator spec-
trum is therefore featureless and allows a good correction of the
telluric lines. The Bry line at 2.165 um is removed from the cal-
ibrator spectrum by fitting a Voigt profile (see the left panel of
Fig. A.1).

7 http://yorick.sourceforge.net

No accurate correction from the telluric spectrum is per-
formed in the area of the Bry line due to the narrowness of the
spectral window that lacks strong telluric lines. The airmass was
1.2 for y? Velorum and 1.1 for the calibrator star which leads
to an error in the calibrated spectrum of about 7% in the parts
where there are strong atmosphere absorption lines (e.g. around
2.00 um). This systematic error is taken into account in the cali-
brated spectrum error bars.

AMBER collects the stellar fluxes through optical fibers.
Taking into account the rapidly varying tip-tilt effect on the fiber
entrance, the changes in airmass, seeing conditions, and vibra-
tion conditions between the star and calibrator, it is not possi-
ble to extract a reliable absolute flux from the observed star.
The observed spectrum is continuum corrected by means of a
spline curve that passes through designated continuum regions.
This yields a totally flat observed spectrum as in the top panel of
Fig. 2. The error bars of the resulting spectrum take into account
the detector noise and the photon noise, as well as the air mass
mismatch between the calibrator and the science stars.

Appendix C: Data selection and biases

The specific conditions of observations described above make
the selection of the data sample difficult. The data reduction
technique provides accurate results when the sub-set of good
frames selected for the science and calibration object are un-
biased. In our case, the science and calibration stars have only
one magnitude difference and the average seeing was 0.65” for
% Velorum and 0.7 for the calibration star.

To select the data, we compute all the observables and then
estimate the biases introduced in the absolute visibilities by com-
paring different frame selection thresholds (see Fig. A.1). The
selection criterion is set by a threshold value of the coherent
flux signal-to-noise ratio (SNR) for individual frames. We ob-
tain a constant value of visibility whatever the threshold, which
suggests that the frame selection criterion does not bias the es-
timated > Velorum absolute visibilities in the range of the esti-
mated error bars.

We based our optimum SNR threshold selection on the min-
imum of the statistical errors computed on the absolute visibili-
ties. This optimum threshold keeps 20% of the total number of
frames (Fig. A.1, left panel).
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Appendix D: Observable calibration

We calibrate the absolute visibilities using the technique de-
scribed in Perrin (2003): we interpolate the calibrator visibilities
at the time of the science star observations in order to correct it
for the instrumental and atmospheric transfer functions. The cal-
ibrator visibilities are corrected for the resolved flux level based
on its estimated angular diameter.

S8 veY

GV _ raw
VOV =2 (D.1)
El

where B is the base length, 6., the estimated diameter of the
calibration star, VSV being the raw visibilities of y* Velorum,
and V¥ the visibility of the calibration star interpolated to the
observation time.

For the closure phase, we only correct the object closure
phase from any instrumental-based signal by subtracting the cal-

ibrator closure phase and the object closure phase,
GV GV 1
Vit = Yaittraw ~ Vit raw- (D.2)

The differential visibilities and differential phase are computed
as explained in Millour et al. (2006), and should need no cal-
ibration, at least in theory. However, we noticed that they are
affected by instrumental effects such as polarization mismatch
between the fiber outputs, leading to differential phase effects of
up to 0.05 rad peak to peak.

For the differential visibility, the calibration is performed by
dividing the star by the calibrator differential visibilities:

VGV
GV _ _ diffraw
Vdiﬁ = Tal (D3)
diff raw

For the differential phase, the calibration is performed by sub-
stracting the calibrator to the star differential phase:

GV _ .GV cal
Pt = Piffraw ~ Paiff raw- (D.4)

Appendix E: Error estimates

The statistical errors are estimated using the dispersion of the
individual-frame observables, assuming a Gaussian distribution
of differential visibilities, differential phases and closure phase.

The limitations of the VLTI + AMBER instrument described
in Appendix A (vibrations, large amount of time between the star
and calibrator) and the level of dispersion of the absolute visibil-
ities observed with other calibrators (in different spectral bands)
led us to increase the estimated error bars beyond the natural dis-
persion of the absolute visibilities. We found that the errors be-
tween calibrators are typically 5% above the internal dispersion,
and, thus, this error has been added to the error budget. Hence,
the absolute visibility error bars contain two contributions: the
statistical dispersion of the measured spectrally dispersed abso-
lute visibilities and the bias error of the mean visibilities in a
spectral window, estimated to be 5%.
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Conclusion et perspectives

En utilisant un ensemble de données du plan (U,V) relativeémséeluit (1 point de mesure
a trois télescopes), mais une trés large couverture specta montré sur 'exemple de?
Velorum gu'il est possible de contraindre fortement uneeaggande quantité de parametres
(astrométrie, séparation des spectres et détection dam@asante supplémentaire) jusque la
jamais définis précisément et directement. Cela a des coeségs sur la distance du systéme,
les types spectraux des étoiles et aussi sur la présenceakisaon vent-vent, bien qu’il faille
de maniére flagrante une plus grande quantité de donnéesquelure définitivement.

C’est le but de plusieurs demandes de temps acceptéesngesen annefe]V de ce
manuscrit). Concernant la collaboration entreprisey@Welorum, le temps en plus permettra
d’obtenir plus d’'informations a la fois sur I'étoile binaifdonnées a basse résolution spectrale)
et sur sur la collision vent-vent (données a moyenne résolspectrale).
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7.2 Les étoiles Be

Je présente ici les principales caractéristiques commdesgtoiles Be, en me basant es-
sentiellement sur I'article de revue Harmanec (2001) aliguecteur pourra se référer.

Les étoiles Be sont des étoiles de type B dont les raies dsonisle Balmer ont été obser-
vées au moins une fois dans I'histoire en émission et passar@ation comme sur la majorité
des étoiles. La premiére observation d’'une étoile de ce tyfas a été faite par le pere Secchi
en 1867 (Secchi 1867).

Il est aujourd’hui admis que ces étoiles présentent und@ppe étendue autour de I'étoile,
probablement aplatie autour de I'équateur. Cette envel@gple sieége des émissions qui sont
observées dans le spectre de I'étoile.

De plus une des caractéristigues communes des étoiles Beiegariabilité a la fois spec-
trale, polarimétrique et photométrique qui est souventrémigible et posséde flierentes fré-
guences temporelles :

— Les transitions a long terme (sur plusieurs années) tiestégistigues B> Be = Be
shell et vice versa sont liées a I'apparition puis la disparitiam rseulement des raies
d’émission de Balmer mais aussi de celles de I'hélium et baapi de raies métalliques.
Lorsque les raies ont disparu, les étoiles Be sont totaleimeiscernables des autres
étoiles B de la séquence principale. Ces variations a lomgetesont aussi visibles en
photométrie et en polarimétrie.

— Les variations a moyen terme, sur quelques semaines ogueseois peuvent a la fois
étre des évéenements identiques que les précédents, malesstemps courts, et aussi
étre liés a la nature binaire de certaines étoiles Be.

— Enfin on trouve des évenements sur des temps courts, deel'dudour, correspondants
a la rotation stellaire.

On pense que la plupart des caractéristiques des étoilesrBadiées a leur vitesse de
rotation trés élevée et que ledidrences observées sont liées a I'angle de visée auquel on
observe I'étoile. En fet, la majorité des étoiles enfouies dans les Be qui ont puoliservees
sont des rotateurs rapides tandis qu’il y a des raisons deeajae les Be dont l@sini est
faible sont vues quasiment au niveau de leur pdle.

On pense aussi que la corrélation ou anticorrélation (dele@toiles) entre les variations
rapides de flux et celles du spectre viennent du fait que laepmterne de I'enveloppe est
optiquement épaisse, créant ainsi une “pseudo-photosphptatie (Harmanec et al. 2000;
Koubsky et al. 1997), la @érence selon les étoiles (corrélation ou anticorrélati@mant es-
sentiellement d’'une ligne de visée selon I'équateur ou bedon le pdle. On pourra trouver
dans l'article Malbet et al. (2007), présenté pagd 196 de teése, un exemple d’'observation
directe de cet aplatissement de I'enveloppe.

Les problemes a résoudre sont trés nombreux avant de paromjprendre correctement
tous les mécanismes a I'ceuvre dans les étoiles Be. J'eredame liste non exhaustive, a
laquelle les techniques d’observation a trés haute résalangulaire comme l'interférométrie
peuvent répondre.

— Quelle est I'origine de la formation et de la disparitiors @aveloppes autour des étoiles
Be ? Le premier modéle de formation de I'enveloppe par inki@lbotationnelle au ni-
veau de I'équateur par Struve (1931) n’explique pas la fdiié temporelle. D'ailleurs
plusieurs auteurs ont montré que la rotation des étoilessBeredessous de la vitesse
critique. On pense généralement que l'interprétation@®/loppe comme un disque de
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décrétion (Voir I'article Meilland et al. 2007b, présentage{20B de cette these présen-
tant la détection directe de la cinématique du disque stailéér Aree) est probablement
la bonne pour des étoiles ayant un compagnon, bien que ggidhiese ne peut pas étre
acceptée dans le cas général.

— Quelle sont les diérentes origines desftirentes échelles de variations des étoiles Be ?

1. Les variations a long terme sont encore mal comprises ébore généralement
deux explications plausibles : La présence d’'un compaghéa,a la détection
d’'une enveloppe allongée dans une direction (Vakili et 888b) précise, ou bien
une oscillation a un bras, indépendante de tout compagnkaz@®Bi 1991) qui peut
aussi expliquer I'allongement de I'enveloppe détecténVaiticle
Meilland, Millour et al. 2007a, présenté pdge?22 de ceteghmontrant une dé-
tection directe de ce phénomeéne sur I'étail€Ma a I'aide d’AMBER).

2. Lesvariations a plus court terme furent d’abord inteigeé comme des agrégats de
matiere éjectés de I'étoikda un vent stellaire inhomogéne (Henrichs et al. 1983).
Une autre possibilité est la présence d’éjectats locauxiaan de I'équateur ou
bien au niveau du poirit, de Lagrange dans les étoiles binaires. Cette idée a été
développée notamment par Harmanec (1991); Owocki et 805)19

3. On se demande toujours de quelle origine proviennentdgations a court et tres
court terme des profils de raies des étoiles Be et deux pbsssbéxistent : les
pulsations non radiales suggérées initialement par Srbfiiq), et le modéle de
structures en corotation liées a une éjection locale (&che dessus de la photo-
sphére de I'étoile promu par Walker et al. (1981). Ce dermmglique la présence
d’'un champ magnétique local détectable par spectroscopie.

On peut donc voir que le phénomene Be est trées mal compriseetigmombreuses ques-
tions restent ouvertes comme la géométrie exacte de I'epgel son lien avec le vent stellaire,
sa cinématique (disque d’accrétion en rotation Keplegesunvent dense a I'équateur) et enfin
I'origine des inhomogénéités de I'enveloppe. La réponseaiestions que I'on se pose sur
les étoiles Be peut de plus permettre de comprendre les ptehes a I'ceuvre dans d’autres
étoiles en rotation rapide comme les LBV et Ble].

J'ai durant ma thése eu I'opportunité de travailler dansémepe qui a acces a des données
de I'instrument AMBER obtenues afin de répondre en partie@upart de ces questions. Je
présente donc dans les pages suivantes les publicatioespgondantes ou j'ai participé pour
une part importante a I'acquisition et a la réduction desnées obtenues sur ces objets, et pour
une part nettement plus modeste a l'interprétation asyrsighe qui en a été faite.



7.2.1 Géométrie de I'enveloppe, et lien avec le vent stellai: MWC 297

MWC 297, étoile B[e] a été observée durant le prenGemmissionningle I'instrument
AMBER afin de vérifier la qualité de la calibration spectra¢el'thstrument. Ces observations
techniques, fectuées lors de détermination de la stratégie d’obsenatiétaient pas du tout
optimisées pour une utilisation scientifique. Cependasest avéré que la qualité des données
était sufisante pour extraire un rapport de visibilités confraie, déja trés largement ffisant
pour apporter une information décisive sur la géométrieman®e du disque (continu) et de lu
vent (raie d’émission). En combinant cette information adiennées précédentes a large bande
de PTI et IOTA, cela a permis de contraindre trés fortemegétamétrie du vent stellaire, avec
une seule mesure interférométrique (!).

ARTICLE

Disk and wind interaction in the young stellar object MWC 297
spatially resolved with AMBERLTI

Résumeé :L'objet stellaire jeune MWC 297 est une étoile enfouie deetigi.5Ve montrant des
raies d’émission de I’hydrogéne intenses et un exces oiige tres important. Cet objet a été
observé avec le VLTI équipé de l'instrument AMBER pendarir@miére campagne de tests
(commissionningde l'instrument. AMBERVLTI est actuellement le seul instrument proche
infrarouge qui peut observer des visibilités disperséestsplement. MWC 297 a été résolue
spatialement dans le continu avec une visibilité de @ %0ainsi que dans la raie d’émission
Brackety ou la visibilité décroit avec une valeur de 0+8806. Ce changement de visibilité
en fonction de la longueur d’onde peut étre interprété cortar@ésence d’un disque opti-
guement épais, responsable de la visibilité dans le corgirdiun vent stellaire détectable par
I'émission Bry dont la taille angulaire est 40% plus grande. Nous valid@tgednterpréta-
tion en construisant un modéle de I'environnement stellgiri combine un modeéle de disque
d’accrétion fin géométriquement et optiguement épais dostie gaz et de poussiere, et d’'un
vent stellaire dépendant de la latitude qui est éjecté darface du disque. L'émission dans
le continu et les visibilités obtenues a partir de ce modete somplétement consistantes avec
les données interférométriques d’AMBER. Elles sont aussiceord avec les spectres optiques
et proches infrarouges existants et les autres visibifitésurées en large bande spectrale par
d’autres interférometres optiques stellaires. Nous mpisons de plus la forme des visibilités
dans la raie By ainsi que le profil de raie obtenu a plus haute résolutiontsgleavec le spec-
trographe ISAAQVLT dans les raies hl et H3. Le modeéle de disque et de vent aboutit a une
inclinaison du systéme consistante d’envirori.20ne vue d’ensemble du systéme se profile
donc, ou MWC 297 est entourée d’'un disque équatorial plaeguprobablement encore en
phase d’accrétion et un vent émergeant a plus grande vaegséle qu’a I'’équateur. La qualité
unique d’AMBERVLTI de mesurer des visibilités dispersées spectralemens permet donc
de comparer la géométrie apparente du disque et du vent darétaile jeune.
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ABSTRACT

The young stellar object MWC 297 is an embedded B1.5Ve star exhibiting strong hydrogen emission lines and a strong near-infrared continuum
excess. This object has been observed with the VLT interferometer equipped with the AMBER instrument during its first commissioning run.
AMBER/VLTI is currently the only near infrared interferometer that can observe spectrally dispersed visibilities. MWC 297 has been spatially
resolved in the continuum with a visibility of 0.50*% as well as in the Bry emission line where the visibility decreases to 0.33 + 0.06. This change
in the visibility with wavelength can be interpreted by the presence of an optically thick disk responsible for the visibility in the continuum and
of a stellar wind traced by the Bry emission line and whose apparent size is 40% larger. We validate this interpretation by building a model of the
stellar environment that combines a geometrically thin, optically thick accretion disk model consisting of gas and dust, and a latitude-dependent
stellar wind outflowing above the disk surface. The continuum emission and visibilities obtained from this model are fully consistent with the
interferometric AMBER data. They agree also with existing optical, near-infrared spectra and other broad-band near-infrared interferometric
visibilities. We also reproduce the shape of the visibilities in the Bry line as well as the profile of this line obtained at an higher spectral resolution
with the VLT/ISAAC spectrograph, and those of the Ha and Hp lines. The disk and wind models yield a consistent inclination of the system of
approximately 20°. A picture emerges in which MWC 297 is surrounded by an equatorial flat disk that is possibly still accreting and an outflowing
wind that has a much higher velocity in the polar region than at the equator. The AMBER/VLTI unique capability of measuring spectral visibilities
therefore allows us for the first time to compare the apparent geometry of a wind with the disk structure in a young stellar system.

Key words. accretion, accretion disks — techniques: interferometric — stars: pre-main sequence — planetary systems: protoplanetary disks —
stars: emission-line, Be — stars: individual: MWC297

1. Introduction reality of these central cavities (Kenyon et al. 1993) and suc-
cessful fits to HAeBe SEDs by dust envelopes (Berrilli et al.
1992; di Francesco et al. 1994) or composite envelope-disk mod-
els (Miroshnichenko et al. 1999) introduced controversy on the

geometry of the circumstellar material.

Pre-main sequence stars in the intermediate mass range, called
Herbig Ae and Be stars (HAeBe), are observed to be surrounded
by circumstellar material which reveals itself by discrete emis-
sion lines and by continuous excess emission in the spectral en-
ergy distribution (SED). The spatial distribution of this material
however has been subject to debate: both geometrically flat disk
models and spherically symmetric envelope models can repro-

A break-through occurred with high resolution interferomet-
ric observations of HAeBe stars first presented by Millan-Gabet
et al. (2001) and Tuthill et al. (2001). These observations re-

duce the observed SED. Using viscous accretion disk models,
Hillenbrand et al. (1992) proposed a disk-like geometry for the
circumstellar material that however needs a central cavity to fit
the near-infrared (NIR) excess. Considerations of the physical

* Based on observations collected at the European Southern
Observatory, Paranal, Chile, within the commissioning programme
60.A-9054(A).

http://www.aanda.org

vealed that the geometries observed in the near-infrared bands
were closer to either ring-like or spherically symmetric rather
than disk-like. New models introducing passive, star-irradiated
circumstellar disks with puffed up inner rims were found to
be consistent with both the interferometric and photometric ob-
servations (Natta et al. 2001; Dullemond et al. 2001) although
no simultaneous fits were performed. In this scenario the in-
ner part of the circumstellar disk edge puffs up due to direct

http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361:20053924
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Table 1. AMBER observation log from 31 May 2004 (UT).

Star DIT UT UT Nb u v
(ms) start end exp. (m) (m)
MWC 297 107 06:02 06:13 18 28.19 33.57
MWC 297 31 06:26  06:37 40 29.93 3337
HD 177756 31 08:10 08:18 30 3292 3285
HD 177756 107 08:21 08:33 14 3320 32.69

irradiation by the central star, roughly equivalent to the ring-
like structures found with interferometry. The location of this
inner rim is near the dust sublimation radius, and the subse-
quent (dust-free) inner holes are much larger than the ad-hoc
inner holes proposed in Hillenbrand et al. (1992). Recent studies
show that there seems to exist a correlation between the distance
of the inner rim and the luminosity of the central star (Monnier
& Millan-Gabet 2002). This relation holds well for the Herbig
Ae and late type Be stars, but breaks down for the most lumi-
nous HBe stars (Eisner et al. 2004; Monnier et al. 2005). The
latter authors in fact demonstrate that the early-type HBe have
inner rims that are too close to the star with respect to the star’s
luminosity. The HBe seem to better match the “classical” vis-
cous accretion disk model similar to the one initially applied by
Hillenbrand et al. (1992). A marked difference however is that
now the inner hole should be filled with optically thick gas to
effectively shield the dust from destruction at relatively small
distances from the inner rim, assuming that dust is what is ob-
served in interferometry. Additional strong evidence for a differ-
ent disk character near the early-type HBe stars is found in the
spectro-polarimetric fingerprint of He lines (Vink et al. 2002).
These authors prefer to draw the analogy with the geometrically
flat gaseous disks present near the classical Be stars.

The geometry of circumstellar material near HAeBe stars
thus seems to differ between the early-type and late-type mem-
bers of the group, which is not surprising given the increasing
interaction between star and disk for the early type stars. For the
HAe stars a successful working model exists, while on the other
hand, the disk structure near the HBe stars and their intricate
star-disk interactions still escape a good understanding. In this
study we present high spatial resolution, intermediate spectral
resolution interferometric observations of the early-type Herbig
Be star MWC 297 using AMBER/VLTI. This enigmatic star ap-
peared in the original HAeBe list compiled by Herbig (1960).
The star displays a strong emission line spectrum and the char-
acter of the underlying photosphere was revealed in the detailed
study by Drew et al. (1997) to be B1.5Ve. Its rather well deter-
mined stellar parameters and its high NIR luminosity render this
star the perfect target to investigate in detail the geometry of the
circumstellar material near the early type HBe stars.

The paper is organized as follows. Section 2 presents the new
observations made with AMBER and ISAAC. In Sect. 3, we de-
scribe the AMBER data processing to produce a reliable result
presented in Sect. 4 for the visibilities both in the continuum and
in the Bry line. In Sect. 5 we present an attempt to model the
environment of MWC 297 with a disk and a wind. This model
and the consequences are discussed in Sect. 6 and summarized
in Sect. 7.

2. Observations
2.1. AMBER observations

MWC 297 was observed on 31 May 2004 during the second
night of the first commissioning run of the AMBER instrument
on the UT2-UT3 (47 m) baseline of the Very Large Telescope

Interferometer (VLTI). AMBER is the VLTI beam combiner op-
erating in the near-infrared (Petrov et al. 2007). The instrument
is based on spatial filtering with fibers and multiaxial fringe cod-
ing (i.e. AMBER combines the beams at an angle that results in
fringes modulated in the spatial direction). The interferometric
beam is anamorphized perpendicularly to the fringe coding in or-
der to be injected into the slit of a spectrograph. The instrument
can operate at spectral resolutions up to 10000 and efficiently
deliver spectrally dispersed visibilities.

MWC 297 was measured in the [1980, 2230 nm] spectral
range in the MR-K spectral mode (spectral resolution of 1500)
with 2 elementary detector integration times (DIT) of 31 ms
and 107 ms. Table 1 gives the log of the AMBER observa-
tions. HD 177756, whose spectral type is BOV, was used to cal-
ibrate the visibilities. Its diameter is 0.60 + 0.06 as computed
by the ASPRO searchCalib tool developed at the Jean-Marie
Mariotti Center.

The observations of MWC 297 were carried out under spe-
cific conditions since it was the first AMBER commissioning
run on the VLTI The bright Bry line of MWC 297 has been
originally observed in order to perform a spectral calibration
of AMBER. Detailed analysis of the commissioning data from
this run and later ones has shown that the optical train of the
UT telescopes were affected by non-stationary high-amplitude
vibrations. Because of the small number of observations on
MWC 297, and because the amplitude of the vibrations might
undergo rapid variations, the calibration of our measurements
must therefore be regarded with care. In order to investigate the
errors on the visibility measurements and check their consis-
tency, we have used different data reduction methods and differ-
ent data selection schemes which are described below. However
the vibrations do not impact the spectral dependence of the visi-
bility since they affect the spectral range as a whole.

2.2. ISAAC observations

MWC 297 was observed in service mode on 13 July 2004 with
the ESO VLT UT1 telescope under modest seeing conditions
(~1.5” in the visual). The ISAAC near-infrared spectrograph
was employed in the short wavelength medium resolution mode
with a 0.3” wide slit. This instrument setup delivered a resolu-
tion of 4/AA ~ 8900 at the Bry wavelength. The raw data were
flat-fielded, wavelength-calibrated and corrected for telluric ab-
sorption using standard techniques and observations taken from
the ISAAC calibration plan by the ESO staff astronomers. A de-
tailed account of the observations and the data reduction is given
in Garcia Lopez et al. (2006).

2.3. Existing photometric and interferometric data sets

Extensive photometric and interferometric data exist for
MWC 297. Broad-band photometric data were collected and pre-
sented by Pezzuto et al. (1997). This data set consists of UBVRI
from Bergner et al. (1988), JHKLMN from Berrilli et al. (1992),
and Q-band data from Simon (1974). In the mm/submm wave-
length regime (0.35—1.3 mm) the dust continuum measurements
are taken from Mannings (1994). At radio wavelengths (6 cm),
MWC 297 has been observed by Drew et al. (1997). Existing
NIR interferometric data for MWC 297 consist of two sets. IOTA
H-band continuum data were presented by Millan-Gabet et al.
(2001), and PTI K-band continuum data were published by
Eisner et al. (2004, upper limits only).
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Fig. 1. Short-exposure image of the MWC 297 signal on the AMBER
detector. X-axis corresponds to the spatial extension of the beams and
Y-axis to the wavelength. First column (Dk) corresponds to the dark,
the second (P1) and third (P2) ones are the beams from the first and
second telescope resp., and finally the last column (IF) shows the fringes
obtained by superposition of the two beams. The bright row is the Bry
line at 2165.6 nm.

3. AMBER data processing
3.1. Raw data

AMBER follows the standard data flow system implemented at
ESO/VLT. During data acquisition, the software records the im-
ages of the spectrally dispersed fringes as well as those of the
telescope beams. Figure 1 shows a typical image retrieved from
the detector subsystem'. From the left to the right, the first col-
umn contains an estimation of the dark, the second and third
ones are the spectrophotometric measurements from each tele-
scope in order to evaluate their respective contribution to the in-
terferogram, and the last one is the spectrally dispersed fringe
pattern, corresponding to the interference between the two tele-
scope beams. Each exposure (or file) consists of one hundred of
these elementary frames.

One can notice the bright line near the top of the figure and
the dark lines at the bottom. They correspond to the Bry emission
line at 2.1656 pum and to the telluric absorption lines around 2.05
and 2.08 um respectively.

3.2. Data reduction

Since we are still in an early stage of AMBER observations,
we decided to use two different methods to extract the raw visi-
bilites. We present and discuss them briefly.

— The standard data reduction method developed and opti-
mized for AMBER is called P2VM for Pixel-To-Visibilities
Matrix (Millour et al. 2004; Tatulli et al. 2007). The P2VM
is a linear matrix method which derives raw visibilities from
AMBER data for each spectral channel. The P2VM is com-
puted after an internal calibration procedure which is per-
formed every time the instrument configuration changes. The
complex coherent fluxes? are given by the product of the
fluxes measured on each pixel of the detector by this P2VM.

' As a matter of fact, this image is not exactly how it appears on
the detector, since the four columns come from more widely separated
regions of the detector.

2 Coherent flux is the degree of complex coherence not yet normal-
ized by the flux.

Table 2. Calibrated visibilities obtained with different algorithms and
data selection.

Algorithm Selection DIT (ms) Viine Veont

P2VM 35% best exposures 107 0.31 +0.02 0.58 +0.03
P2VM 25% best exposures 31 0.33 £ 0.03 0.57 +0.05
P2VM 10% best frames 107 0.27 £0.02 0.41 +0.04
P2VM 10% best frames 31 0.36 £ 0.03 0.57 +0.06
FT 10% best frames 107 <0.31  0.39 +0.05
FT 10% best frames 31 <039 0.45+0.05

We estimate the visibility for each spectral channel by inte-
grating the square amplitude of the complex coherent fluxes
over a certain number of frames and then by normalizing
it by the total flux obtained for the same set of frames. The
number of frames used can vary between 1 and the total num-
ber of frames in one exposure. This parameter hereafter is
called the binning.

— A Fourier transform (FT) technique (see Ohnaka et al. 2003,
Appendix A) has been used. The advantage is that it does
not depend on the internal calibration of the instrument, de-
scribed above. To enhance the signal, we applied a sliding
average of seven spectral channels which has no effect on the
continuum visibilities, but allows us to retrieve only upper
limits of the visibility in the Bry line. The visibility is com-
puted using power spectral densities averaged over a variable
number of frames.

Both methods compute squared visibilities and therefore an im-
portant step is to subtract the visibility bias, i.e. the part of
the visibility due to photon and read-out noises. Because of
the presence of vibrations, we are not completely sure that this
bias is perfectly estimated and therefore we use very conserva-
tive errors.

3.3. Data selection

Because of the specific conditions of our observations, one crit-
ical step in the processing is the selection of the best data within
the whole set. We based our selection of individual frames or ex-
posures on the value of the visibility signal-to-noise ratio (SNR).

We used two different methods of selection based either on
exposure or frame selection.

— The selection over the exposures consists of selecting a cer-
tain fraction of the best exposures. The visibilities for each
exposure are computed using all frames. The final value is
the average of the visibilities over the selected exposures
weighted by the statistical errors.

— The selection over the frames consists of selecting a certain
fraction of the best frames within each exposure acquired on
the object. The final value of the visibility is the average of
the visibilities of all selected frames weighted by their errors.

The exposure selection has been used only with the P2VM
method whereas the frame selection has been used with both
reduction methods. In all cases, the selection has been applied to
the object and its calibrator and the resulting calibrated visibili-
ties are summarized in Table 2.

The threshold for the selection process is an important pa-
rameter. Selecting with a strong criteria (e.g. <5%) would not
provide reliable statistics for the biases on the visibility squared.
Selection with a soft criteria (e.g. above >50%) may retain influ-
ences by a reduced fringe contrast due to telescope vibrations.
Therefore we chose 10% for the frame selection, and 25% (resp.
35%) for the exposure selection of the 31 ms (resp. 107 ms)
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Fig. 2. Spectral dependence of the visibility as measured with AMBER
for MWC 297 around the Bry line.

data set because of the small number of exposures (see log of
observations).

4. Results
4.1. Continuum visibilities

The continuum visibilities computed with the different algo-
rithms and selection schemes are summarized in the right col-
umn of Table 2. We find discrepancies between the two meth-
ods that we are not able to explain at this very early stage of
VLTI and AMBER operation. These discrepancies might be re-
lated to the presence of vibrations in the VLT UT coudé trains
as mentioned in Sect. 2, or to remaining imperfection in the es-
timation or subtraction of the biases. We propose to take the fol-
lowing continuum visibility with a relatively large error: Veone =
0.50“:8:?3. This confirms that the environment of MWC 297 is
spatially resolved at the level of a few milliarcseconds (Eisner
et al. 2004). The uniform disk diameter corresponding to the vis-
ibility measured is 7.0+0.9 mas, corresponding to 1.75+0.23 AU
at 250 pc.

4.2. Spectral variation of the visibilities

All methods and selection schemes give consistent visibilities
for the Bry emission line at 2.1656 um: Vji,e = 0.33 = 0.06 (see
Table 2). Figure 2 shows the variation of the visibility with wave-
length for the 31 ms data. For this figure, the continuum and line
visibilities were calculated using the P2VM and the best expo-
sure selection criterion.

The visibility of the pure Bry emission must be corrected for
the influence of the continuum by the following relationship:

_ Flincvlinc - Fconlvcom

Viry = M
i Flinc - Fcom

where Fgy = Fiine — Feon. Since the ratio of the line flux to the
continuum flux is Fiine/Feont = 2.2, the visibility of the region
emitting the Bry line is Vg, = 0.19 + 0.03, corresponding to
a uniform disk diameter of 9.9 + 0.3 mas or 2.5 + 0.08 AU at
250 pc. Therefore, the size of the Bry emitting region is 40%
larger (in terms of uniform disk diameter) than the size of the
region contributing to the continuum.
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Fig.3. Comparison of Bry observed with AMBER (solid line) and

ISAAC (dotted line). The dashed line corresponds to the ISAAC spec-
trum convolved by the response function of AMBER.
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4.3. ISAAC spectrum

The AMBER spectrum at medium resolution (R ~ 1500) con-
tains the Bry line. Its profile has been compared to the ISAAC
high spectral resolution (R ~ 8900) spectra obtained at nearly
the same epoch in May and July 2004 respectively. A compari-
son between the two lines is given in Fig. 3. The equivalent width
of the AMBER spectrum is 2.14nm and is compatible with the
1.58 nm measured from the ISAAC spectrum given the spectral
variability of MWC 297. We note that the resolved infrared Bry
emission lines presented in Murdoch & Drew (1994) are sym-
metric rather than double-peaked.

The ISAAC spectral resolution is higher than the one
achieved with AMBER. Nevertheless, in order to compare our
two data sets the ISAAC line profile was convolved with a
Gaussian function corresponding to the AMBER spectral resolu-
tion. The shape of both profiles are quite similar (see Fig. 3) but
since the higher spectral resolution of the ISAAC spectrum pro-
vides more detail on the kinematics within the circumstellar en-
velope, we have used, in the following, the ISAAC Bry line pro-
file in order to constrain the outflowing wind model (Sect. 5.2).

5. Modeling

In this section we present the modeling of the large body of
interferometric, spectroscopic and photometric data that exists
for MWC 297. The modeling is done by applying two differ-
ent codes, one for an optically thick disk and one for a stellar
wind. The disk code is designed to model the continuum radia-
tion, whereas the stellar wind code reproduces the strong emis-
sion lines. Figure 4 represents a sketch of the combined model,
where the optically thick disk and the outflowing wind are spa-
tially independent.

5.1. Continuum radiation: optically thick disk

The disk model is based on the simple model already used by
Malbet & Bertout (1995) and Malbet et al. (2005). This disk
model consists of an axisymmetric radial analytic disk struc-
ture which is heated both by stationary accretion and stellar
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Fig.4. Sketch of the model including an optically thick disk and an
outflowing wind (edge-on view). The receding part of the wind is only
partly visible because of the screen made by the optically thick disk.

irradiation. The disk is in hydrostatic equilibrium and non self-
gravitating. The accretion flux follows the standard power law
for a viscous disk (Lynden-Bell & Pringle 1974; Shakura &
Sunyaev 1973). The emitted continuum flux is produced by the
emission of optically thick but geometrically thin black-body ra-
diating rings. It produces an SED, and its spatial distribution can
be Fourier transformed, which reduces to a Hankel transform for
the radial symmetry of a disk, to obtain interferometric visibili-
ties.

The model effectively has five free parameters: the accretion
rate M., the inclination i, the position angle 6, and the distances
of the inner and outer edge of the disk, R, and R, respectively.
Modeling is strongly constrained by the accurately determined
properties of the central star by Drew et al. (1997): a stellar ra-
dius of 6.12 R, a mass of 10 M, an effective temperature of
23,700K for a distance of 250 pc with a visual extinction of
Ay = 8mag. The outer edge of the disk is strongly constrained
by the mm/submm data point: Mannings (1994) finds an outer
disk radius of ~60 AU. In short, simultaneous fitting of the SED
and the visibilities lead to balancing out the mass accretion rate,
inner disk radius and the inclination. In practice, this is done it-
eratively by first fitting the SED, with i and 6 set to zero. We
deem the R- and /-band continuum measurements to be not reli-
able given the very strong Ha emission; these two are therefore
not taken into account in the fit. In the first step we obtain M.
and Ry,. These are then used in a separate fit of the visibilities as
function of i and 6. The results are used again for the first step
and this procedure is repeated until convergence. In Table 3 we
list the obtained best-fit model values. The modeled SED and
visibilities are found to be in good agreement with the observed
values, as shown in Fig. 5.

We probed the sensitivity of these fits by varying the central
star parameters, according to the uncertainties given by Drew
et al. (1997). They derived half a spectral subtype uncertainty,
and a distance error of 50 pc. Fitting the SED using the ex-
treme values for the central star, we find the uncertainties quoted
in Table3. The mass accretion rate is especially far from be-
ing well determined. If the central star would be of type B2 at

Table 3. The best-fit accretion disk model parameters found by simul-
taneous fitting of SED and visibilities.

Accretion rate (Maee) 0-1X 107° Mg yr~!

Inner radius (R;,) 0.5+0.1 AU
Outer radius (Roy) 55 +5AU
Inclination (i) 15+£5°
Position angle (6) 56+7°

a distance of 200 pc, the required mass accretion rate is only
~1077 Mg yr'.

5.2. Emission lines: optically thin outflowing wind

In our model, the emission lines are produced in a circumstellar
gas envelope. In order to model this line profile and the corre-
sponding visibilities, we have used the SIMECA code (Stee &
de Araujo 1994; Stee et al. 1995). This code computes classical
observables, i.e. spectroscopic and photometric ones but also in-
tensity maps in Balmer lines and in the continuum in order to ob-
tain theoretical visibility curves. The main assumptions are that
(i) the envelope is axisymmetric with respect to the rotational
axis; (i) no meridian circulation is allowed, (iii) the physics of
the polar regions are well represented by a CAK type stellar
wind model (Castor et al. 1975). The solutions for all stellar lat-
itudes are obtained by introducing a parametrized model (power
of sinus function) constrained by the spectrally resolved inter-
ferometric data. Depending on the value of the chosen terminal
velocity at the equator, the equatorial region can be dominated
either by Keplerian rotation or by expansion.

Since the SIMECA code was originally developed to model
the circumstellar environment of classical Be stars, we had to
modify the code in order to interface SIMECA with the optically
thick disk model described previously. We have implemented
three changes (the equations describing the wind model are re-
called in Appendix A):

1. The wind is no longer computed from the equator to the pole,
but the computation occurs in a bipolar cone defined by a
minimal angle allowing the disk to be present (see sketch
in Fig. 4). The disk model tells us that the opening angle is
between 1.8° at the inner radius and up to 3.2° at the outer
radius. We used a minimum angle of 4°. Therefore the equa-
torial terminal velocity corresponds to the terminal velocity
at this minimal angle from the equatorial plane at the inter-
face between the accretion disk and the stellar wind.

2. The disk hides the receding part of the wind. In Fig. 4, the
part of the wind which is not visible by the observer is not
taken into account in the outgoing flux.

3. Although the disk emission contributes less than 1% com-
pared to the star flux in the visible (i.e. also in the He and HB
lines) and can be neglected, at 2.1656 um the disk emission
is 6.4 times larger than the stellar flux. This contribution is
taken into account in addition to the excess due to free-free
emission from the outflowing gas when computing contin-
uum normalized intensities and also for the computation of
the visibilities.

To be consistent with the disk model (although it might not be
fully physical), we also use the same temperature and rotational
velocity laws, respectively T(r) o ¥~*/ and a Keplerian rotation.

After running hundreds of simulations in order to constrain
the physical parameters of the wind and to test the geometri-
cal and kinematic hypothesis described later in Sect. 6.2, we
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Fig. 5. Result from the optically thick disk model. Left panel: observed and modeled SED for MWC 297. The full dots are the continuum measure-
ments taken from Pezzuto et al. (1997), also included are the ISO SWS/LWS spectra. Dotted line is the star, dashed line the accretion disk, and
the full line the resulting total flux of the model. Right panel: resulting best-fit model radial squared visibilities compared with continuum squared
visibilities observed with AMBER, IOTA and PTI. Full line and IOTA data are in the H-band, dashed line and AMBER/PTI are in the K-band.
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Fig. 6. Double peaked Bry profile observed by ISAAC (full line) and
modeled with the outflowing wind model (dotted line). We have also
plotted the cumulative contribution of the accretion disk (dashed line)
and of the star (dashed-dotted).

find a successful simultaneous fit to the ISAAC Bry line pro-
file (see Fig. 6) as well as He and Hg profiles compatible with
Drew’s observations. The best-fit model parameters are given
in Table 4. The outflowing wind model successfully reproduces
the AMBER measured drop in visibility across the Bry line as
shown in Fig. 7.

The computed Ha and Hp intensities are respectively 130
and 11.5 compared to 120 and 11 obtained by Drew et al. (1997).
This corresponds to an intensity ratio /ne/Iug of 11.3 compatible
with the Drew ratio of 11 regarding the stellar variability and the
non-simultaneity of the measurements. Moreover we were able
to reproduce quite well the shape of these lines (i.e. width) and
the double peaked emission of the Bry line. The asymmetry of
the two peaks of the Bry line is also successfully reproduced by
the introduction in the SIMECA code of the opacity of the disk
(point 2 of SIMECA modifications). Nevertheless the agreement
is not perfect in the red wing of the profile probably due to our
ad-hoc way of linking of the wind and the disk.
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Fig.7. The visibility observed with AMBER (points with error bars)
and the one obtained from the outflowing wind model (full line).

Table 4. The best-fit model parameters for the outflowing wind model.
Most parameters are self-explanatory (see Appendix A for details). C is
the ratio between the polar and equatorial mass flux; m, is the exponent
of the mass flux law as a function of latitude; m; is the exponent of the
latitude dependent terminal velocity law.

Photospheric density 1+0.5x102%cm™

Equatorial rotational velocity 400 + 50 kms™'

Polar terminal velocity 600 + 50 kms™!
Terminal velocity above disk 70 + 20kms™'

Polar mass flux 32+02x 107 Mg yr™!
C, 0.25 +0.05

m 30+ 10

my 102

Inclination angle (i) 25+ 5°

The global shape of these lines and their intensities are very
sensitive to the inclination angle. We were able to determine the
inclination of 25 + 5° from the fitting of the line profiles with
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the SIMECA code. We note that the wind parameters given in
Table 4 are different to classical Be stars. The mass flux ratio
(C1)1s 0.25 whereas for Be stars the allowed range is between 10
and 100. Knowing that the density in the envelope is proportional
to the mass flux and inversely proportional to the radial velocity
we obtain that the gas density in the polar region is twice as
small as the one at the interface between the accretion disk and
the stellar wind. The highest mass loss occurs along the polar
direction.

6. Discussion

‘We have presented extensive existing data and new AMBER and
ISAAC data on the Herbig Be star MWC 297. We have simulta-
neously modeled interferometric and non-interferometric data.
The continuum emission is generated by an optically thick disk
heated by stellar irradiation and accretion, whereas optical and
NIR emission lines originate in an outflowing stellar wind.

The modeling presented in the previous section, although
rather successful, raises new questions on the physics of the cir-
cumstellar environment of intermediate-mass young stars. In this
section, we discuss them by first addressing separate issues about
the disk and the wind, and then those raised by the combined
model.

6.1. Physical conditions in the disk

Our continuum observations placed in the context of young stel-
lar objects allow us to bring new elements into the discussion of
protoplanetary disk models.

6.1.1. Reprocessing versus accretion in MWC 297

The mass accretion rate is poorly constrained by the viscous ac-
cretion disk model. Firstly, this is because the viscosity in the ac-
cretion disk is quite poorly understood, and therefore the quoted
accretion rate cannot be assessed with real certainty. Secondly,
we obtain two orders of magnitude variation in the value of the
accretion rate by varying the stellar parameters according to their
uncertainties (see Sect. 5.1).

The ratio between the reprocessed energy from the stellar ir-
radiation and the viscous heating due to the accretion along the
disk varies from 4x down to 3 X (Mye/107> My yr~')~! from
the inner part to the outer part of the disk. Therefore for accre-
tion rates lower than 10™° M, yr~!, the reprocessing energy is
always dominant compared to the accretion energy. In fact the
transition between the two types of flux in the disk lies near
Maee = 3 % 1075 M, yr~! for the most probable values of the
stellar parameters.

This means that the disk is predominantly a reprocessing
disk. However as pointed out by Lachaume et al. (2003, see
their Fig. 4), the emerging flux might be dominated by the stel-
lar heating and the vertical structure by the viscous heating at
least for the inner radii (less than a few AUs).

6.1.2. Inner radius of the disk

The best fit of our disk model is found with an inner disk bound-
ary at 0.5 AU. This result can be compared to the analysis of
Millan-Gabet et al. (2001). With an assumption of d = 450 pc,
these authors found a ring diameter of about 10 AU and an in-
ner disk radius of 0.9 AU. Our result is therefore consistent with

their disk model since we have adopted the distance d = 250 pc
of Drew et al. (1997).

As already pointed out by other authors (Eisner et al. 2004;
Monnier et al. 2005), the inferred inner disk radius for MWC 297
is not compatible with the dust evaporation distance from the
star. Using the disk model with the “puffed up” inner rim
(Dullemond et al. 2001; Isella & Natta 2005), the inner radius
of the disk would be located at about 3 AU from the star, even
in the most favourable hypothesis that the dust evaporation tem-
perature is 2000 K. Moreover, MWC 297 seems not to be a spe-
cial case, since this behavior is common to the other two early
HBe stars (Z CMa A with a spectral type BO and V 1685 Cyg
with spectral type B3) observed with near infrared interferome-
ters (Monnier et al. 2005). One possible explanation may be that
the gas is the dominant source of absorption in the inner part of
the disk, preventing dust grains from evaporating near to the star.

Using Rosseland gray opacities (Ferguson et al. 2005), we
checked that the disk is always optically thick both for an ac-
creting disk (accretion rate higher than 107 My yr™!) or for a
reprocessed disk (disk density at the disk edge higher than 1%
of the typical value of the solar nebula’; Hayashi 1981; Davis
2005).

Even with the last assumption, the structure of the inner re-
gion of early HBe stars is not totally understood. The physical
reason why the optically thick gas disk should be truncated at
0.5 AU from the star is not clear.

6.1.3. lonization of the disk

We estimate whether the circumstellar disk is susceptible to
magnetohydrodynamical (MHD) instabilities, and thus if the
disk is in the active accretion state by means of magneto-
rotational instabilities (MRI; Balbus & Hawley 1991). Given the
large inner radius of 0.5 AU, it is not expected that the disk is
accreting, otherwise the region interior to the disk inner radius
would quickly be filled. Indeed, in the previously discussed hy-
drodynamic case, we saw that the disk seems to be dominated
by reprocessing.

Whether MHD instabilities in a given circumstellar disk
operate or are suppressed can be estimated with the mag-
netic Reynolds number (see e.g. Gammie 1996). By setting the
Reynolds number equal to one, a threshold disk ionization frac-
tion, ne/ny, of 3x10~13 is found. In this computation we adopted
the same parameters for the MWC 297 star-disk system as in
the previous sections. The ionization fraction threshold is es-
sentially determined by the ionization rate and the particle den-
sity in the disk. Considering a high (10 Mg yr~!) and a low
(107° M, yr’l) mass accretion rate for MWC 297, we can use
Fig. 1 of Inutsuka & Sano (2005) to deduce that the required
ionization rate in a dusty disk should range between 107 and
1079 571 or between 107'% and 107" s~ respectively. Given that
the cosmic ray ionization rate is close to 10717 s~!, we conclude
that cosmic rays alone are insufficient to incite and/or sustain the
required fractional ionization for MRI to operate.

Since ultraviolet radiation is generally considered to be in-
efficient due to the very small attenuation length, X-ray ioniza-
tion may play an important role in the ionization structure of
the disk. The very strong X-ray activity reported for MWC 297
with ASCA (Hamaguchi et al. 2000) should be interpreted with
care given the reasonably strong case for source confusion (Vink
et al. 2005). An inner disk radius of 0.5 AU is thus probably not
susceptible to MHD instabilities. We conclude thus that from a

3 Solar nebula density law used: Zsy = 1.7 x 10* (r/1AU)"' g/em?.



50 F. Malbet et al.: Disk and wind interaction in MWC 297 resolved with AMBER/VLTI

Hjp

Ho

Bry

Fig. 8. Edge-on intensity maps of the wind in the computed He, HB, Bry lines.

MHD and a hydrodynamic point of view an inert reprocessing
disk may exist. We note however that if in the past the disk of
MWC 297 was in fact a magnetically active disk in which MRI
operated, that then the concomitant MRI turbulence could have
sustained the ionization degree above the threshold level even in
the presence of dust (Inutsuka & Sano 2005).

6.2. Geometry of the wind

First, we investigate why the standard Be model of a rotating
wind is unsuccessful in reproducing the MWC 297 data. In this
model (Stee & de Araujo 1994; Stee et al. 1995), the Bry emis-
sion would originate from a rotating flattened envelope with no
or little radial expansion. We can test the consistency of this
model by comparing the size of the emitting region given by
the kinematics revealed by the splitting of the Bry emission line
into two peaks and the radius of this same region inferred by the
drop in visibility in this Bry line.

On the one hand, the projected rotational velocity of the or-
biting material is given by the separation of the two Bry peaks
and is proportional to the maximum extension of the emitting
region (Huang 1972; Hirata & Kogure 1984). Using a rotational
velocity law of the form v(r) = vy (r/R4)™*, where vy is the star
rotational velocity at the equator, r is the distance to the star,
and x is the exponent of the rotational velocity law, the separa-
tion between the two peaks is proportional to 2vg sini (r/R,) ™.
Therefore the maximal radius of emission of the Bry line is
~(2vp sini/d)'*, and the stellar parameters given by Drew et al.
(1997) and a Keplerian rotation yield ~ 140R,.

Since the typical radius of emission of the Bry emission
is ~43R, (see Sect. 4.2), the size of 140R, derived from the
Keplerian rotation of a rotating stellar Be wind is not consistent
with our interferometric measurement.

In order to obtain an emitting zone radius compatible with
our interferometric measurement we need to assume a rotational
velocity of less than 250 kms™' or a rotation law far from the
Keplerian one. In total, we ran 50 models in our attempt to fit
the Bry, Ha, Hp lines and the visibility in Bry simultaneously
using this type of wind model. None of these models was able
to fit correctly the Bry line profile displayed in Fig.3 nor the
intensity ratio of the three hydrogen lines. In addition, the Ha
and HB emission lines must form at least partially in a strong
stellar wind to reproduce the 600 km s™! line width in contrast to
the Bry line displaying a 60 kms™' double-peaked profile. This
is unlikely in the same environment.

The outflowing stellar wind coupled with an optically
thick disk gives a better explanation of the kinematical and
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Fig.9. Continuum H-band squared visibilities obtained with the disk
model compared to the IOTA visibilities observed during the transit of
the object over the sky with the IOTA S15N35 baseline.

geometrical morphology of MWC 297. In Fig. 8, we present
the intensity maps of MWC 297 computed with our model seen
edge-on in the three hydrogen lines in order to better localize the
region of emission of the lines. The emission from Ha and HfS
originates from a large and somewhat spherical region where the
velocity can reach up to 600 kms ™. The Bry line is confined into
a narrower region just above the optically thick disk where the
velocity is dominated by the disk Keplerian rotation and a termi-
nal velocity of 70 km s™! (see parameters in Table 4). Murdoch &
Drew (1994) have already pointed out that the Bra/Bry line flux
ratio shows an increase at low velocity that cannot be interpreted
as an outwardly-accelerated wind model.

6.3. Disk and wind interaction in MWC 297

Even if the disk and the wind have been modeled separately,
these two physical phenomena need to be compared at least at
the parameter level. We find a good correspondence between the
inclinations deduced from the disk model (i = 15 = 5° from
the visibility fit) and from the wind model (i = 25 + 5° from
the asymmetry of the Bry line peaks). The disk inclination is
strongly constrained by the IOTA visibilities spread out over a
large range of hour angle as shown in Fig. 9. The wind mass
loss rate is smaller than the maximum disk accretion rate by sev-
eral orders of magnitude, and therefore compatible with most
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Fig. 10. Pole-on intensity maps of the wind Bry emission (left panel) and of the K-band disk continuum emission (center panel). Right panel
shows a radial cut of these intensity maps with the Bry wind in solid line and the continuum disk in dashed line.

disk/wind theories but also with most observations of outflows
and accretion activities. As shown in Sect. 6.1.3, the inner radius
is barely ionized and thus will not contribute to the hydrogen
lines, confirming our choice to model Bry only in the wind.

Figure 10 shows the pole-on intensity maps of the disk
model in the continuum and of the wind in the Bry line, as well
as their respective intensity profile. This is a graphical explana-
tion of the visibilities observed by AMBER: the wind angular
extension in the Bry line is larger than the disk apparent size,
and therefore the visibility is smaller within the line.

Can the result obtained with these observations constrain the
nature of the wind? We recall that in protoplanetary disks, two
main classes of disk wind models have been proposed depending
on the geometry of the magnetic field lines.

— The disk wind initially proposed by Blandford & Payne
(1982) and studied in detail for example in Casse & Ferreira
(2000). In this theory the magnetic field is attached to the
disk and the particles that accrete onto the star may be
launched into a wind eventually collimated at a certain dis-
tance from the star.

— The X-wind of Shu et al. (1994) has a different geometry
and originates at the corotation radius of the disk where all
magnetic field lines are localized in the equatorial plane.

With the present data, we cannot even distinguish between a stel-
lar wind and such disk winds since we are unable to recover a
precise kinematical map of the wind. We note however that our
model with Keplerian rotation does not respect the conservation
of angular momentum and can only be sustained if additional
MHD energy is injected in the wind. Increased spectral resolu-
tion with AMBER will help to answer the question, especially
using the 10000 spectral resolution mode.

Thus, we can claim that the models of disk and wind are
compatible and the combination of them is probably close to
reality. A complete and self-consistent modeling of the environ-
ment is out of the scope of this paper but would allow us to
better constrain the physical processes in action both in the disk
and the wind, such as accretion and ejection, at least from the
observational point of view.

6.4. Inclination discrepancy

The modeling presented in this paper does a reasonably good job
in reproducing nearly all the observational data and produces

fiducial physical parameters for the circumstellar environment
of MWC 297. However, we derive an inclination of ~20° for the
system, which is not consistent with a near edge-on orientation
as proposed by Drew et al. (1997). The latter is inferred from the
photospheric lines that indicate a 350 kms™! projected rotational
velocity. An inclination of 20° would lead to a rotation above the
break-up velocity.

The controversy becomes even more pronounced given the
He spectro-polarimetric results by Oudmaijer & Drew (1999).
These authors find no effect across the line, a result consistent
with a symmetric emission zone for Ha. On the contrary, the
morphology of the radio emission (Drew et al. 1997) favors a
bipolar interpretation and again would point to a high inclination
of the system, although not completely inconsistent with a sym-
metric geometry on smaller scales (Oudmaijer & Drew 1999).

A possible reconciliation of the seemingly contradictory ob-
servables and derived physical parameters is a tidally induced
warped geometry for the circumstellar disk (Terquem & Bertout
1993) due to a stellar companion located at a distance of a few
hundred AU. Recently, Vink et al. (2005) reported the presence
of a close-by late-type companion at a projected distance of
850 AU. By converting the H-band magnitude of the Vink et al.
(2005) companion star to a spectral type A2V and by calculat-
ing the steady-state deformation of the MWC 297 circumstellar
disk due to the star at 850 AU, (Eq. (25) of Terquem & Bertout
1993), we find a deformation of less than 1/1000 even at the
edge of the disk at 60 AU. Clearly this star would not be the right
candidate, but we feel that the possibility of a tidally deformed
disk may not yet be ruled out given the many companion stars
found near MWC 297 (Testi et al. 1999; Vink et al. 2005). An
even closer companion cannot be excluded, a hint of which may
be the CHANDRA X-rays found coincident with the position of
MWC 297.

7. Summary and perspectives

We have presented the first spatially and spectrally resolved ob-
servations of the disk/wind interaction in the young stellar sys-
tem MWC 297 with the VLT interferometer equipped with the
instrument AMBER. The unique spectral capability of AMBER
has allowed us to measure for the first time the visibility in the
Bry emission line in a young stellar object and to compare it to
the continuum visibility. The continuum visibility in the K-band
drops from 0.50 to 0.33 in the Bry emission line of MWC 297.
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The spectrum obtained with AMBER is consistent with a double
peaked spectrum observed with ISAAC on the VLT, where the
peaks are separated by approximately 60 kms™".

We have successfully modeled the circumstellar environ-
ment of MWC 297 using an optically thick geometrically thin
disk and an outflowing stellar radial wind having an increasing
outflowing velocity starting from the surface of the disk up to
the pole. This combined model is able to reproduce many ob-
servational features like the continuum visibilities measured by
AMBER as well as the visibilities in the Bry line, together with
the shape of the SED over more than three orders of magnitude
of the wavelengths, the broad-band visibilities obtained by other
infrared interferometers as well as the Ha, HB and Bry line pro-
files.

We have discussed our result in the light of more sophisti-
cated models. We showed that the inner radius is not determined
by the dust sublimation distance, and is unlikely ionized by cos-
mic rays only. The disk flux is mainly driven by stellar repro-
cessing although we cannot rule out that the accretion process
may play a role in the vertical structure. We have shown that our
AMBER observations interpreted by our model predict emission
of the Ha and H@ lines in the polar regions whereas the Bry
emission arises mainly from the region just above the surface of
the disk. AMBER continuum and line observations both point
toward a system inclination of approximatively 20°.

We are not yet able to constrain the exact nature of the wind
and the type of connection to the disk, but we expect that fu-
ture observations with AMBER will bring new elements in our
understanding of MWC 297. The vibrations in the VLTI UT op-
tical train should be diagnosed and fixed in the short term and
the VLTI equipped with a fringe tracker, allowing AMBER to
be operated at its highest spectral resolution (~10000) which
will give new kinematical information on this interesting and
intriguing region around MWC 297. Another direction of inves-
tigation would be to carry out AMBER observations with three
telescopes in order to measure the closure phase with different
baseline configurations, and therefore measure possible depar-
ture from centro symmetry of the material around MWC297.
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http://amber.obs.ujf-grenoble. fr. It has been linked to the public do-
main software Yorick® to provide the user-friendly interface ammyorick.

Appendix A: Wind model equations

Following Stee & de Araujo (1994) and Stee et al. (1995), the
mass flux is parametrized as:

(D(@) = (Dpolc + [((ch - (Dpolc) Sinml(g)]a (A 1)

where m is the first free parameter which describes the variation
of the mass flux from the pole to the equator. The ratio between
the equatorial and polar mass flux is C; = ®eq/P.pole- The val-
ues of C) are typically between 10! and 10* (Lamers & Waters
1987). Equation (A.1) can be rewritten as:

D(H) = Qpoie[1 + (C1 — 1) sin™ (H)]. (A2)
The expansion velocity field is given by:
R\
0 (1,0) = Vo(®) + [Ve(® - Vo(@1 1 - = (A3)
with y = 0.86 and
() Dpore[1 + (Cy — 1) sin™ (6
V@ = OO _ Bl +(C = Dsin" @) a)

Po Po

The second free parameter m, is introduced in the expression of
the terminal velocity as a function of the stellar latitude:

Voo () = Vao(pole) + [Vw(eq) — Vo (pole)] sin™(6). (A5)

Finally the density distribution in the envelope is given by the
equation of mass conservation:

D(H)
pr,0) = ————- (A.6)
(£)0,(r,0)
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7.2.2 Cinématique de rotation de I'enveloppe o Aree

Je présente ici I'article Meilland et al. (2007b), accepd@rppublication dans A&A, preé-
sentant les résultats de I'observation de I'étoilenB&rae, pour lesquels j'ai réduit et calibré les
données avec M. Vannier. Il s’agit probablement des dondéeaseilleure qualité jamais en-
registrées a moyenne résolution spectrale sur l'instrdarAMBER durant ma these. Cela m'a
permis d’extrapoler pour la premiere fois les performarmuaentielles d’AMBER par rapport
aux performances réelles dans deux posters (Vannier €@, Millour et al. 2006b, présenté
en pagé 242 de cette thése) et une contribution orale (Midbal. 2005).

ARTICLE

First direct detection of a keplerian rotating disk arourtBe
star o Aree using the VLTAMBER instrument.

Résumé :Nous étudions dans cet article la géométrie et la cinématilyudisque autour de
I'étoile Be o Arae en fonction de la longueur d’onde, et surtout autour dika d’émission
Brackety. Le but principal de ce papier est de répondre a la questioogop de la nature de la
rotation du disque autour des étoiles Be. Nous utilisomsifument AMBERVLTI qui fonc-
tionne en bande K, et qui apporte un gain d’un facteur 5 erluéso spatiale en comparaison
des observations précédentes avec WIDTI. De plus, il est possible de combiner la haute
résolution angulaire et la moyenne résolution spectradBER pour étudier la cinématique
de la partie centrale du disque et d’en déduire sa loi deiootalNous obtenons pour la pre-
miere fois la preuve directe que le disque est en rotatioridfemne, et répondons ainsi a une
guestion qu’on se pose depuis la découverte de la premite Be,y Cas. par le pére Secchi
en 1866. Nous présentons aussi la géométrie globale dued&tqnontrons qu’elle est compa-
tible avec un disque peu épais et des vents polaires impsrardélisés par le code SIMECA.
Nous trouvons que le disque autourrdAree est compatible avec un disque équatorial dense
confiné dans les régions centrales alors que le vent polaitensl autour de I'axe de rotation
de I'étoile. Entre ces deux deux régions la densité doitgfifssamment faible pour reproduire
les grandes valeurs de visibilité mesurées (petite exdarspatiale) sur deux des quatre bases
du VLTI mesurées. De plus, nous obtenons gueee tourne tres prés de sa vitesse de rotation
critique. Ce scénario étaye les conclusions précédenteswds a I'aide d’observations MIDI.
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ABSTRACT

Aims. We aim to study the geometry and kinematics of the disk around the Be star @ Arae as a function of wavelength, especially
across the Bry emission line. The main purpose of this paper is to understand the nature of the disk rotation around Be stars.
Methods. We use the AMBER/VLTI instrument operating in the K-band, which provides a gain by a factor of 5 in spatial resolution
compared to previous MIDI/VLTI observations. Moreover, it is possible to combine the high angular resolution provided with the
(medium) spectral resolution of AMBER to study the kinematics of the inner part of the disk and to infer its rotation law.

Results. For the first time, we obtain direct evidence that the disk is in Keplerian rotation, answering a question that has existed since
the discovery of the first Be star y Cas by Father Secchi in 1866. We also present the global geometry of the disk, showing that it
is compatible with a thin disk and polar enhanced winds modeled with the SIMECA code. We found that the disk around « Arae is
compatible with a dense equatorial matter confined to the central region, whereas a polar wind is contributing along the rotational
axis of the central star. Between these two regions, the density must be low enough to reproduce the large visibility modulus (small
extension) obtained for two of the four VLTI baselines. Moreover, we obtain that @ Arae is rotating very close to its critical rotation.
This scenario is also compatible with the previous MIDI measurements.

Key words. techniques: high angular resolution — techniques: interferometric — stars: emission-line, Be — stars: kinematics —

stars: individual: @ Arae — stars: circumstellar matter

1. Introduction

The star @ Araec (HD 158427, HR 6510, B3 Ve), one of the clos-
est (d = 74 pc, Hipparcos, Perryman et al. 1997) Be stars, was
observed with the MIDI/VLTI instrument at 10 ym in June 2003
and its circumstellar environment was unresolved even with the
102 m baseline (Chesneau et al. 2005, hereafter Paper I). @ Arae
was a natural choice as first target, due to its proximity, but
also its large mid-IR flux and its high infrared excess among
other Be stars, e.g. E(V — L) ~ 1.8 and E(V — 12 ym) ~ 2.23.
These first IR interferometric measurements indicated that the
size of the circumstellar environment was smaller than predicted
by Stee (2003) for the K-band. The fact that & Arae remain un-
resolved, but at the same time had strong Balmer emission, put
very strong constraints on the parameters of its circumstellar
disk. Independently of the model, they have an upper limit of
the envelope size in the N-band of ¢ms = 4 mas, i.e., 14 R, if
the star is at 74 pc according to Hipparcos parallax or 20 R,

* Based on observations collected at the European Southern
Observatory, Paranal, Chile, within the science demonstration time pro-
gramme 074.A-9026(A).

http://www.aanda.org

if the star is at 105 pc, as suggested by the model presented
in Paper I.

The authors finally propose a scenario where the circumstel-
lar environment remains unresolved due to an outer truncation of
the disk by an unseen companion. Nevertheless, this companion
would be too small and too far away to have any influence on the
Be phenomenon itself.

To study the inner part of this circumstellar truncated
disk, we have taken advantage of the higher spatial resolution
by observing with the AMBER/VLTI instrument at 2 ym in
February 2005. It provides a gain by a factor of 5 in spatial res-
olution compared to MIDI/VLTI observations. In this paper we
present these measurements showing, for the first time, a fully
resolved circumstellar envelope in the Bry emission line and
a clear signature of a Keplerian rotating disk around a Arae. We
also discuss the challenging question of the nature of the geom-
etry of the Be disks, and particularly their opening angle, since
it is still an active debate.

Following the Wind Compressed Disk model (WCD) by
Bjorkman & Cassinelli (1993), most authors have considered ge-
ometrically thin disks (half opening angle of 2-5 degrees), even

http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361:20064848
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Table 1. Model parameters for the @ Arae central star and its circum-
stellar environment obtained from Paper L.

Parameter/result Value
Spectral type B3Ve
Terr 18000 K
Mass 9.6 M,
Radius 4.8 Ry
Luminosity 5.8 x10° L,
Inclination angle i 45°
Photospheric density (0phor) 1.2x 1072 gem™
Photospheric expansion velocity 0.07 kms™!
Equatorial rotation velocity 300 kms™!
Equatorial terminal velocity 170 kms™!
Polar terminal velocity 2000 kms~!
Polar mass flux 1.7 x 107 Mg, year™! sr™!
ml 0.3
m2 0.45
Cl1 30
Mass of the disk 2.3 x 1071 M,
Mass loss 6.0 x 1077 M, year™!

if Owocki et al. (1996) have found that the equatorial wind com-
pression effects are suppressed in any radiatively driven wind
models for which the driving forces include a significant part
from optically thick lines. Moreover, they found that gravity
darkening effects can lead to a reduced mass loss, and thus
a lower density in the equatorial regions. A wind compression
effect is, however, not required to produce the small opening an-
gle of the disk. The investigation of accretion disks has shown
that disks in hydrodynamical equilibrium and Keplerian rotation
will not have much larger opening angles, since their scale height
is governed by vertical gas pressure only. For a disk to be thicker,
either additional mechanisms have to be assumed, or it might not
be in equilibrium at the radii in question (Bjorkman & Carciofi
2004).

On the other hand, Stee et al. (1995, 1998) claimed that
Be disks must be more ellipsoidal to reproduce the strong IR ex-
cess observed and interpret the possibility for a Be star to
change its spectral type from Be to B, and more rarely Be to
Be-Shell type, i.e., where the disk is dense enough to produce
a strong “shell” absorption.

In the following we adopt, as a starting point, the same pa-
rameters for the modeling of a Arae, e.g., the central star and
its circumstellar envelope used in Paper I and summarized in
Table 1. Following the polarization measurements Pl ~ 0.6% and
Position Angle (PA) of 172° by McLean & Clarke (1979) and
Yudin (2001), the disk major-axis orientation is expected to be at
about PA ~ 82° (Wood et al. 1996a,b; Quirrenbach et al. 1997).
Assuming a stellar radius of 4.8 R and an effective temperature
Terr = 18000 K, the photospheric angular diameter is estimated
to be 0.7 mas (Cohen et al. 1998; Chauville et al. 2001). For the
distance of 74 pc and a baseline of 60 m at 2 um, Stee (2003)
predicts the visibility of @ Arae to be lower than 0.2, i.e., fully
resolved.

The paper is organized as follows. In Sects. 2 and 3 we
present the interferometric AMBER observations and the data
reduction. In Sect. 4 we try to obtain a first estimate of @ Arae’s
envelope geometry using very simple “toy” models. Section 5
briefly describes the SIMECA code. In Sect. 6 we present the
best model we obtain with SIMECA that fits both the Bry line
and the visibility modulus and phase as a function of wavelength,
which allows us to infer the disk kinematics and its rotational
velocity. Finally, Sect. 8 draws the conclusions from these first

spectrally resolved interferometric measurements of a Be star
at2 pym.

2. AMBER/VLTI observations

Our observations of « Arae were acquired during
a Science Demonstration Time (SDT) run, on the nights
of February 23-24, 2005, using the AMBER instrument (Petrov
et al. 2007) on the VLTI in medium-resolution mode (R = 1500).
On the night of February 24, the observations were made with
two UT telescopes, i.e., one interferometric baseline only, and
consist of six exposure files, each containing 500 frames of
100 ms. On the following night, three telescopes were used and
data of three baselines were taken in a series of three exposure
files and another series of two, each containing 500 frames of
70 ms. Without a fringe tracker, the integration time per frame
must be short enough to minimize the smearing of the fringe
visibility due to the beams jitter, while still having enough
photons over the elementary exposure. Its specific value is
chosen depending on the atmospheric conditions. Immediately
after observing a Arae, a nearby calibrator object was observed.

3. Reduction of the interferometric data

The data has been reduced using the “ammyorick” package de-
velopped by the AMBER consortium. The principles of the
AMBER data reduction have been described by Tatulli et al.
(2007). In addition to the tools furnished by the default package,
some specific treatments have been added to reach an optimal
precision on the interferometric observables. The various steps
are the following. For each of the individual exposure frames,
the complex visibilities are extracted from the various interfero-
metric channels and calibrated using the photometric channels
and some internal calibration files. The piston p between the
beams is first estimated from the slope of the fringes with wave-
length, and a correction phaser is applied on each frame. From
this, the color-differential phase and visibility are calculated, for
a given spectral channel A, with respect to a set of reference
channel(s). We chose the reference channel to occur in the whole
spectral bandwidth except the considered channel A. Due to the
jitter of the beams and to the subsequent variations of output
flux after the optical fibers of AMBER, not all the frames con-
tain good quality fringes. A selection and weighing of the best
frames above a given threshold is made based on a fringe quality
criterion. This yields our color-differential estimators of phase
and visibility with an optimal precision. For both the science
source and its calibrator, the statistical deviation of the differen-
tial phases over the frames series is about 0.01 rad per spectral
channel. The deviation of the normalized differential visibility is
about 0.5%. These numbers are similar for all the baselines.

The scaling of the differential visibilities to “absolute” visi-
bilities is done through a best adjustment of the “science” data
to that measured on the calibrator star, whose theoretical visibil-
ity is known. For this, the histogram of the squared visibilities
from all the science frames (with enough flux above the detec-
tor noise) is fitted, by a scaling factor, to the histogram of the
calibrator star. With the data we have, this fit has been done
globally, by integrating the spectral channels together for each
frame. Therefore, some possible bias between the spectral chan-
nels would not be suppressed by the calibration process.

In the present case, the observations of the nominal calibra-
tor for @ Arae were of poor quality, and another calibrator, at
some distance on the sky (x45°), had to be used. This does not
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Table 2. Observation log, with the projected baseline lengths and angles. The diameter for the calibrator used is taken from the CHARM catalogue

(Richichi & Percheron 2002).

Date Obs. time Baselines Length PA  Calibrator Deal.
(UTC) (m) ©) (mas)
24/12/2005 08:46 UT2-4 (By) 80.9 39 HDI24454 1.52+0.02
UT2-3 (B)) 46.4 19
UT3-4 (B,) 52.5 81
25/12/2005 09:40 UT2-4 (B3) 84.6 52  HDI124454 1.52 +0.02

seem to affect the calibration, though. The scaling fit between the
histograms of the science and calibrator objects results in an er-
ror of about 5% on the visibilities, on every baseline.

4. Study of the envelope morphology using simple
models

In this section we present the new AMBER data with the pre-
vious MIDI data already presented in Paper I to obtain a first
estimate of @ Arae’s envelope geometry using very simple “toy”
models.

4.1. Envelope extension
4.1.1. Extension in the continuum at 2.1 um

Assuming that the visibility we measure in the continuum, V,,
is only due to the central star and its circumstellar disk we can
write:

VC — VCCFCC + V*CF*C’ (1)
Ftot

where V. and F,. are, respectively, the envelope visibility and

flux in the continuum, V,. and F,. the star visibility and flux in

the continuum, and Fy = Fec + Fyc. Since V, is the measured

visibility, to only estimate the envelope visibility, V.., we can

rewrite Eq. (1):

Vcc — Vthol - V*CF*C.

. 2
The total flux is normalized, i.e. Fyo = Fec + Fyxc = 1. Since
the star is almost unresolved, 0.5 < ¢, < 0.7 mas, which corre-
sponds to 0.98 < V,. < 0.99 for the longest baseline at 2.1 pm,
we assume in the following that V,. = 1. To estimate V., we
still have to determine the star and envelope contributions to
the 2.1 ym flux continuum. Since the envelope continuum flux
in the visible and in the UV is negligible, we have fitted the
blue part of the SED using a T = 18000 K blackbody for the
central star in order to deduce the envelope emission at larger
wavelengths. At 2.1 um we found that the star emission is still
~1.5 larger, i.e., 0.44 mag brighter, than the envelope contribu-
tion; thus, following Fy. = 1.5 F¢., we obtain F,. = 0.6 and
F.. = 0.4. Equation (2) can now be rewritten as:

Vee = 2.5V, - 1.5. 3)
The continuum visibilities and envelope extensions we obtained

following Eq. (3), assuming a uniform disk model, are given in
Table 3.

Table 3. Visibilities measured in the continuum at 2.1 um (V;) and the
Bry line (V;), and deduced for the envelope contribution only, using
a uniform disk model, in the continuum (V,.) and in the Bry line (V)
respectively. The corresponding angular diameters obtained for the en-
velope are given in the continuum ¢, and in the line @,.

Base N° 0 1 2 3
Description UT2-4 UT2-3 UT3-4 UT2-4
Length (m) 80.9 46.4 52.5 84.6

PA (°) 39 19 81 52

Ve 0.84 0.80 0.72 0.73

Vi 0.63 0.70 0.59 0.55

Vee 0.60 0.50 0.30 0.33

Ver 0.21 0.50 0.33 0.19
¢ec (mas) 33+£12 68+1.6 76+x14 45x09
¢er (Mas) 53+20 68+14 73+x21 52=x12

4.1.2. Extension in the Bry line

We can define the same equation as Eq. (2) for the envelope vis-
ibility in the following Bry line:

F.— V.F,
Vcr - vl T ch/c lot’ ( 4)
where V; and F, are, respectively, the measured visibility and
flux in the Bry line. V and F are the quantities previously de-
fined, and V., and F, are the visibility and flux only due to the
envelope, i.e., without the stellar contribution. We obtain F¢, =
0.5 and F; = 1.5 at the center of the line using the Bry emis-
sion line profile. The values of V.. we obtain using Eq. (4), and
assuming a uniform disk model, are given in Table 3.

Globally, we obtain that, using a simple uniform disk model
for each measurement, the Bry emission in the line and the
nearby continuum at 2.1 um have the same extension, about
7-8 mas along the UT2-UT3 (B;) and UT3-UT4 (B;,) baselines,
and about 5 mas for UT2-UT4 (B3) and ~4 mas for UT2-UT4
(Bp) (which was measured at a slightly different PA).

4.2. Comparison between MIDI and AMBER extensions

To compare the extensions we obtain with AMBER at 2.1 ym
(see Table 3) with the MIDI data presented in Paper I, we have
calculated the envelope extension in the continuum between 7
and 13 um following Eq. (2), assuming a uniform disk for each
measurement. Unfortunately, these MIDI observations were
conducted under unfavorable conditions with thin cirrus passing,
and the data were reduced with one of the first versions of the
software available. This led to error bars between 8% and 18%,
insufficient to measure a significant change in the visibility and
thus in the diameter between 7 and 13 um. Despite these limita-
tions, these measurements have given a rough upper limit value
of the envelope extension around 10 mas in the N-band (see
Fig. 1) and are compatible with our AMBER measurements.
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Fig. 1. a Arae (unresolved star + uniform disk) model upper limit di-
ameters (in mas), as a function of wavelength, from the 2005 MIDI data
described in Paper I for the June 16 (solid line) and June 17 nights (dot-
ted line). Note that the large values obtained for larger wavelengths are
essentially due to poor calibration and large error bars rather than a true
physical effect.

Moreover, the extension of the & Arae circumstellar environ-
ment seems to be almost independent of the wavelength, which
puts strong constraints on the density law within the envelope.
The large upper limit values obtained for larger wavelengths are
essentially due to poor calibration and large error bars rather than
a true physical effect. For “classical” Be stars models, where the
density is slowly and regularly decreasing as a function of the
distance from the central star, we predict an increasing size as
a function of wavelength, as shown by Stee (2001). One possi-
ble way of keeping the same angular size between 2 and 13 um
may be a disk truncation by an external physical effect, as pro-
posed in Paper 1.

Using FEROS spectroscopic data and the fact that their
MIDI/VLTI data are showing a nearly unresolved envelope, the
authors propose a possible disk truncation by an unseen com-
panion at a radius of about 154 R, assuming a circular orbit
for the companion with negligible mass. With R, = 4.8 R, this
corresponds to about 32 stellar radii, i.e., 6.4 mas, which is in
agreement with their estimate based on the MIDI/VLTI data for
a disk truncated at 25 R4, i.e., 4 mas, somewhat smaller than the
companion orbit. This is also in agreement with what we have
obtained with AMBER, i.e., an envelope extension at 2.1 ym
around 7 mas, which may appear larger than the 4 mas they ob-
tained. Nevertheless, we must keep in mind that they estimate
their extensions using a uniform disk for the star + disk emis-
sion, whereas we use an unresolved star + a uniform disk only
for the circumstellar envelope leading to a larger size.

Finally, we have verified that our best model described in
Sect. 6 was compatible with the MIDI data obtained in 2003,
showing a nearly unresolved envelope.

4.3. Envelope geometry

The envelope extensions presented in Table 3 are very sensitive
to the sky-plane baseline orientation. This is particularly obvious
from Fig. 2 where we have plotted a Arae’s (unresolved star +
uniform disk) model diameters as a function of the sky-plane
baseline position. In the following sections, we present very sim-
ple models to constrain the geometry of the circumstellar en-
velope by fitting the data obtained (see Fig. 2). Note also that
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Fig.2. @ Arae (unresolved star + uniform disK) model diameters’s
(in mas) dependence on the baseline position angle. Solid line:
AMBER measurements in the continuum at 2.1 um. Dashed lines:
MIDI measurements. The length of the plot corresponds to the values
of the error bars (note the very large error bars for the MIDI data). The
dotted line is the direction of the majoraxis of the envelope estimated
from polarization measurements (PA = 172°) obtained by McLean &
Clarke (1979) and Yudin et al. (1998).

here we present models for the light distribution on the sky, not
“physical” models, which will be presented hereafter.

4.3.1. Equatorial disk perpendicular to the polarization

Our starting point is the equatorial plane position of the cir-
cumstellar environment of @ Arae deduced from the polarization
measurement done by McLean & Clarke (1979) and Yudin et al.
(1998). The polarization angle measured is PA = 172°, and any
flattened envelope model should have a semi-major axis perpen-
dicular to this direction, i.e., around 82°.

In the following, we consider simple axisymmetric disk
models, presented in Fig. 3, with 3 free parameters:

1. the inclination angle (i) between the observer and the polar
axis (i = 0° corresponds to pole-on);

2. the opening angle (@) of the disk;

3. the disk extension (a) in mas.

The shape of the projection of the disk onto the skyplane depends
only on the two first free parameters, i.e., i and «. For all these
“toy” models, the observer is on the right for the 4 upper pictures
in Fig. 3. The corresponding projections into the skyplane with
the interferometric data points from MIDI and AMBER over-
plotted are the central pictures, whereas “3D artist views” are
plotted in the lower row for each model.

The ratio between the projected majoraxis (a) and the mino-
raxis (b) of the envelope is given by:

a_ 1 )

b cosi+2sin§sin(i-§)’

we assume that the majoraxis of the envelope is oriented at PA =
82° (i.e., perpendicular to the polarization angle). Since B; is
oriented at 81°, it is supposed to be a good estimate of the disk
major-axis extension. In Fig. 4 we plotted the ratio a/b as a func-
tion of the disk opening angle for different inclination angles
between 35° and 60°. This angle range was determined follow-
ing the inclination angle of 45° for @ Arae found from the fit
of the circumstellar He, HB, and PB emission lines in Paper 1.
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Fig. 3. “Toy” models used to fit the AMBER and MIDI measurements. The 4 upper pictures are a cut of the circumstellar disk in a plane defined
by the observer line of sight and the stellar rotational axis (the observer is on the right for each picture); the corresponding projections into the
skyplane with the interferometric data points from MIDI and AMBER over-plotted are the central pictures, whereas a “3D artist view” is plotted

into the lower row for each model.
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Fig. 4. Flatness ratio of the projected envelope versus opening angle
calculated with our simple disk model for different inclination angles.
Horizontal lines show flatness from models 1 and 2.

From Fig. 4, it is obvious that a precise determination of the in-
clination angle is mandatory to obtain an accurate opening angle
estimation.

Our first disk model 1 withi=45°, @« =25°,and a = 7.7 mas
corresponds to a projected ellipse with a a/b ratio of 1.2. The
agreement with the observed data is good, except for the B3 and

By baselines, which present a smaller extension than predicted.
To fit the data for the B3 and By baselines, we define a model 2
with i = 57°, @ = 2°, and a = 6.5 mas, i.e., smaller and very thin
compared to model 1. In this latter case, the a/b ratio is 1.85,
which allows us to fit the B, and B3 baselines and MIDI data,
but not the By and B, baselines. As shown in Fig. 4, model (2),
with a very thin disk, is not compatible with an inclination angle
of 45°, and we were obliged to use a larger inclination of 57°.
From Fig. 4, we can see that for an inclination angle of 45°, the
largest a/b ratio for an extremely thin disk (@ ~ 0°) is only 1.41,
ie., \/i Moreover, changing the inclination angle will change
the shape of the He, HB, and Pg line profiles, which were used
to infer the value of 45° obtained in Paper 1. Finally, using a sim-
ple disk model with various extensions, opening and inclination
angles failed to simultaneously fit the AMBER and MIDI data,
especially for the By and B3 baselines, which show a smaller
extension along the PA = 39° and 52° skyplane orientation.

4.3.2. Polar-axis along the B3 baseline orientation

Since the extensions obtained along the By and B; baselines are
the smallest ones, we may consider that these baselines are close
to the minoraxis of the envelope (i.e., along the stellar polaraxis).
Thus, our model 3 with i = 45°, @ = 120°, and a = 7.7 mas is
a very thick disk, as shown in Fig. 4 with the polar axis close
to By and B3, but thick enough to go through the B; and B, data
points. This model is, in fact, very similar to the one presented in
Paper I, but in this case it maybe difficult to obtain a polarization
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large enough to be measured with a PA = 172°, since the majo-
raxis of this “disk” is not perpendicular to the polarization direc-
tion. Nevertheless, the polarization was measured in the visible,
and since it originates from the inner part of the disk, this model
cannot be totally excluded.

4.3.3. Equatorial disk + polar enhanced winds

One of the shortcomings of the previous models is that they
cannot simultaneously reproduce the two main envelope char-
acteristics: the polarization angle at PA = 172° and the small-
est extension along the PA = 39°, whereas for the other
AMBER baselines, the disk is clearly more extended.

Our last simple model, model 4 tries to take these observa-
tional characteristics into account by considering an equatorial
disk oriented perpendicular to the polarization angle and flat-
tened enough to reproduce the difference between the extension
measured along the By and B, directions. Moreover, to fit the
extensions measured for the B, baseline, we have added polar
enhanced winds perpendicular to the disk, as shown in Fig. 3.
Thus, it is also possible to fit all the interferometric MIDI and
AMBER data points in the sky plane. Nevertheless, due to the
fact that the disk is geometrically very thin (@ = 2°), and for
the same reasons already explained for our model 2, the incli-
nation angle must be around 57°. Moreover, the polar enhanced
winds must be very extended in latitude (with an opening angle
about 50°), and dense enough to fit the B; measurement.

4.4. Conclusion about the “toy story”

Finally it seems that using very simple “toy”” models, we failed
to reproduce the different extensions of the envelope as a func-
tion of the baseline projection onto the skyplane. Thus, in the
following section, we will use our model 4, i.e., geometrically
thin disk + polar enhanced winds, which was the one with the
better agreement with both AMBER data and polarization direc-
tion, as a starting point. Moreover, the formation of the geomet-
rically very thin disk, with a few degrees for the opening angle,
seems to be the best scenario up to now, at least for the central
Keplerian disk around Be stars.

5. The SIMECA code: a brief description

To constrain the physical parameters of the circumstellar envi-
ronment of @ Arae, we used the SIMECA code. This code, de-
scribed in previous papers (see Stee & Araujo 1994; Stee et al.
1995; Stee & Bittar 2001), has been developed to model the
environment of active hot stars. SIMECA computes line pro-
files, Spectral Energy Distributions (SEDs), and intensity maps,
which can be directly compared to high angular resolution ob-
servations. The envelope is supposed to be axisymmetric with
respect to the rotational axis. No meridional circulation is al-
lowed. We also assume that the physics of the polar regions is
well represented by a CAK type stellar wind model (Castor et al.
1975), and the solutions for all stellar latitudes are obtained by
introducing a parameterized model, which is constrained by the
spectroscopic and interferometric data. The inner equatorial re-
gion is dominated by rotation, therefore being quasi-Keplerian.
The ionization-excitation equations are solved for an envelope
modeled ina 410 x 90 x 71 cube.

The populations of the atomic levels are strongly altered by
non-LTE conditions from their LTE-values. To calculate them,
we start with the LTE populations for each level, and then
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Fig.5. a Arae’s Spectral Energy Distribution (SED) from various
sources in the literature (see text). Dashed line: emission from the cen-
tral star only assuming a blackbody with R, = 4.8 Ry, T = 18000 K,
and d = 105 pc. Fit of the SED with SIMECA, taking into account the
envelope free-free and free-bound contribution (solid line) between 0.3
and 20 pym.

compute the escape probability of each transition, obtaining up-
dated populations. By using these populations as input values for
the next step, we iterate until convergence. The basic equations
of the SIMECA code are given in detail by Stee et al. (1995).

To take into account the photospheric absorption line, we
assume the underlying star to be a normal B3 V star with T =
18000 K and R = 4.8 Ry, and synthesize the photospheric line
profiles using the SYNSPEC code by Hubeny (Hubeny 1988;
Hubeny & Lanz 1995). The resulting line profile is broadened by
solid-body rotation and might be further altered by absorption in
the part of the envelope in the line of sight towards the stellar
disk.

6. Using SIMECA for the modeling of o Arae
circumstellar environment

6.1. Fit of the SED

Thanks to the previous study, we now have a good starting point
for the estimation of the global geometry of the disk around
a Arae. Nevertheless, we want to use the SIMECA model al-
ready described in Paper I and in Sect. 3 to obtain a more
physical scenario for this star. Thus, to obtain a SED that can
be used to constrain our model, we have collected photomet-
ric measurements from the largest spectral range available, i.e.,
from UV to mid-IR. We used UV measurements from Jamar
(1976) and Thompson (1978), the U magnitude from Johnson
1966, BVRIJHK magnitudes from Ducati 2002, ISO data, MIDI
SED measurements (2003) between 7—13 um, and IRAS data. Of
course, using non simultaneous data for a variable star may be
questionable, but this is a good starting point, especially for the
shorter wavelengths related to the central star, which is supposed
to be stable, contrary to the circumstellar disk, which may ap-
pear and vanish with a typical timescale of a decade, and should
drastically modify the IR excess of the SED.

The SED we obtain from these various sources is plotted in
Fig. 5. The SED is dominated by the emission of the central star
for wavelengths smaller to 1 um, which is assumed to be a black-
body with the following parameters from Paper I: R, = 4.8 Rg,
Ter = 18000 K, and d = 105 pc. In Paper I, we already



A. Meilland et al.: First direct detection of a Keplerian disk around @ Arae 65

discussed the fact that we were obliged to use a distance of
105 pc instead of the 74 pc obtained from Hipparcos measure-
ments to fit the SED. Without considering any reddening, and
keeping the Hipparcos distance, the radius of @ Arae would be
unrealistically low (below 3.5 Rg) or the photosphere unreal-
istically cold (7 ~ 15000 K), thus we use the 105 pc deter-
mined from Paper I in the following. The free-free and free-
bound emissions from the envelope produce an IR excess and
dominate the SED for wavelengths larger than ~1 um, but the
envelope remains optically thin. This emission depends mostly
on the number of free electrons and on the temperature law in the
circumstellar envelope. As the envelope is almost fully ionized,
we can consider that the global IR excess is only proportional
to the mass of the disk. In Fig. 5, we present our best fit of the
SED, using a temperature law in the envelope with 7'(r) oc r=3/4,
and a mass of the envelope of 4.1 (+0.5) x 1071° M.

The mass of the disk in SIMECA depends on six parameters.
Three of them are related to the stellar mass loss: mass flux at the
pole, Ci, and m;. The three other ones are related to the envelope
kinematics: terminal velocity at the pole, at the equator, and m;,.

The mass flux in SIMECA is given by:

©6)

where m1 is the first free parameter, which describes the varia-
tion of the mass flux from the pole to the equator, and C1 is the
ratio between the equatorial and polar mass flux:

D(O) = Dpole[1 + (C1 -~ 1)sin™(6)],

@,
cl=—2. %)
(Dpolc

The expansion velocity field is given by:

R Y
() = Vol0) + [Viol®) = Vo011 (1= 7) ®)

We used y = 0.86 which is a typical value for early Be stars (Poe

& Friend 1986; Aratjo & Freitas Pacheco 1989; Owocki et al.
1994), with
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The second free parameter m?2 is introduced in the expression of
the terminal velocity as a function of the stellar latitude:
Veo(0) = Vo(pole) + [V(eq) — Vo (pole)] sin"’z(ﬂ). (10)
The shape of the terminal velocity law as a function of the stellar
latitude, as well as the rotational velocity for various stellar radii
are plotted in Fig. 7.

Finally the density distribution in the envelope is given by
the equation of mass conservation (see Fig. 6):

®(9)

(ro)= —29
P i 0)

an

The mass of the disk is obtained by integrating Eq. (11). It is
possible to obtain a combination of these six parameters that
fit the SED, but the solution may, of course, not be unique. To
discriminate between all the possible solutions, we need to put
more constraints on our modeling, namely, try to fit the visibility
measurements in the lines and in the continuum for the various
VLTI baseline orientations.
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Fig. 6. Example of the SIMECA density distribution as a function of the
stellar latitude from the pole (6 = 0°) to the equator (6 = 90°) at 10 R,.

00 T T T T

1200 T T T T

B e — B

)

o B
300F

o0 B

Rotational Velocity (km.s™)
%
Terminal Valocity (km

00 B

Coabi L L L o L L L L
80 o 20 0 80

a0 60 40 E
Latitude (degres) Latituda (dagras)

Fig.7. Left: rotational velocities as a function of the stellar latitudes
from the pole (6 = 0°) to the equator (6 = 90°) at various stellar radii
(over-plotted on the graph). Right: terminal velocity as a function of the
stellar latitudes.

6.2. Visibility modulus in the continuum

To fit the visibility measurements described in Sect. 4.2, we sim-
ulate a thin disk + polar enhanced winds with SIMECA with
a dense equatorial matter confined in the central region, in addi-
tion to a polar wind contributing along the rotational axis of the
central star. Between these two regions, the density must be low
enough to reproduce the large visibility modulus (small exten-
sion) obtained for the By and B3 VLTI baselines. Since p « %_
(see Eq. (11)), we can build a model satisfying the above con-
ditions by tuning both the mass flux and the expansion velocity
in the envelope. The expansion velocity at the equator should
be very small, i.e., a few km s~!, whereas at the pole it can
reach larger values up to 500-2000 kms~!. The density ratio
between the equator and the pole must be around 10-100 to fit
the data. The parameters we obtain for our best model are given
in Table 4, and the 2.15 ym intensity map obtained in the con-
tinuum is plotted in Fig. 8. The largest discrepancies between
these parameters and those from Paper I are that the star is now
rotating close to its critical velocity (v = 470 kms™!, the disk is
very thin but denser (by a factor 10)) and the expansion velocity
is only 1 kms~'. The continuum map is seen with an inclination
angle of 55°, and the central bright region is the flux contribu-
tion from the thin equatorial disk, whereas the smoother regions
originate from the stellar wind. The brightness contrast between
the disk and the wind is ~30, but can reach 100, if you compare
the inner region of the disk with the outer parts of the wind. This
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Table 4. Best model parameters for the @ Arae central star and its cir-
cumstellar environment obtained from this work. Values for the other
parameters that have not changed are listed Table 1 and are from Paper I.

Parameter/result Value
vsini 375 kms™!
Inclination angle i 55°

Photospheric density (ophot) 1.0x 107 gcm™

Equatorial rotation velocity 470 kms™!
Equatorial terminal velocity 1 kms™'
Polar terminal velocity 1000 kms~!
Polar mass flux 7 x 107 M year™" sr!
ml 0.5
m2 100.0
Cl 0.03
Mass of the disk 4.1x 10710 M,
Mass loss 1.3 x 107* M, year™

Fig.8. Intensity map in the continuum at 2.15 um obtained with
SIMECA for our best model parameters. The inclination angle is 55°,
and the central bright region is the flux contribution from the thin equa-
torial disk, whereas the smoother regions originate in the stellar wind.
The brightness contrast between the disk and the wind is globally ~30,
but can reach 100, if you compare the inner region of the disk with the
outer parts of the wind.

density contrast implies that we use a C'1 parameter smaller than
1,1i.e.,0.03, to keep a sufficient equator/pole density contrast and
a negligible equatorial expansion velocity (1 kms™).

The fit of the visibility in the continuum basically constraints
two parameters: the outer radius of the equatorial disk, which
will modify the visibilities for all the projected baselines, and
the inclination angle, which has a strong influence on the flatten-
ing of the projected equatorial disk into the skyplane. The outer
radius of the equatorial disk for our best model was set to 33 R,,
which is larger than that in the 25 R, found in Paper I, but still
in agreement with the 32 R, obtained for the companion orbit.
Moreover, the inclination angle we obtain with our best model is
55 + 5°, which is also larger, but in agreement with the inclina-
tion angle of 45 + 5° found in Paper I.

6.3. Line profiles

To put additional constraints on our modeling, we also try to fit
emission line profiles with SIMECA, namely He, HB, and Pag.

Ha Line Profile HE Line Profile
T T

4 T T 4 T

—— N

o L L L ol L L L
o5 640 6560 660 6600 1820 B0 880 4200

1860
AlAngstrom)
Bry Line Profile

0 L L L 0 L L L
1z7exio” | 1am0x10T  Lasexi0’  labdxi0’ | Lzgexio! 21827107 2184xI0T  2.066x107  2leB<I0’  aivoxio’
Ahngatrom) A(Angstrom)

Fig.9. Line profiles modeled with the SIMECA code using a thin disk +
polar wind scenario. Modeled profiles are dotted lines, whereas ob-
served ones are in solid lines. For Bry, the modeled profile (dotted
line) obtain with SIMECA is convoluted with a 15 A Gaussian, cor-
responding to the AMBER spectral resolution of 1500. The convoluted
Bry profile we obtain is the dashed line superimposed on the observed
one (solid line).

These lines were also used in Paper I, but following a quite dif-
ferent scenario: a nearly spherical expanding and rotating enve-
lope versus a thin disk + polar wind, used in the present pa-
per. Moreover, in this paper, we also used the Bry emission
line which is accessible to AMBER. We remind the reader that
the Ha and Hp line profiles were observed in April 1999, with
the HEROS instrument at la Silla (Chile), the Pag profile was
recorded on August 13, 2003, at the Observatorio do Pico dos
Dias (Brasil), and only the Bry line was contemporary to our
AMBER interferometric observations. Knowing that & Arae is
a variable star exhibiting line variations with typical timescales
of a few months, we will only use the global shape of these line
profiles to constrain the kinematics within the disk. We will not
try to simultaneously fit the intensity of all these lines, which is,
moreover, not possible, as shown in Paper I. In our new model,
these emission lines originate from the dense and thin equatorial
disk, and thus a fit of the shape of these lines will put strong con-
straints on the disk kinematics, since the disk is only supposed
to rotate around the central star. Again, this is quite a different
scenario from that in Paper I, where we used an expanding and
rotating nearly spherical envelope to fit the lines.

The observed Bry line profile does not show a double-peaked
structure, due to the medium (1500) AMBER spectral resolution
mode used for these first interferometric observations, since the
high (10000) AMBER spectral resolution mode was not avail-
able at this time. Nevertheless, we can see in Fig. 9 that af-
ter a convolution with a 15 A Gaussian, corresponding to the
AMBER spectral resolution, the agreement with the modeled
profile and the AMBER ones is satisfying. For the other lines, the
fit of the peak separation is in agreement with the Keplerian ro-
tation. As already discussed in Paper I, we recall that between
the 1999 (He and Hp profiles), the 2003 (Pag), and the 2005
(Bry) observations, we decreased the density at the base of the
stellar photosphere by 25% to fit the line intensity.
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Differential visibility across the Bry line profile for the By, By,

B, and Bj; baselines. The first picture from the top is the Bry line pro-
file. The solid lines are the fits we obtain with SIMECA from our best
models whereas the AMBER/VLTI data are the points with error bars.

Compared to Paper I, the agreement between the modeled
and observed He line profiles in Fig. 9 is not as good. We are
not able to reproduce the broad line wings, which were mainly
due to the nearly spherical expanding stellar wind used in our
previous model. In our new scenario, the geometrically thin and
rotating equatorial disk produces a narrower He line profile. To
obtain larger line widths, we should have taken into account
multiple diffusion that occurs preferentially in the line wings,
as shown by Poeckert & Marlborough (1979). This is espe-
cially true for He and Pag, but less pronounced for HB and Bry.
Nevertheless, we concentrate on the double-peaked separation,
which is very sensitive to the rotational velocity law used, and
as was already mentioned, the agreement we obtain was better
using a Keplerian rotating law within the disk.

6.4. Differential visibility modulus across
the Bry emission line

The differential visibility curves are plotted in Fig. 10 for the By,
B, B, and Bj baselines. The agreement between the modeled
visibility and the AMBER/VLTI data is very good. Moreover,
it was possible to reproduce the visibility decrease across the
Bry line profile, mainly due to the variation of the flux ratio be-
tween the unresolved star and the partially resolved circumstellar
environment, but also due to its shapes as a function of wave-
length. For the B, baseline mainly along the equatorial disk di-
rection, the By and B3 baselines close to the equatorial disk, the
curve, with an overall “U” shape, present a visibility increase at
the center of the line. This means that @ Arae observed within
a narrow spectral bandwidth of 15 A appears smaller at the cen-
ter of the emission line compared to its extension in the nearby
emission line wings, as seen in Fig. 12. On the contrary, for
the B, baseline oriented along the polar axis the visibility curve
presents a single “V” shape decrease at the line center. These

Wavelength (micron)

Fig. 11. Phase of the visibility across the Bry line profile for the By,
B, B,, and B3 baselines. The solid lines are the fits we obtain with
SIMECA from our best model, whereas the AMBER/VLTI data are the
points with error bars.

effects are mainly due to the kinematics within the disk and are
confirmed by the shape of the phase of the visibility, as we will
see in the following section.

6.5. Differential phase across the Bry emission line

The shape of the differential phase across the Bry line profile is
related to the photocenter displacement of the object as a func-
tion of wavelength and is very sensitive to the 8 law used in the
modeling, as already shown by Stee (1996). For our best model,
we used a Keplerian rotation within the disk and the resulting
visibility phases as a function of wavelength for the By, B, B>,
and Bj baselines, are plotted Fig. 11. Again, the agreement be-
tween the modeled phases and the AMBER/VLTI data is very
good, which is the first direct evidence of the Keplerian rota-
tion within a Be circumstellar disk. Nevertheless, to know if this
agreement is unique, we have tested different models with dif-
ferent disk rotational velocities following:

Ug(r, 6) o sin 9(1—:)ﬁ, (12)

with B between the constant rotation (8 = 0) and the angular mo-
mentum conservation (8 = 1.0), respectively 8 =0, 0.3, 0.4, 0.45,
0.5, 0.55, 0.7, and 1. Nevertheless, if you modify the 8 law and
still want to fit the doublepeaks of the Bry emission line profile,
you need to simultaneously modify the equatorial rotational ve-
locity of the star, since the inner part of the disk, supposed to
be in contact with the star’s photosphere, rotates at the same ve-
locity. Thus, we were obliged to take into account the shape of
the star photosphere and its distortion due to its fast rotational
velocity, as shown by Domiciano de Souza et al. (2003) for the
Be star Achernar, which was rotating close to its critical velocity,
and thus exhibits a flattened photosphere with an equatorial vs.
polar radius ratio of 1.5. In Fig. 13 we plotted the “beta” law
versus the equatorial rotational velocity that fit the doublepeaks
of the Bry line emission line profile, assuming a purely circum-
stellar rotating disk without expansion. This figure shows that if
we assume that the stellar rotation is between vmyin, correspond-
ing to the smaller measured vsini = 288 kms™! by Uesugi &
Fukuda (1970), with i = 55°, i.e., Umin = 350 kms™', and vmax,



68

21645A 21650 A

21640 A

21655 A

A. Meilland et al.: First direct detection of a Keplerian disk around a Arae

e =
21660 A 21665 A

21670 A

1AU

Fig. 12. Intensity maps across the Bry line profiles within spectral channels of 15 A, from which the differential visibility modulus and phase are
estimated. Note that to increase the image contrast, the central star and the continuum emission have been subtracted.
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Fig. 13. B parameter as a function of the equatorial velocity, taking into
account the stellar photosphere deformation due to its fast rotation. The
solid line corresponds to physically possible cases, whereas the dashed
line corresponds to rotational values larger than the “breakup” velocity.
The dash-dotted line also corresponds to unrealistic values, but in this
case we have not taken into account the stellar photosphere distortion
larger than 1.5 R, at the equator. vy, = 351 kms™! corresponds to the
minimum vsini found in the literature for this star, i.e., 288 kms™', by
Uesugi & Fukuda (1970) with i = 55°.

corresponding to the critical velocity for this star, i.e., vpmax =
503 kms™'; the 8 parameter must lie between 0.33 and 0.54.
This last value is in better agreement with the upper value of
the measured vsini, 375 kms~!, by Bernacca & Perinotto (1970)
with i = 55°, i.e., v = 457 kms™! at the equator which, may be
a good indication that & Arae is rotating very close to its critical
velocity.

Moreover, to be more quantitative, we have computed the
total 2 from our best model as a function of the 8 parameter.
The results are plotted Fig. 14 and we clearly see that better
agreement (2, ) is obtained for a rotating law very close to the

Keplerian rotation, i.e.,)(fﬂin =0.48 + 0.04.

6.6. Is the geometrically thin and rotating disk scenario
unique?

Since our Keplerian disk + polar enhanced winds scenario seems
to successfully reproduce all the available observables (i.e.,

Xrin

0 L L I I
0.0 0.2 0.4 0.6 0.8

17'0
8

Fig. 14. x* from our models and the AMBER data plotted as a function

of the 3 parameter. 2. is the minimum value obtained for a model with

B =0.48, which is very close to the Keplerian rotation (3 = 0.5).

photometric, spectroscopic, polarimetric, and interferometric)
we may wonder if this scenario is really unique, especially due
to the number of parameters used in the SIMECA code. Thus,
we have tested two other scenarios; the first one is based on the
same global geometry of our best model, but we have now added
an expansion component produced by an equatorial stellar wind.

Since the peak separation of the line profiles depends on both
components of the velocity field, i.e., expansion and rotation, we
have to decrease the rotational velocity used in our best model to
keep the same observed peak separation. Remembering that the
lowest possible value of the rotational velocity is 351 kms™!,
we can only use a maximum value of 100 kms™' for the ex-
pansion equatorial terminal velocity. The corresponding differ-
ential visibilities and phases we obtain are plotted in Fig. 15.
In this case, the decrease of the differential phase amplitude
variations is due to the smaller value used for the rotating
component. If the envelope was only in spherical expansion
due to a spherical stellar wind, the phase variation across the
Bry line would be zero, since there is no photocenter displace-
ment for a spherically symmetric velocity field. On the contrary,
if you have a purely rotating disk, the photocenter displace-
ment will follow the projection of the isovelocity regions and
will produce a typical “S-shape”, as shown Fig. 11. Thus, a de-
crease of the rotational velocity field component regarding the
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expansion component globally produces the smaller differen-
tial phase amplitude variation shown in Fig. 14. The ampli-
tude of the differential visibility across the line remains almost
the same, since it is less sensitive to the kinematics within the
disk, but more sensitive to a global geometric change of the
circumstellar environment, to a change in the star versus enve-
lope flux ratio in the line, and to the continuum which remains
unchanged by modifying the velocity fields. Nevertheless, the
shape of the differential visibility is strongly modified and now
presents a “V” shape, as was already mentioned in Sect. 6.4. This
shape variation is due to the fact that the expansion versus rota-
tion ratio is increasing in the equatorial region, and the difference
between the pole versus equator kinematics is less pronounced
when adding an equatorial expansion component. This analy-
sis exhibits the importance of spectrally resolved interferometric
measurements for the study of the kinematics within circumstel-
lar disks.

The second scenario is based on a quasi-spherical model like
the model 3 already described in our “toy story” section. The
kinematics used are very close to our thin disk + polar enhanced
winds model, (i.e., Keplerian rotation with a 1 kms™! equato-
rial terminal velocity), but in this later case the disk is rather
geometrically thick. Again, the corresponding differential visi-
bilities and phases we obtain are plotted in Fig. 15. Since the
kinematics remains mostly unchanged, the fits of the differential
phases are as good as for our best model, but since the geometry
of the disk is different, the agreement with the differential visi-
bilities is not as good. Again, thanks to the same disk kinematics,
the shape of the differential visibilities is very similar, but their
amplitudes are not well reproduced. Nevertheless, these differ-
ences remain very small for an inclination angle of 55°, and it
is very hard to put an upper limit for the disk opening angle
using this method, especially regarding the actual errors on the
AMBER absolute calibrated visibilities. On the other hand, this
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study clearly shows that the equatorial region is a Keplerian ro-
tating disk rather than an expanding wind.

7. Discussion

This study points out three important results touching lively
debated issues:

7.1. Keplerian rotation

There were already some indications by other theoretical stud-
ies that the disk may follow the Keplerian rotation, for in-
stance the results obtained by Hanuschik (1995) regarding shell
lines produced within a Keplerian disk in hydrostatic equilib-
rium. Hanuschik (1996, 2000) also investigates the geometrical
structure of the emitting part of circumstellar envelopes around
Be stars and found a good agreement with spectroscopic data,
using a thin disk in vertical hydrostatic and horizontal centrifug-
inal equilibrium, similar to a Keplerian accretion disk. These re-
sults were confirmed by Rivinius (1999), presenting high reso-
lution echelle spectra for 6 B-type stars that were supposed to be
seen edge-on, and in good agreement with Hanuschick’s mod-
els for the formation of shell lines in circumstellar disks with
Keplerian rotation. In a more recent paper, Rivinius (1999) pro-
poses a scenario where the disk is no longer a completely sta-
tionary structure, but rather a succession of outbursts that may
form rings. But even within this scenario, part of the ejected
matter attains a sufficiently high angular momentum to form
a roughly Keplerian disk, at least for the immediate period fol-
lowing the outbursts. Finally, another indirect argument in favor
of a Keplerian disk is the success of the global oscillation mod-
eling already outlined in the paper review by Porter & Rivinius
(2003). Thus, our results may confirm the widely accepted fact
that circumstellar disks around Be stars are in Keplerian rotation.

7.2. Stellar rotation

As already mentioned in Sect. 6.5 we found that @ Arae must
be rotating very close to its critical velocity, since we obtain
Z—““ ~ 91%. This value is far above the conservative estimates of
~75% usually found in the literature for Be stars. The fact that
Be stars may be rotating much closer to their critical velocities
than is generally supposed was already outlined by Townsend
et al. (2004) and Owocki (1996). This nearly critical rotation has
quite profound implications for dynamical models of Be disk
formation and may be the clue for the Be phenomenon. It may
bring sufficient energy to levitate material in a strong gravita-
tional field, or at least help other physical processes such as pul-
sation or gas pressure provide sufficient energy and angular mo-
mentum to create a circumstellar disk. Moreover, observational
evidence of this nearly critical rotation are growing, such as the
results obtained by Domiciano et al. (2003) using interferomet-
ric VINCI/VLTI data of Achernar. They measured a rotation-
ally distorted photosphere with an apparent oblateness of 1.56,
which cannot be explained using the classical Roche approxima-
tion. This scenario follows the original picture by Struve (1931)
of a critically rotating star, ejecting material from its equatorial
regions.

7.3. Polar wind enhancement

Our interferometric measurements shows evidence of a polar
wind enhancement (see Fig. 8) that was already predicted for

almost critically rotating stars. For instance, Cranmer & Owocki
(1995) and Owocki & Gayley (1998) studied the effects of
limb darkening, gravity darkening, and oblateness on the radi-
ation driving mechanism, and found that the tendency for the
higher flux from the bright poles to drive material toward the
darker equatorial region is outweighed by the opposite tendency
for the oblateness of the stellar surface to direct the radiative
flux to higher latitudes, i.e., away from the equator. The pa-
per review by Porter & Rivinius (2003) also outlines the ef-
fect of the inclusion of nonradial line-driving force which re-
duces the effect of the wind compression to zero and, taking
into account the gravity darkening, results in a polar wind en-
hancement. This physical effect goes in the opposite direction
to the one proposed for the Wind Compressed Disk model by
Bjorman & Cassinelli (1993). In a recent paper, Kervella &
Domiciano de Souza (2006) have shown an enhanced polar wind
for the Be star Achernar, whereas this Be star presents no hydro-
gen lines in strong emission. Thus, it seems that a significant
polar wind may be present, even if the star is still in a normal
B phase, i.e., this enhanced polar wind does not seem to be re-
lated to the existence of a dense equatorial envelope, as already
outlined by Kervella & Domiciano de Souza (2006).

8. Conclusion

1. Thanks to these first spectrally resolved interferometric mea-
surements of a Be star at 2 um, we are able to propose a pos-
sible scenario for the Be star & Arae’s circumstellar environ-
ment, which consists of a thin disk + polar enhanced winds
that is successfully modeled with the SIMECA code.

2. We found that the disk around a Arae is compatible with
a dense equatorial matter confined in the central region,
whereas a polar wind is contributing along the rotational axis
of the central star. Between these two regions, the density
must be low enough to reproduce the large visibility modu-
lus (small extension) obtained for two of the four VLTI base-
lines. This new scenario is also compatible with the previous
MIDI measurements and the fact that the outer part of the
disk may be truncated by a unseen companion at 32 R,.

3. For the first time, we obtain the clear evidence that the disk
is in Keplerian rotation, closing a debate that has continued
since the discovery of the first Be star y Cas by Father Secchi
in 1866.

4. We found that @ Arae must be rotating very close to its criti-
cal velocity.

5. These observations were done using the medium (1500)
spectral resolution of the AMBER/VLTI instrument and are
very promising for the forthcoming AMBER high spectral
resolution observational mode (10000) and the coupling of
the Auxiliary Telescopes (ATs) on the VLTI array.
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7.2.3 Oscillation a un bras :x Canis Majoris

Je présente ici I'article A&A Meilland, Millour et al. 2007accepté pour publication pré-
sentant les premiers résultats a trés haute dynamiqueétaild’ Bex CMa. Cette étoile Be
était supposée étre résolue par l'instrument AMB®ER| car elle est relativement proche
(230+30pc) et présente une raie d’émissiofffisamment forte pour supposer une enveloppe
étendue. Cependant, cette étoile présente une enveloppeaéiment peu étendue dans le
continu et donc elle est quasiment non résolue par I'intenfi@tre. Cela fut donc uchallenge
d’extraire des données un signal exploitable, sans congptatcun calibrateur spécifique ne
fut observé pour cette étoile. Une étude détaillée de laitgudes données et des autres ca-
librateurs a cependant permis d’extraire des visibilitd&dentielles et phasesftérentielles,
utilisées pour une exploitation avec le modéle physiqueESIM par A. Meilland.

ARTICLE

An asymmetry detected in the diskc@Ma with the
VLT/AMBER

Résumeé : Nous présentons ici les premiers résultats de I'étude géaué et cinématique de
I'environnement circumstellaire de I'étoile BeCMa dans la raie d’émission Bret dans son
continu proche. Nous avons utilisé I'instrument AMBERTI utilisé en bande K qui fournit
une résolution spatiale de 6mas et une résolution spedegl®00 pour étudier la cinématique
a l'intérieur méme du disque et en déduisons une loi de ootalde maniere a obtenir plus de
contraintes cinématiques nous utilisons aussi un spedtegie résolution de la raie Baob-
tenu en décembre 2005 ®bservatorio do Pico do Dioau Brésil et répertorions le profil de
variation spectral ¥R et la densité spectrale d’énergie a partir de la littémtkn utilisant les
visibilités différentielles et les phasedi@rentielles dans la raie Bt nous détectons une asym-
métrie dans le disque. De plusCMa est dificile a situer dans le cadre du scénario classique
des étoiles Be, c’est a dire une étoile en rotation rapidel@ale sa vitesse de dislocation en-
tourée d’'un disque circumstellaire en rotation Kepleriand'un vent polaire important. Nous
trouvons quec CMa n’apparait pas comme un rotateur rapide, que la loi ddiont du disque
n'est pas Keplerienne et que la détection d’une asymmeédrigas dificilement explicable par
le modele classique d’oscillation a un bras du disque.
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ABSTRACT

Aims. We study the geometry and kinematics of the circumstellar environment of the Be star xk CMa in the Bry emission line and its nearby
continuum.

Methods. We use the AMBER/VLTI instrument operating in the K band, which provides a spatial resolution of about 6 mas with a spectral
resolution of 1500, to study the kinematics within the disk and to infer its rotation law. To obtain more kinematical constraints we also use a high
spectral resolution Pag line profile obtain in December 2005 at the Observatorio do Pico do Dios, Brazil and we compile V/R line profile variations
and spectral energy distribution data points from the literature.

Results. Using differential visibilities and differential phases across the Bry line we detect an asymmetry in the disk. Moreover, we found that
k CMa seems difficult to fit within the classical scenario for Be stars, illustrated recently by @ Arae observations, i.e. a fast rotating B star close to
its breakup velocity surrounded by a Keplerian circumstellar disk with an enhanced polar wind. We discuss the possibility that « CMa is a critical
rotator with a Keplerian rotating disk and examine whether if the detected asymmetry can be interpreted within the “one-armed” viscous disk
framework.

Key words. techniques: high angular resolution — techniques: interferometric — stars: emission-line, Be — stars: individual: Keplerian rotation —
stars: individual: kK CMa — stars: circumstellar matter

1. Introduction envelope in Be stars, which probably depends on the dominant
mass ejection mechanisms from the central star and on the way
the ejected mass is redistributed in the near circumstellar envi-
ronment. Meilland et al. (2006) reported theoretical spectral en-
ergy distributions (SEDs), Bry line profiles and visibilities for
two likely scenarios of the disk dissipation of active hot stars,
and account for the transition from the Be to the B spectroscopic
phase.

x CMa (HD 50013, HR 2538) is one the brightest Be stars
in the southern hemisphere (V = 3.8, K = 3.6). It is classified
as a B2IVe star, and the distance deduced from the Hipparcos
parallax is 230 = 30 pc. The measured vsin i values range
from 220 kms™' (Dachs et al. 1989; Mennickent et al. 2004;
Okazaki 1997; Prinja 1989) to 243 km s! (Zorec et al. 2005),
its radius is 6 R (Dachs et al. 1989; Prinja 1989) and its mass is
10 My (Prinja 1989).

The “Be phenomenon” is related to hot stars that have exhib-
ited Balmer lines at least once in emission, with infrared ex-
cess produced by free-free and free-bound processes in an ex-
tended circumstellar disk. There is now strong evidence that
the disk around the Be star a Arae is Keplerian (Meilland
et al. 2007) and that this dense equatorial disk is slowly ex-
panding. However, there is also evidence for a polar enhanced
wind. This was predicted for almost critically rotating stars,
and thus for a large fraction of Be stars. Recently, Kervella &
Domiciano de Souza (2006) showed an enhanced polar wind
for the Be star Achernar ever though this Be star presents no
hydrogen lines in strong emission. Thus, it seems that a sig-
nificant polar wind may be present even if the star is still in
a normal B phase, signifying that this enhanced polar wind is

not related to a dense equatorial envelope. However many issues
remain unsolved about the structure of the circumstellar

* Based on observations collected at the European Southern
Observatory, Paranal, Chile, within the guaranteed time programme
074.A-9025CA).

http://www.aanda.org

The mass and radius determination of a Be star is not an
easy task. For instance if we assume values of masses and radii
from the Harmanec (1988) compilation, in agreement with
Schaller et al. (1992) non-rotating evolutionary models, for the

http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361:20065410
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Table 1. Mass and radius determination for x CMa from the
Harmanec (1988) compilation for the effective temperatures given by
Popper (1980), Prinja (1989) and Fremat (2005).

Ter Mass  Normal radius Radius from
inK in Mg in Ry parallax in Ry
20000  6.60 3.71 7.25 (6.46 — 8.24)
23100 8.62 4.28 6.26 (5.59 - 7.13)
25800 10.72 4.83 5.59 (4.98 — 6.36)

effective temperatures used by Popper (1980), Prinja (1989) and
Fremat (2005), we obtain the Table 1.

Thus, for a main sequence star the stellar radius should be
smaller than the 6 R, we have adopted, however, our radius esti-
mate based on the parallax and the chosen V magnitude from the
correlation between the brightness and emission strength, as pro-
posed by Harmanec (2000), gives the range of radii comparable
to the 6 Ry used in our modeling.

The star exhibits a large IR-excess and strong emission
in the hydrogen lines making it a good candidate for the
AMBER/VLITI spectro-interferometer (Petrov et al. 2007) using
medium spectral resolution (1500). Our aim is to study the ge-
ometry and kinematics of the circumstellar environment of this
star as a function of wavelength, especially across the Bry emis-
sion line and to detect any signatures of a possible asymmetry of
its circumstellar disk, as already observed through a violet to red
peak ratio V/R ~ 1.3 (Dachs et al. 1992; Slettebak et al. 1992).

2. Observations and data reduction

Dedicated observations of k CMa were carried out during the
night of December 26th 2004 with the three VLTI 8m ESO
telescopes UT2, UT3 and UT4 (see Table 3 for the base-
line configurations). The data were reduced using the amdlib
(v1.15)/ammyorick (v0.54) software package developed by the
AMBER consortium. It uses a new data processing algorithm
adapted to multiaxial recombination instruments called P2VM
(Pixel To Visibility Matrix algorithm). The squared visibility es-
timator is computed from the basic observable coming from this
algorithm, the coherent flux (i.e. complex visibilities frame by
frame multiplied by the flux) and the estimated fluxes from each
telescope. The principles of the general AMBER data reduction
are described in more detail by Millour et al. (2004) and Tatulli
et al. (2007).

The complex coherent flux allows one to compute differen-
tial phase, i.e. the averaged instantaneous phase substracted from
achromatic atmospheric OPD and a wavelength-averaged refer-
ence phase. This means that the differential phase is the differ-
ence between the phase of the source complex visibility and a
mean OPD. This leads to an average differential phase equal to
zero on the observed spectral window and the lost of the object’s
phase slope over the wavelengths. This technique allows one to
retrieve partial information about the object’s phase and is al-
most equal to the object’s interferometric phase if we have some
spectral channels in which we know that the object’s phase is
zero.

It also allows one to compute “differential” visibility (as de-
fined in Millour et al. 2007), i.e. the instantaneous modulus of
the complex visibility divided by the averaged visibility in all
the wavelengths excepted the working one. This leads to an av-
erage differential visibility equal to 1 in the continuum. It has
the advantage over the “classical” visibility estimator of being

Table 2. Calibration star diameters estimated from spectro-photometric
indices (computed as in Bonneau et al. 2006) and their associated errors.

Star Diameter (mas)  Error (mas)
HD 75063 0.50 0.08
HD 93030 0.454 0.006

almost insensitive to rapid frame-to-frame variations of visibil-
ity (due to vibrations or atmospheric jittering for example) and
therefore one can expect the differential visibility observed to be
more precise than the classical visibility estimator given the cur-
rent vibrations in the VLTI infrastructure, and even though the
continuum visibility information is lost in this observable.

Differential data reduction is described in detail in Millour
et al. (2007).

Reducing the K CMa data with good accuracy is difficult to
achieve. We encountered specific problems related to this data
set. Therefore, in addition to the tools furnished by the default
package, some specific processing was added to reach the best
precision on the interferometric observables.

— No specific data were available to calibrate the fringe con-

trast of k CMa. We therefore looked at calibration stars ob-
served during the same night for other stars and corrected
their visibilities averaged over the [2.13—2.21] um observed
spectral range from their estimated diameters (see Table 2)
to monitor the instrumental+atmospheric transfer function
(see Fig. 1). This transfer function is the visibility of a point
source measured by the instrument, allowing us to correct
the raw visibilities for the science star for the instrumental-
specific visibility loss. The scattering over time of the vis-
ibilities gives the dispersion due to the instrumental drifts
and atmospheric fluctuations during the observing time. This
leads to a visibility dispersion estimate of 0.05 for each
star, which leads to an error on the calibrated visibilities
of 0.07 (V2 x 0.052).
Then we interpolate the estimated transfer function to the
time of the science star observations (as in Perrin et al.
2003). The [2.13-2.21] um averaged visibility of k CMa is
close to 1.0 with an uncertainty of 0.07 on all the observed
base lengths. This would normally be unacceptable for the
wavelength-dependence study of the visibilities, but as ex-
plained before, we expect to have differential visibility and
differential phase estimators that are much more precise than
the visibility estimator.

— The lack of dedicated calibration star for k CMa should
have lead to an inability to spectrally calibrate the differ-
ential observables, but fortunately another calibration star
(HD93030) was observed two hours later within almost the
same spectral window, which means that the spectrograph
grating did not move but that the detector window was not
exactly the same as for xk CMa, allowing us to use the inter-
secting spectral channels between the two observations with-
out any calibration problems. Detailed data analysis of cal-
ibration stars tends to demonstrate that the main pattern on
differential observables comes from a fiber-injection pattern
(i.e. an AMBER internal instrumental effect) and that it is
stable over several minutes in the 1072 range for the differ-
ential visibilities and 1072 radians for the differential phase
at medium spectral resolution (R ~ 1500, see for instance
Vannier et al. 2005).

This allowed us to correctly calibrate the differential visibility
and the differential phases (see Fig. 2). In order to ensure our
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Fig. 1. Raw absolute visibilities of calibration stars corrected for their
angular diameters and averaged over the [2.13-2.21] um window, al-
lowing us to monitor the instrumental+atmospheric transfer function
(points respectively around 1h in red and 7 h in blue). For compari-
son we have overplotted the raw visibilities of xk CMa (around 3 h in
green). The k CMa visibilities have the same value as the instrumen-
tal+atmospheric transfer function within the error bars, leading to a cal-
ibrated visibility of 1, i.e. a non resolved or poorly resolved object on
all baselines.

calibration, we checked that all the features mentioned in this
article are present in the uncalibrated data, and not added by
noise effects produced by the calibrator star.

We could expect to see an effect in the closure phase, but its
modulation seems to be of the order of the amplitude of the error
bars (3° or 0.05 radians), which means that we do not see any de-
tectable signal in the closure phase. This non-detection confirms
the result of the visibility and the low amplitude of the modula-
tion on the differential phases: the object is almost non-resolved
or barely resolved by the interferometer on the considered base-
lines (80 m maximum).

What we see in the observed data is a decrease in the dif-
ferential visibilities in two of the three baselines of the order
of 0.07, much larger than the error bars (0.02 for the differential
visibilities). This can be explained by an envelope larger than the
star, visible in the emission line.

We observe also a modulation in the differential phase
of the order of 5° (0.09 radians), also higher than the error
bars (2° or 0.03 radians). The modulation of the differential
phase show a “sine arch” shape, typical of a rotating object or
a bipolar outflow but also shows an asymmetry, mainly on the
baseline UT2-UT3 (B1).

In order to obtain more kinematical constraints the star has
also been observed in the J2 band (1.2283-1.2937 um) with
the 1.6 m Perkin-Elmer telescope and Coudé spectrograph (with
R = 10000) at the Observatério do Pico dos Dias, Laboratdério
Nacional de Astrofisica (LNA), Itajubd, Brasil. The spectra were
recorded on the night of 20/21 November 2005, at seven dif-
ferent positions along the slit using the Camara Infravermelho
(CamlV) detector. The images of the darkfield were subtracted
from each star’s spectral image, wavelength calibration image
and five flat-field images. For the sky image we obtained the
median combination of the star’s spectral images (divided previ-
ously by the average of flat-field images). The sky image was
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Fig.2. From top to bottom: Paj line profile from the Observatorio
do Pico dos Dias, Brazil (dotted line) with our best model fit (plain
line), Bry line profile, differential visibilities and differential phases
for the three baselines. For each plot, the dots with errors bars are
AMBER/VLTI data and the solid line is from our best SIMECA model
(see Sect. 4).

subtracted from stellar images and the one-dimensional spec-
tra were extracted and calibrated in wavelength using the stan-
dard TRAF! procedures. The continuum normalization around
the Pag line was performed using our software. The average pro-
file of the line, which was used to constrain the kinematics within
the disc, is plotted in Figs. 2 and 5.

3. Envelope extension and flattening

In this section we present the AMBER data to obtain an estimate
of k CMa’s envelope geometry and extension. Assuming that the
measured visibility in the continuum, V., is only due to the cen-
tral star and its circumstellar envelope and that the envelope is
optically thin in the continuum, we can write:

_ VeeFeo + ViF.

V.
c F.

(€]

! IRAF is distributed by the National Optical Astronomy
Observatories, which is operated by the Association of Universities for
Research in Astronomy (AURA), Inc., under cooperative agreement
with the National Science Foundation.
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Fig.3. « CMa’s Spectral Energy Distribution (SED) from SIMBAD
CDS (triangles). Dotted line: emission from the central star assuming
a black body with R, = 6 Ry, Tex = 22500 K and d = 230 pc. Dashed
line: free-free and free-bound envelope contribution from the SIMECA
code between 0.3 and 100 um. Plain line: Central star emission + enve-
lope contribution.

where V.. and F. are respectively the envelope visibility and
flux in the continuum, V, and F, are the star visibility and flux
in the continuum and F, = F¢. + Fy.

The total flux is normalized, i.e. F; = F¢. + F, = 1. Since
the star is fully unresolved ¢, ~ 0.25 mas (assuming a 6 R
seen at 230 pc) which corresponds to V, > 0.99 for the longest
baseline at 2.1 um, we assume in the following that V, = 1. In
order to estimate V.. we still have to determine the star and the
envelope contributions at 2.1 ym. Using the fit of the SED given
in Fig. 3 we estimate that at this wavelength the stellar emission
is similar to the envelope contribution, i.e. Fy = F¢. = 0.5.

We have the same relation for the visibility in the Bry line:

— VerFer + Ve Fe

Ve
F,

@)
where V; and F, are respectively the measured visibility and flux
in the Bry line. V, and F, are previously defined and V,, and
F,, are the visibility and flux only due to the Bry line, i.e. with-
out any stellar contribution and envelope continuum. Using the
AMBER Bry emission line profile plotted in Fig. 2 and neglect-
ing the underlying broadened photospheric absorption line, we
obtain F; = 0.5 and F; = 1.5 at the center of the line.

The corresponding visibilities, deduced from Egs. (1) and (2)
and from the measurements shown in Fig. 2, are given in Table 3.
Using a uniform disk model for the envelope contribution, for
each measurement, we also estimate in Table 3 the correspond-
ing angular diameters in the continuum and in the Bry line. Since
the envelope is marginally resolved in the continuum we simply
put an upper limit to its angular size.

The envelope extensions in Bry given in Table 3 are strongly
dependent on the sky-plane baseline orientation as seen in Fig. 4,
where we plotted the x CMa (unresolved star + uniform disk)
model diameters as a function of the baseline orientation.

The « CMa circumstellar disk seems to be elongated
along B, but since we only have 3 visibility measurements we
cannot accurately determine the angular position of the major-
axis assuming an elliptical circumstellar disk. The envelope flat-
tening given by the semi-major and semi-minor axis ratio, is
about 2 + 0.7. Assuming that the disk is geometrically thin (i.e.
its opening angle is only a few degree) we can estimate the range
for the inclination angle i: 39° < i < 68°. The lower limit of 39°
relies on the lack of constraint on the disk opening angle.

Table 3. Bry visibilities measured in the continuum (V,) and visibility
drop within the Bry line (V,/V,). V; calculated from the measured V, and
Vi/V. ratio. The deduced envelope contribution in the continuum (V)
and in the line (V) is given for each baseline. The corresponding an-
gular diameters in the Bry line (¢,) and the nearby continuum (¢,.) are
computed using a uniform disk model for each envelope measurement.
The corresponding extension in stellar radii are also given, assuming a
6 R, star at 230 pc.

Base n° 1 2 3
Baseline UT2-3 UT3-4 UT2-4
Length (m) 42.7 59.3 80.8
PA (°) 51.6 128 97.1
Ve >0.93 >0.93 >0.93
Vi/Ve 0.93 +0.02 0.95 +0.02 0.9 +£0.02
V; 0.85<V, <095 087<V,<097 0.82<V,<0.92
Vee >0.86 >0.86 >0.86
Ver 0.69 < V; < 0.85 0.75 < V; <0.91 0.60 < V,, < 0.76
¢ (Mas) <3.6 <2.6 <1.9
Py (Mas) | 3.7 < s <55 20<¢pe<3.6 2.6<¢y <34
Gec (Dy) <15.5 <11.2 <8.2
Per (D) [15.9 < ey < 23.7 8.6 < ey < 154 11.2 < ¢y < 14.6
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Fig.4. k CMa diameters in the Bry line, assuming an unresolved star
+ uniform disk models, as a function of the baseline position angle (in
mas). The length of each plot corresponds to the error bar measurement
whereas diameters are given by the center of each error bar.

4. SIMECA modeling

In order to obtain quantitative fundamental parameters of the
central star and its circumstellar disk, we used the SIMECA
code developed by Stee (1994) and Stee & Bittar (2001) to
model the k CMa circumstellar environment. Since this code
was axi-symmetric we made substantial modifications in order
to introduce a longitudinal dependence of the envelope den-
sity as shown in the AMBER data plotted Fig. 2. To constrain
the kinematics within the disk we use a Pag line profile ob-
tained in December 2005 at the Observatorio do Pico do Dios,
Brazil and plotted in Fig. 5. This profile is strongly asymmet-
ric with a V/R double peak of ~1.3. This V/R > 1 is usually
interpreted in terms of a viscous disk similar to accretion disks
where the gas and angular momentum are diffused outward by
magnetohydrodynamic viscosity (Lee et al. 1991). Considering
the time-dependent structure of the isothermal viscous disk,
Okazaki (1997) showed that “one-armed” density waves can
propagate within the disk and should reproduce the observed
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Fig.5. Upper picture: k CMa PaB line profile observed in
December 2005 at the Observatorio do Picos dos Dias, Brazil (solid
line). Estimated symmetric part of the Paj profile (dotted line) using an
axi-symmetric model. The asymmetric residue corresponds to the emis-
sion of “one-armed” over-density (dashed line). Bottom picture: differ-
ential phase variation measured along the B, baseline (dots with errors
bars) and theoretical phase from the SIMECA code.

V/R variations from V/R > 1 to V/R < 1 seen in the line profiles
(Hummel & Hanuschik 1997). Such variations were detected for
many Be stars, with periods from a few years to over a decade
(Hanuschik et al. 1995; Telting et al. 1994). But in the case of
«x CMa the V/R ratio has remained constant for the last twenty
years (Dachs et al. 1992; Slettebak 1992).

In Fig. 5 we over-plotted the supposed “symmetric part”
of the Pag line profile, using an axi-symmetric model, and the
asymmetric residual that may be produced within the “one-
armed” oscillation over-density. This effect must be compati-
ble with the asymmetric differential phase variation across the
Bry line for the B; baseline plotted in the bottom part of Fig. 5
since the emitting regions in Paf and Bry must be very close
each together. The asymmetric contribution to the Bry emis-
sion is about 20 to 30% of the total emission in this line
whereas the mean projected velocity of the inhomogeneity is
—130 + 20 kms~'. Using a SIMECA model at 230 pc we de-
termined that the projected separation between this over-density
photocenter and the central star is about 6.5,.

The parameters obtained for our best model are given in
Table 4 with the corresponding spectroscopic and interferomet-
ric observables of Fig. 2. This best model includes an over-
density along the disk major axis at +20°, corresponding to an
over-luminosity of 30% of the total flux in the line, and the
agreement with the AMBER/VLTI data, the SED (Fig. 3) and
the Pag line profile is very good, as can be seen in Fig. 2. The
agreement with the differential visibility and phase across the
Bry line for the three bases validates the chosen disk geometry
and kinematics. The 2.1 um continuum visibilities obtained with
the 3 baselines, V; = 0.92, V, = 0.96 and V3 = 0.94 are also
compatible with the 0.93 lower limit measured with AMBER.
The corresponding continuum intensity map in the continuum
at 2.15 um is plotted in Fig. 6. The evaluation of the uncertain-
ties of the parameters of our model is beyonf the scope of this
work and will be studied in depht when more constraining data
is available.

Table 4. Parameters for the xk CMa central star and its circumstellar
environment for the best axi-symetric model.

parameter value
Ter 22500K + 1000
Radius 6Ryx1
Inclination angle i 60° + 10
Equatorial rotation velocity 240 kms™! +20
rotation law exponent 0.32+0.1
Photospheric density (ophot) 4x107" gem™@ £2x 107!
Equatorial terminal velocity 1kms™' + 10

1000 km s~ + 100
2x 107" M, year™ sr! £ 0.5 x 107!

Polar terminal velocity
Polar mass flux

ml 10+5

m2 102

Cl 30+ 10
Envelope outer radius 23R, 2
Major axis position +28°+5

Over-density position along the disk major axis

Fig. 6. Intensity map in the continuum at 2.15 ym obtained with
SIMECA for our best model parameters. The inclination angle is 60°,
the central black dot represents the k CMa photosphere (0.25 mas); the
bright part in the equatorial disk is produced by the over-density which
is oriented along the B baseline. This over-density is also responsible
for a 30% emission excess in the asymmetric V part of the Bry line.

5. Discussion

Following recent AMBER/VLTI and MIDI/VLTI observations
of @ Arae, Meilland et al. (2007) concluded that this classi-
cal Be star fits very well within the classical scenario for the
“Be phenomenon”, i.e. a fast rotating B star close to its breakup
velocity surrounded by a Keplerian circumstellar disk with an
enhanced polar wind. This scenario was also confirmed for the
Be star Achernar by Kervella & Domiciano de Souza (2006) us-
ing VLTI/VINCI data, even if, for this latter case, the star was
not in its active Be phase, i.e. without any strong emission line
and no circumstellar disk. Nevertheless, Achernar is still a nearly
critical rotator and shows an enhanced polar stellar wind. We
will see in the following that x CMa does not fit very well within
this classical scenario.

5.1. Is k CMa a critical rotator?

If x CMa was rotating close to its breakup velocity, i.e. V. =
463 km s}, the inclination angle would be around 28° in order
to obtain a measured vsin i = 220 kms™!. With this inclina-
tion angle the maximum flattening corresponding to a geomet-
rically very thin disk is 1.12. Since we measure a flattening of
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about 2 + 0.7, this inclination angle can be ruled out. In our best
SIMECA model the star is rotating at only 52% of its critical
velocity. We may argue that the measured elongation is not the
envelope major axis but rather the enhanced polar wind. In this
case the projected axis of the Be envelope is not identical to the
rotation axis of the star. Nevertheless, in order to obtain an asym-
metry in the jet we need an extended optically thick disk, per-
pendicular to the jets directions, that may screen at least one part
of the jet-like structure. Such an extended optically thick disk
should have been detected with the AMBER instrument which
is not the case in our data.

The value of the projected rotational velocity for an early-B
star can be systematically affected by pseudo-photosphere, un-
recognized optically thick parts of the Be envelope as shown
by Harmanec (2002) for y Cas. He obtains for this star a vsin i
of 380 kms™! instead of the often quoted value of 230 kms™!
from Sletteback (1992). Nevertheless, taking the largest value
for k CMa from the literature from Zorec (2005) who found a
vsin i = 243 kms™! we still obtain an inclination angle of 32°
which again is not in agreement with our measured flattening.
If the discrepancy between the measured vsin i and the “real”
one is larger it may be possible that xk CMa is still a critical
rotator but it requires a factor of 2 between the measured and
the true vsin i, which we found unrealistic. Even if Townsend
et al. (2004) include the gravity darkening effect on the vsin i
values of rigid early-type rotators, assuming a rotation rate /€,
of 0.95, they conclude that classic vsin i determinations for BO
to B9-type stars can be underestimated by 12 to 33%, far from
a factor of 2. Moreover, a recent paper by Frémat et al. (2005)
studying the effect of the gravitational darkening on the deter-
mination of fundamental parameters in fast rotating B-type stars
found that on average the rate of angular velocity of Be stars
attains only Q/Q. ~ 0.88.

Frémat et al. (2005) estimate k CMa’s effective tempera-
ture to be 25790 + 713 K, a value significantly larger than the
22500 K used in our modeling. Moreover, Harmanec (2000)
found a positive correlation between the emission strength and
brightness in the optical. Therefore we may use the minimum
observed V magnitude of about 3.5 to estimate the radius of the
central star. Combining with the Hipparcos parallax and its error
we obtain a radius between 9 and 14 solar radii. Using the Teq
of 25790 K and a radius of 14 R, we obtain a stellar luminosity
larger by a factor of 8 than our modeling and thus it is not pos-
sible to obtain a good agreement with the observed SED plotted
Fig. 3. We are more confident in our 6 R used for our mod-
eling and our finding that k CMa seems not to be a critical ro-
tator. Nevertheless, regarding the uncertainties and the large er-
rors of all measurements the breakup velocity cannot be totally
excluded.

5.2. Is the rotation law within the disk Keplerian?

A Keplerian rotation law would produce a narrower double-
peaked separation in the Pag line profile. Using a simple axi-
symmetric Keplerian disk model the double-peak separation
would be about 90 kms™! whereas we measure an asymmetric
double-peak separation of about 160 kms~'. Even if we subtract
the emission of the over-density producing a larger double-peak
separation by contributing to the V peak of the emitting Pag line,
we still obtain a double-peak separation of about 120 kms™!
(see Fig. 5). The exponent of the rotation law used for our best
SIMECA model is 0.32 whereas it should be 0.5 for a purely
Keplerian disk.

We may argue that Be stars vary strongly in time and thus
line profile shapes are time dependent. For instance, actual
He line profiles show a strong emission with a single peak
whereas Bahng & Hendry (1975) saw a double-peaked Ha emis-
sion line, with the same double-peak separation of 160 km™! we
obtained for Pag with a shell core in their high-dispersion spec-
tra. Nevertheless, these line variations are related to the forma-
tion and disappearance of the circumstellar disk around the star
as shown by Rivinius et al. (2001) and Meilland et al. (2006).
Whatever the model is, a double-peak line profile is a clear sig-
nature of an extended rotating disk, at least if the kinematics are
not dominated by a strong stellar wind in the equatorial region as
shown by Stee & de Aratijo (1994). This double-peaked separa-
tion is a good indication of the disk extension as shown by Huang
(1972), Hirata & Kogure (1984), and Stee & de Aratjo (1994).
We measure vgisx sin i at the disk outer radius (Rgisx) from the
peak separation, where vy is the rotational disk velocity at Rgisk.
Thus we can write:

Raisk )% 3)

Vdisk SIN(Q) = vy sin(i)(
R,
where v, is the star rotation at its photosphere.

Assuming a Keplerian rotation (8 = 0.5) we obtain, using
Eq. (3), Raisk = 13.5 R, which is about 20 from the 19.8 R, in-
terferometric measurement, assuming that the measured elonga-
tion is the envelope major axis and not an enhanced polar wind
(see discussion in the previous point). Note that these 19.8 R,
found are obtained assuming a uniform disk for the envelope
and thus is certainly a lower limit to the “true” disk extension
in the Pag line. Thus it seems difficult to maintain a Keplerian
rotation within the disk of k CMa.

5.3. Is the “one-armed” viscous disk model a possible
scenario fork CMa ?

The asymmetry presently detected in the disk of x CMa seems to
be poorly explained within the “one-armed” viscous disk frame-
work. Following the viscous disk models by Okazaki (1997)
and the observational detection of “one-armed” oscillations in
the disk of ¢ Tau by Vakili et al. (1998) and y Cas by Berio
et al. (1999), the precessing period (P) of such oscillations
should be confined within a few years up to about twenty years
for the longer ones. We tried to compile all the observational
data available to obtain a “quasi-period” for the V/R variations.
The V/R variations occur during the time intervals of observ-
able presence of Be envelopes and that they can show long-
term, medium-term as well as rapid changes (Dachs 1981).
Moreover, the very strong Ha line profile is not suitable for
V/R measurement since it is single-peaked and the illusion of
apparent V/R changes can be related to the presence of telluric
lines. Compiling the data between 1965 and 2003 for k CMa
from Jaschek (1965), Slettebak (1982), Banerjee (2000) and this
work, we were not able to deduce an estimation of a quasi-
period (Fig. 7). Several authors suggested a very long V/R vari-
ation (i.e. Okazaki P > 28 years). An equally plausible pos-
sibility is that the star had two episodes of V/R changes with
much shorter cycle length separated by a period of quiescence
documented by (Dachs et al. 1992; Slettebak 1992). More ob-
servations are needed since, if this first possiblity could be con-
firmed, this conflicts with the one-armed model. This “pseudo-
period” would be too long compared to theoretical predictions
which cannot be longer than two decades for a disk with a ra-
dius ~23 R, (Okazaki, private communication). The fact that



CuariTre 7 : Les étoiles chaudes

A. Meilland et al.: An asymmetry detected in the disk of x CMa 79

V>R

T 0000
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Fig.7. V/R variations obtained from the literature between 1965
and 2003, from Jaschek (1965), Slettebak (1982), Banerjee (2000) and
this work.

this over-density remains confined along the major axis of the
disk seems to be only fortuitous...

More observations are needed to confirm these conclusions
and to determine whether other physical phenomena occurred
within the circumstellar disk of K CMa.
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Le cas “exoplanetes”
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8.1Ll'interférométrie djfférentielle pour les exoplanetes 231

Mon travail sur les exoplanétes représente le sujet irdiaina these, et m’a permis d’étu-
dier de maniére détaillée le comportement de I'instrumeMBAR sur le VLTI sans suiveur
de franges a basse résolution spectrale, étude présenséeterd. En conséquence de cela,
I'instrument AMBER a pu atteindre en grande partie les pennces spécifiées initialement
malgré les tres nombreux problemes sur le VLTI (vibratianstabilité des faisceaux, etc.),
qui seront amenés a disparaitre petit a petit dans I'avéaiprésente ici le résultat direct de
mon étude sur les exoplanéetes qui m’a amené a me penchensableme des étoiles binaires
observées par interférométrie en général.

8.1 Linterférométrie di fférentielle pour les exoplanetes

La quantité de méthodesftrentes pour I'observation des exoplanétes est grandenet je
vais reporter ici que les principales :

8.1.1 La méthode des vitesses radiales

Cette méthode permet de mesurer le mouvement réflexe d'aile dttour de laquelle
tourne une planete en mesurant simultanément le décalagelédal’une trés grande quan-
tité de raies d’émission ou d’absorption de I'étoile. Ceddat donc avec des spectrographes
classiques dans leur conception mais généralement stabén température, pression, etc. afin
d’éviter toute dérive instrumentale. Les instruments émtatiques de cette méthode sont ELO-
DIE sur le télescope de 1m93 de I'Observatoire de Haute Roav@OHP), qui a permis la pre-
miere découverte d’une exoplanéte autour de I'étoile 5Biegt HARPS, qui est aujourd’hui
le meilleur instrument dans ce domaine. On obtient actoellg des précisions sur la mesure
intégrée de vitesse radiale de I'ordre de la dizaine de w@tites par seconde.

HD189733 ELODIE
T T T T T T T T T T T

2.2

[
W
w

Radial velocity [km.s™!]
|
I
~

|
0
o

1 I I 1 1 | 1 I I |

5
Phase

Fic. 8.1 — Courbe de vitesses radiales établie a I'aide du spectrbgrBhODIE de I'Observatoire de Haute
Provence (OHP) sur la planete HD 189733b(Bouchy et al. 2035 mesures ont été rephasées pour plus de
clarté.

Cette technique est la plus prolifique en nouvelles détestie planétes jusqu’a mainte-
nant. Cependant cette méthode indirecte de détection neeppas d’'accéder a masse, au flux
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et au diametre de la planete.

8.1.2 La méthode des transits planétaires

Cette méthode utilise I'éclipse que produit la planéte deVatoile principale lorsque le
plan de I'orbite coincide avec la ligne de visée du télesc@uedétecte alors une tres légére
baisse de luminosité correspondant a la section de flux tElééqui est masquée et par la
méme donne une information sur le diametre de la planete.dsurme de Bnti-transitlorsque
la planéte passe derriére I'étoile permet quant a elle daireete flux de la planéte relatif a
celui de I'étoile, et donc de mesurer I'albédo de la planétresi caractériser éventuellement
son atmosphére (voir figufeB.2 pour un exemple).

Lot HD189733 1.20-m OHP HJD-2453000
T ! T 692.50 692.55 692.60 692.65 682.70
R . o : : : x ,
1 S A faaf b F 1
FlV I s wAE 1.010 X . A
0.99 \ # * 1.005 [

L3 A 5 fiter [2005/09/15] A E
2 1.000
N 7 £

v
t’ L %%y
YA 0.995
0.97 BV e Ee

0.980

Relative flux
o
©
[}
T
I

1.002

e, e P § +

Relative intensity

‘ .
R filter [2005/09/26] - R filter [2005/09/24] 0.998

rAE

0.93 - o 38 . ° : — + #
e i 0.996 - * #ﬁ b
0.92 * [ / b
0.994
| | C L L L L L ]
0.91 -
-0.04 -0.02 0 0.02 0.04 0.46 0.48 0.50 0.52 0.54
Phase Phase (¢)

Fig. 8.2 — Transit observé par le télescope de 1m20 de I'OHP (& gauche§et al. 2005) a travers deux
filtres (bleu en haut et rouge en bas), et anti-transit olésavec le télescope spatial Spitzer (a droite, Deming et al.
2006, chaque point du graphe du bas est moyenné sur 3mnkdelbméte HD 189733b.

Cette méthode a permis la découverte de quelques nouvkllestes, confirmées ensuite a
I'aide des vitesses radiales et a permis de mesurer pouetaigre fois le flux d’'une planéte
extra-solaire HD 209733b a l'aide du télescope spatial Hulbe gros désavantage de cette
meéthode est son extréme fheacité (seul 1% des étoiles a planétes sont accessiblegkset ¢
pourquoi elle n’a pas donné de grandes quantités de détesver

8.1.3 Lastrométrie par référence de phase

Cette méthode part du méme principe que celle des vitesdedas, c’'est a dire mesurer
le mouvement réflexe des étoiles, mais cette fois ci direetgrsur le fond du ciel & I'aide de
techniques comme par exemple l'interférométrie et desnigcies tres poussées de référence
n de phase. Un des buts est de combiner cette méthode avedeslvitesses radiales pour
les planetes déja détectées afin de calculer leur massesetra@ux les caractériser. Cette meé-
thode permettra aussi de détecter de nouvelles planétasessbles a la méthode des vitesses
radiales.
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PRIMA, sur le VLTI est un exemple d’instrument basé sur ca@ge. Pour I'instant cette
technique n’en est qu’au stade de conception techniquegtmir I'instant donné aucun résul-
tat.

8.1.4 L'astrométrie par phase diférentielle et cloture de phase

C’est la méthode privilégiée par I'instrument AMBER pouraetériser les planetes extra-
solaires géantes chaudes (EGP). Elle consiste a utiliseesare de phaseftiérentielle a trés
faible niveau de bruit a fliérentes phases orbitales pour caractériser complétemextrapa-
gnon faible autour d’'une étoile. L'article Vannier et al0@b), publié dans I&lonthly Notice
of the Royal Astronomical Sociat§sume trés bien a la fois le potentiel et la technique &8lis
pour I'observation d’EGP et le lecteur pourra s’y référeupplus de détails.

8.2 Modeles et potentiel

8.2.1 Quel potentiel pour les instruments futurs ?

L'article Vannier et al. (2006) présente le cas général uediférométrie diférentielle ap-
pliguée al'instrument AMBER et montre que I'observatios é&oplanétes est possible moyen-
nant quelques précautions au moment de I'observation. riCieye il est intéressant de voir
guels instruments actuels et futurs peuvent aboutir au n@peede performances. Pour cela,
il faut avoir un point de comparaison entre I'interféronieéttifférentielle des tavelures, utilisée
par Petrov & Lagarde (1992) et I'interférométrieffdrentielle telle qu'utilisée sur AMBER.
Pour cette derniére, les formules de bruit sur la phaérdntielle sont données par I'équation
343 de la sectioi’3:2.3 que je reproduis ici :

2 B N, +2 Niet(N. + Nin) + Npixo—(ziet
g Ny 8MN2Vi.i?

(8.1)

Lagarde (1994); Vannier (2003) ont formalisé le lien engg@hotocentre calculé comme
centre de gravité de la tache focale d’'un télescope et leadéplent de franges (mesuré par la
phase diérentielle) dans un interférometre, dans le cas ou I'olgehen résolu :

H) = 2r2e(2) 8.2)

On a donc une relation directe entre I'erreur sur la phasemelr sur la mesure de photo-
centre de I'objet avec un interféromeétre :

A
= —0
27B" ¢
Par ailleurs, lors d’observations avec un télescope mamHp, le bruit sur le photocentre
vaut :

(8.3)

O¢

A \/ N, + Nip + Npixo2,,
7~ B N,

(8.4)
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On a donc un moyen de comparer les performances disatits instruments potentielle-
ment aptes a utiliser le modefifirentiel, qu’ils soient mono-pupille (SPICA, JWST) ou niult
pupilles (VLTI, DARWIN). A noter que les erreurs ainsi exmiées sont données en fraction de
A/B, c’est a dire en fraction de frange pour un interférométrerefraction de la tache d’Airy
pour un télescope mono-pupille. On peut donc non seulenmnparer entre eux les instru-
ments mais aussi les comparer avec des modéles simplededdimaires extrémes que sont
les exoplaneétes. Ertffet, lorsque le rapport de flux devient extrémement impoytantpeut
montrer que I'amplitude typique de variation du photocemst proportionnelle au rapport de
flux entre les deux compagnons.

J'ai donc compilé les parametres instrumentaux de divesgis instrumentaux auxquel
j'ai pu avoir acces dans le tablelul8.1. J'ai aussi compié&dgactéristiques théoriques de ces
instruments et la figure—8.3 montre le résultat de niveauxrdésopour 10h d’observation (1
nuit d’observation avec le VLTI) et une résolution spedrdé 35, comparé aux résultats de
deux rapports de flux synthétiques entre étoile et planate lpsysteme 51 Pegasi et 55 Chc
(qui font toutes les deux la méme magnitude et type spentail dont le compagnon est a une
distance dtérente).

On peut donc estimer les performances de tous ces instraraemhode “diérentiel”. On
constate que ceux les plus performants correspondenttesiegnent a la seconde génération
du VLTI (VSI, MATISSE) et au projet DARWIN de détection d’etasres par Nulling. Les
autres instruments (JWST, SPICA, KEOPS ou MYKERINOS) prtege des performances
bien inférieures, a cause d’'un manque de résolution spaflWST et SPICA), de faibles
diamétres de télescopes (MYKERINOS) ou bien d’'un nombreoimant de pixels (KEOPS).
Cependant, ces projets, réalisés dans des conditionalesdtiWST et SPICA seronffective-
ment dans I'espace mais MYKERINOS et KEOPS fonctionnerard@mne C en Antartique),
permettront probablement d’intégrer en continu beaucdus ghe tempsféectif que les instru-
ments “au sol”.

Il faut aussi faire une remarque a propos de DARWIN et de sesiVmises performances”
par rapport a ce gu’on pourrait attendre d’'un instrument éection d’exoterres. Les perfor-
mances fiichées ici correspondent a un temps d’intégration de “seam¢hiOh. Le projet
DARWIN prévoit d’intégrer nettement plus de temps pour dégedes exoterres. De plus, la
détection d’exoterres se fait en résolvant le systemeespdinete, alors que dans le cas des
pégasides ce n’est pas nécessaire (grace a la “super résbhlitenue a I'aide du modéle du
systeme).

8.2.2 Modeles

Du point de vue de la théorie, les exoplanétes sont relagwerfaciles & modéliser de
maniére géomeétrique, nettement moins physiquement. Lelmatiandard d’étoile double se
préte trés bien a ce type de modélisation, avec cependaltugseparticularités introduites
par M. Vannier. Je détaille ici comment séparer les spedfias systeme binaire a partir des
observations interféerométriques (visibilités, clétudesphase et phasefkfirentielle).

On utilise pour ce type d’'ajustement un modéle interféroinée standard d’étoile binaire
dont les composantes sont non résolues. |l se caracténdegpparametres astrométriques
(angle de position et séparation, utilisés dans le veg@duat le rapport de flux entre les deux

_‘)
étoilesR(1) a une fréquence spatiale donnég's:



| [AMBER | MIDI | VSI |  MATISSE | JWST | SPICA [ DARWIN [ MYKERINOS| KEOPS |
Deel (M) 8,0 80 | 80 8,0 6,0 3,4 3,15 0,40 15
Nee 3 2 4 4 1 1 3 3 36
Brax(m) | 130 | 130 | 130 130 : . 100 150 600
T°(K) | 288,15 | 288,15 288,15 288,15 40 4 40 233,15 233,15
Npix 32 8 32 8 8 8 32 12 2520
<Vij> 0,5 08 | 07 0,8 : . 0,8 08 08
Trans, | 0,028 | 0,028 | 0,06 0,028 0,2 0,2 0,06 0,06 0,06
Eff, 30% | 30% | 30% 30% 5% | 75% 50% 50% 50%
Bandes | JHK N | JHK? LMNQ? LMNQ? | LMNQ? | LMNQ? | JHKLM? | JHKLMNQ?
Tger (€7) 12 | 1000 | 10 |50(L,M),500(N,Q)| 300 300 300 100 50
Ttrame(MS) | 20 100 | 20 100 1000 | 1000 50 50 50
SR 0,5 08 | 05 0,8 08 08 08 08 0.8

TaB. 8.1 — Tableau des caractéristiques instrumentales utiliséesqadculer les rapports signaux a bruit de la figiiré 8.3. Pesimstruments existants (AMBER,
MIDI), jai utilisé les renseignements des documerfiiceels de 'ESOhttp://www.eso.org). Pour VSI, j'ai extrapolé les caractéristiques d’AMBER®Ipposant

gue les nouveaux détecteurs seront plus performantsdlidieu de 12 de bruit) et que I'utilisation de I'optique intégrée amédima significativement la transmission
(gain d’'un facteur 2). Pour MATISSE, jai utilisé les car@gdstiques attendues des nouvelles générations de déted®®ur les instruments spatiaux, j'ai pris les méme
caractéristiques de détecteurs, et fait la suppositioreypredficacité est bien plus grande que pour les instruments au sper@ant, dans le cas de Darwin, j'ai limité
a dessein le temps de pose effieacité a cause des éventuels problemes de stabilité dedaipcévisibles avec des satellites en formation. Enfin; lesiudeux projets
d’interférométres en Antartique KEOPS et MYKERINOS, jainsidéré 4 pixels bar base (soit 2520 pixels pour KEOPSgsaipre un échantillonage de la PSF 2[
sur 50x50 pixels). de maniére a correctement échantill@seranges.
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Fic. 8.3 — Performances desfiiérents projets instrumentaux présentés en fable 8.1, aéempaux rapports de flux entre étoile et exoplanéte pour §16285 CnC
(Sudarsky et al. 2003). Les “meilleurs” instruments poutddéection d’exoplanétes par interférométriéétientielle sont VSI (bandes J et H), MATISSE (bande K) et
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2 m,_o’
1+ RQ)e =™
1+ R(1)
J'utilise alors cette visibilité complexe pour calculendigibilité différentielle et la phase
différentielle avec les algorithmes du chapitre sedibn 4. Isibiité vaut alorsv'h’,l‘z(/l) =
[eH¥ (/1)|2 et la cloture de phase vayl?®(1) = arctan(C*()CH()CyY (4)). On peut voir
en figure[8X un exemple de modélisation des observablegértmétriques de la planéte
Boo b observée a I'aide d’AMBER et des télescopes auxiéigéat 1h de temps d’intégration.

(8.5)
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Fic. 8.4 — Simulation du signal de I'exoplanéteBoo b en utilisant le modéle de spectre de (Barman et al.

2001). Les barres d’erreur matérialisées ici par les tfaitsscorrespondent a 1h d’intégration sur les AT.



238 CuariTre 8 : Le cas “exoplanetes”

L'approche standard

L'approche standard pour ajuster ce type de modele avedeniérometre a trois télescopes
(comme IOTA ou NPOI) consiste a prendre en compte les vitgabicarrées et la cléture de
phase uniquement, en ne tenant compte que d’une seule lordjaede, et en essayant d’avoir
le maximum de couverture du plan (U,V).

On pose alors Ig? suivant, qu'’il s’agit de minimiser :

2
- N i,j2 i,j2
s o) (v

p.0.R) = > ; £ . (8.6)

icj<k T ik i<] 12

La minimisation de cg? peut se faire avec des algorithmes de descente par gradigyiel
Newton ou Levenberg-Marquardt (comme celui du JIMMC quisdila méthode newtonnienne
destrust regions(Béchet et al. 2005)), associés a un tirage aléatoire deditmns initiales
afin de ne pas converger vers un minimum relatif (tirer au tthkes parametres initiaux avant
I'ajustement et de répéter cette opération de tres nomésdass ( 1000 fois), puis de comparer
les y? et sélectionner les parameétres pour lesquelg fiinal est minimal.), ou des techniques
de recuit simulé (Kirkpatrick et al. 1983) ou d’algorithmérgitique (Davis 1987). En pratique
jutilise plutdt la premiere méthode pour des raisons prags (code du JMMC produit en
langageyorick, le méme que j'utilise dans le logiciel AMBER).

Les parametres trouvés sont alors donnés pour chaque qatdtad indépendament. Ce-
pendant ce type de méthode n'utilise que la moitié des oabkrs disponibles (Visibilités,
cléture de phase, spectre et phasdiintielles). On peut donc envisager avantageusement
une autre approche de minimisation@fuprenant en compte toutes les observables.

L'approche avec modele de spectre(s)

Dans ce cas, en plus de I'a priori géométrique de I'objet,ndroduit un a priori spectral
des diférentes composantes. Le but ici est de pouvoir utiliseewles données a disposition,
y compris les observablesftirentielles. Pour les binaires a deux spectres (dont onagdbnn
sufisament correctement un type spectral ou deux), on pelgertdies grilles de modeles telles
celles de Kurucz (1979) ou Martins et al. (2005) et les inficgldans le modele géométrique de
I'équationB.5. L'intérét ici est de comparer les variasales observables interférométriques en
fonction de la longueur d’'onde avec les variations de rapg®flux entre les deux compagnons
(étoile/étoile ou étoilgnaine brune ou encore étoidanete).

L'ensemble des données considéré correspond alors awlagalonnées enregistrées sur
I'étoile par l'instrument, c’est a dire le spect® les visibilités carrée®/"i%, les clotures de

phasey- ¥, les visibilités diférentiellesVi®" et les phases ﬂérentiellesd;jd'ﬁ. Cependant,
certaines observables présentent de fortes corrélatitns elles (visibilité et visibilité dté-
rentielle, cléture de phase et phase$éientielles) et je prends donc le parti d’éviter de telles
corrélations en ne gardant que les parties non corréléeshsvables dans mon calcul de
2. C’est pour cette raison que j'utilise les clotures de phasgennes sur la bande spectrale
et les visibilitts moyennées aussi en longueur d'onde. @&gpermet de minimiser up?
simplement avec une méthode identique que précédemmenit(sanulé ou tirage au hasard
accompagné d’'une méthode de descente par gradient) :
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s (o), - ) [ (v ), - (viw) [
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a s'o'u)

Une variante de ce type d’approche est lorsqu’on cherchea&tésiser un spectre sur une
étoile double ol un des deux spectres est bien connu etd’'nés peu (exempley? Velorum,
article présenté pade180). Dans ce cas on peut “tricher’gustement en prenant comme
base que le spectre observé est la somme des deux spectrega@eaur (ou une courbe)
de normalisation prés. Dans ce cas on peut soustraire lérspkcla composante connue au
spectre observe, avec un rapport de fRiglobal sur toute la fenétre spectrale observée. Cela
donne:

(1+R) = S*(2) - SA(1)
R
On a donc une séparation “naturelle” des deux spectres, gt atralors réinjecter ces deux
spectres (ou platot le rapport de flux entre les deux) dansolééhe de I'équatiof8l5 et dans
I'équation[8FY pour minimiser Ig?. On a une exemple d'utilisation de ces techniques dans
I'article présenté en pade 80 de cette thése.

ST =

(8.8)

L'approche “exoplanétes”

Dans ce cas on ne connait rien du spectre, ni de I'étoile (aanide précision attendu),
ni de la planete, et on ne dispose que d’'une fraction des \wdsles (cléture de phase toute
seule, ou phasesftirentielles toutes seules, ou cléture de phaphases diérentielles dans
le meilleur des cas). Lg? se présente alors sous cette forme :

No Jdlﬁ(/l) ¢ Jdlﬁ(/l) 2
.0R = > ) [ = (8.9)
i<i 4 PR

On voit donc en comparant cette équation avéclh 8.7 qu'iiéstssaire d’obtenir au moins
3x plus de mesures indépendantes pour arriver a la méme gdialitstement.
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8.2.3 Ouen sommes-nous ?

Le compte-rendu du poster présenté lors de la conférencenf200 (Millour et al. 2006b)
montre un exemple typique de signal potentiellement daidetd’exoplanete pour plusieurs
séparations entre la planéte et I'étoile sur la visibiliéégloture de phase et la phaséélien-
tielle ainsi que les meilleures performances actuelle§rsiument AMBER. Cela m’a permis
de déduire les performances futures d’AMBER quand le VLTVibeera plus et FINITO fonc-
tionnera a partir des performances actuelles et me perrégedout a fait optimiste sur le fait
gu’on arrivera a extraire un spectre d’exoplanete dans eniaproche.

CONFERENCE

Extrasolar planets with AMBERLTI. What can we expect from
current performances ?

Résumé :Nous présentons ici les performances actuelles de I'imetnit AMBERVLTI en
terme d’observables fiérentielles (phase fiérentielle et visibilité diérentielle) et montrons
gue nous sommes déja capables d’atteindre une préciditsasiie pour faire de la spectrosco-
pie et de la mesure de masse sur des compagnons faibles. Ndbigsigns une extrapolation
a l'aide de notre connaissance des limitations actuellé$ndi@structure instrumentale. Nous
montrons qu’avec le fonctionnement actuel de I'instrun®MBER, nous pouvons deés a preé-
sent atteindre une précision de 3 1072 radians et avons ainsi le potentiel d’étudier les com-
pagnons de faible masse (naines brunes ou bien une hyppib@lianete extra-solaire géante
trés chaude). Avec une mise a niveau de l'infrastructuregfue VLTI, des améliorations sur
la calibration de I'instrument et une refonte des strategi®ebservation, nous pourrons dans
un proche futur atteindre la précision de 3 10~ radians nécessaire pour pouvoir enfin faire
les premiéres observations directes d’un spectre et d'lassend’exoplanete géante chaude.
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Abstract. We present the current performances of the AMBER / VLTI instrument in terms
of differential observables (differential phase and differential visibility) and show that we are
already able to reach a sufficient precision for very low mass companions spectroscopy and mass
characterization. We perform some extrapolations with the knowledge of the current limitations
of the instrument facility.

We show that with the current setup of the AMBER instrument, we can already reach 3o =
10~? radians and have the potential to some low mass companions characterization (Brown
dwarves or hypothetical very hot Extra Solar Giant Planets). With some upgrades of the VLTI
infrastructure, improvements of the instrument calibration and improvements of the observing
strategy, we will be able to reach 30 = 10~* radians and will have the potential to perform
Extra Solar Giant Planets spectroscopy and mass characterization.

Keywords. techniques: interferometric, stars: planetary systems, instrumentation: high angular
resolution

1. Introduction

In this paper we discuss the current highest performances of Colour-Differential Inter-
ferometry (CDI) on the AMBER instrument and compare these performances to signal
amplitude we computed from low-mass companion simulations.

CDI is based on simultaneous interferometric observations in different spectral chan-
nels. As a high-angular resolution and high-dynamic technique, it presents two major
advantages. First, the chromatic differences in visibility and phases are much less sensi-
tive to instrumental and atmospheric instabilities, and therefore are easier to calibrate
than the absolute complex visibility. Since the beginning of long-baseline optical inter-
ferometry with separated apertures, many early astrophysical results have been obtained
using this self-calibration feature (Thom et al. 1986; Mourard et al. 1989). Second, the
colour-differential phase can be measured with an accuracy much better than the angular
interferometric resolution A\/B. For objects much smaller than the diffraction limit, it is
proportional to the variation of the object photocentre with wavelength.

This paper is placed in the context of Extra Solar Planets characterization with inter-
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ferometry (Vannier et al. 2005) and is intending to show that this technique has already
the potential to get some scientific results on high contrast binaries.

2. Differential Observables computation and error bars
2.1. The differential phase estimator
The expression of the coherent flux on tha AMBER instrument is (Millour et al. 2004):

N.’I)
C(t,A) = 2N(NV;(t, NV (N /D1 (E, Npa(t, ) Z alk()\)a%()\>X€¢7‘,(t,A)+¢>p(t7A)+<f>o(t7A)+¢c(t,>\)
k=1

(2.1)
In this equation k is the pixel index (spatial direction), N () is the unknown object’s
flux, p1(t, A) and pa(t, A) are transmission coefficients for the two combined beams, and
a1x(A) and agx(\) are related to specific features of each pixel (shape of the beam).
Vi(t, A) is the instrumental contrast and V() is the amplitude of the complex visibility.
¢p(t, A) is the phase induced by the achromatic piston, ¢;(t,\) is the instrumental-
induced phase that varies with time (since the fixed part is already removed by the
data reduction algorithm of AMBER as explained in Millour et al. (2004)), ¢,(t, A) is
the observed object’s phase and ¢.(t,\) is the chromatic phase induced by other causes
(Chromatic atmospheric phase for example).
If we suppose that ¢;(t,A\) = 0 (no variable instrumental phase), ¢.(t,\) = 0 (no
chromatic effect) and ¢, (¢, A\) = 0 (unresolved or centro-symmetric object) then we can
correct the complex coherent flux from the achromatic piston effect by:

Crop(t,\) = C(£,\) x e 32 (2.2)

One can note that we need an estimation of the achromatic piston for each sample
of time. This is a part of the Ph.D. thesis of Eric Tatulli (Tatulli 2004) and it will not
be explained in detail in this article. We compute a reference channel for each spectral
channel, taking care of non biasing the interspectral term by removing the “work” spectral
channel before averaging:

Cref(thk) - <Cnop(t7)\i)>)\i¢)\k (23)
We compute then the interspectral term between this reference spectral channel and
the work spectral channel:

Cno (t, Ak)cref (t, Ak)* >
W) = < - 2.4
( ) ‘Cref(t, )\k)|2 (t) ( )
Then we compute the differential phase:
aiee (A) = arg(W (X)) (2.5)

This expression of the differential phase is quite accurate with a good achromatic piston
correction. That is why it can be applied only to high flux sources (for example the star
51 Peg. has a K magnitude of 5, which is sufficient for this type of application). We can
express the interspectral term by:

W(A) = [W(A)|efarr® (2.6)
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Please note that when ¢,(¢,\) cannot be neglected with regards to ¢,(t, A), then
the expression of the differential phase is different and contains a bias related to the
interferometric phase, which leads to a bias in W (\). For well resolved objects, this effect
has to be taken into account and leads to a specific treatment. Thus it is well beyond
the scope of this paper and will be discussed in a futher one.

2.2. The differential visibility estimator

Going back to the interspectral term evaluation 2.4, we see that its modulus can be
V)
‘/ref

%(A)), then we can compute the differential visibility. This estimate can be made with
the real part of the differential phase correction of the interspectral term:

expressed as: . If we have an unbiased estimate of this modulus (which we call

Vair(A) = R(W(A) x e~ @) (2.7)
This estimate of the differential visibility is unbiased as we expect the visibility and
phase to be uncorrelated.

2.3. The error bars
2.3.1. In theory
Starting from the theoretical estimation of the differential phase, we can express the

differential phase and visibility noises from the fundamental photon /Ny, thermal v/ Ny,
and detector oron /Tif Tpix nOises (Petrov 1989).

\/(N* + Nin + ng Npix UI%ON)/Z

_ 2.8
oo vV <N> (2.8)
\/N* + Nin + ng Npix J%{ON
oy — (29)
(N)
For information, the closure phase noise is given by:
oy = V3 X 0 (2.10)

2.3.2. in practice

For the practical error computation, we perform a statistical dispersion of the observed
points and assume a gaussian noise. The expression of the estimated noise for each
observable is then the standard deviation of the measurements over an exposure:

o \/ (X — (X)) 2.11)
ng

3. Typical expected signal
3.1. Simulating the companion

We simulated a standard binary star model as in eq. 3.1 and applied the computation we
currently use on the AMBER instrument to extract differential visibilities, differential
phases and closure phase, computed the error bars assuming an average instrumental
contrast of 50%, 1000 frames of integration, a detector noise of 11e~ per pixel and per
frame and a total photon count of 4.2 x 107, the same figures as in the following section.
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L — —
1+ R(\)e 2™k P
Cik(\) = 3.1
We used a modeled exoplanet spectrum from Barman et al. (2001) convolved with the
resolution of the AMBER instrument in LR mode (R ~ 35). We scaled this flux ratio
to a maximum value of ~ 10~2 in order to estimate the signal amplitude of a 10 times
brighter companion.
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Figure 1. Simulations of an observation at VLTI with UT1-UT3-UT4 showing from left to
right the differential visibility, the closure phase and the differential phase and from top to
bottom separations ranging 1 to 3 mas. It shows a clear signal for all observables at 3mas but
none for the closure phase at 1mas whereas the visibility and phase still have detectable signal.
Photon amount is 4.2 x 107, detector noise 11e~, number of frames 1000, number of pixels 32
and average visibility 50%. These plots evidence the “super resolution” properties of differental
phase and visibility relatively to closure phase.

3.2. Results

We tested the obtained signal for several Star/Companion separations and found that
the signal detection at 30 would occur for a separation of only 1mas for differential
phase and visibility and 2.5mas for closure phase. This effects is due to the fact that if
we perform a 1%¢ order taylor expansion of the phase, we get a linear dependence with
Ujr, - P whereas for visibility, we get a squared dependence and for the closure phase we
get a cubic dependence. So for small separations, we have ¢qig > Vaig > .

4. Best performances of AMBER

We used the AMBER / VLTI instrument to observe the bright calibration star HD70060
at low spectral resolution during the GTO run of 25 december 2004. We used the tech-
nique explained below to compute the differential phases and differential visibilities and
computed statistical error bars. These ones were compared to the theoretical ones as-
suming a detector noise of 11 electrons and a null thermal noise. The figure 2 shows the
resulting average differential phases for 5 successive exposures where we selected 50%
of the best frames using the finge SNR as selection criterion. Each exposure represents
about 20s of observation. They are separated by about 60 s.

The standard deviation ¢ in each exposure is the statistical dispersion of the differential
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phase per spectral channel as described in eq. 2.11. We performed weighted averages using
the SNR on the fringe signal as weights. ny is the total number of collected photons per
spectral channel and oy is the accuracy expected from measured flux, detector noise and
a supposed object visibility of 1 (which means the measured visibility is supposed to be
only the instrumental one).
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Figure 2. Differential Visibilities and Phases of the calibrator star HD70060 for 5 successive
exposures (lines with letters) and the resulting average of the 5 exposures (thick line).

4.1. Differential Visibility

The differential visibility values vary only by 4 x 1072 with time within each exposure
but the general slope of the curve changes dramatically between exposure, leading to
a variation of about 0.05 radians rms over 5 minutes. This variation is dominated by
the changes in the achromatic piston jitter due to seeing and vibrations fluctuations.
In the current VLTI situation we have no tool to correct this effect, except including
an estimation of the exposure jitter in the model fitting, with an impact on the SNR
which cannot be estimated. So the differential visibility is currently not usable for very
high accuracy applications. This situation will change dramatically when a fringe tracker
is operational. Then we will be affected only by the residual piston jitter after fringe
tracking correction.

4.2. Differential Phase

The rms variation of the measures within each exposure is of typically 1.8 milliradians (i.e.
~ lparcsecond in colour-differential astrometry). This is about two times the expected
rms from fundamental noise. Over the total 5 minutes we get 0.9 milliradians, again very
close to twice the photon noise. This shows that the different measures seems statistically
independent. An average of 1200 such exposures (15 hours) is needed to reach the 0.5 x
10~* accuracy needed for the spectroscopy of T Bootis b. The brighter planet considered
in §3 could be observed in 1 hour.

With the improvement of the VLTI (less vibrations, improved overheads) we could
expect to use almost all frames instead of only 50% of them with an average instrumental
contrast improved by a factor 2. Then the 7 Boo observation would be achievable in a
couple of hours. We also see a pattern as a function of lambda with a 102 radians rms
over the K band. This pattern is stable over the 5 minutes of observations considered
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here. That means that it can be eliminated by a fast calibration cycle. We think that
it is a mixture of atmospheric dispersion and measurement effects. Measurement effects
can be eliminated by beam commutation. Atmospheric dispersion will be eliminated in
the closure phase and we plan to try to fit it in the differential phase.

4.3. Closure Phase

In this relatively poor quality early data, we have too little frames where the three
fringe patterns are good enough. This explains why the closure phase is much more noisy
(typically 10~2 radians rms) than the differential phases. We are therefore unable to say
what part of the differential phase pattern is due to differential chromatic OPD.

5. Conclusion

The preliminary data reduction of bright sources observed in low spectral resolution
with AMBER shows that the measured differential phases are accurate and stable enough
to achieve the spectroscopy and angular separation of the most favorable Pegasi planets
in a few 15 hours observations. This value should be reduced to 2 hours with the fore-
seen simple improvements of the VLTI. The resulting spectra would be affected by an
instrumental term and/or an atmospheric chromatic differential OPD term producing a
smooth 1072 radians pattern over the K band.

When the instrumental term will be eliminated by beam commutation, the remaining
differential OPD might be possible to fit in the data reduction procedure. However, only
a successful use of closure phase guarantees the elimination of the differential OPD. The
current quality of the VLTI does not allow accurate closure phase measurements, but
this should be improved soon, when the three fringe pattern are better stabilized. We
remain very optimistic about the possibility to do spectroscopy of Pegasi planets with
AMBER quite sson.
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Conclusion ...

Au début de cette thése, j'ai rappelé les principes généamskt que les calculs classiques
des observables interférométriques dans le cas d'un émterfetre multiaxial a fibores mono-
modes.

J'ai ensuite précisé le principe de I'algorithnR2VM], présenté dans les articles
Millour et al. (2004) et Tatulli, Millour et al. 2007 et I'ai i@ en pratique dans la librairie
amdlib. L'algorithme de réduction appliqué a des données réellesmwées avec l'instrument
AMBER m’a permis de suggérer et mettre en pratique des amaélos possibles et m'a guidé
vers une méthode de calibration appropriée aux conditidiisites du VLTI aujourd’hui (vi-
brations).

J'ai contribué a introduire de nouvelles observables (&bilité différentielle et la phase
différentielle) et leurs calculs d’erreur associés utilisatder I'instrument AMBER en plus
des observables “classiques” de visibilité quadratiqudeetloture de phase (Millour et al.
2006a). J'ai aussi détaillé les calculs d’erreur théorigistatistique sur la cléture de phase qui
soufrait jusqu’a présent d’une sous-estimation flagrante danag statistique et les conditions
d’observation actuelles.

J'ai montré que les limitations principales actuelles dasggmances de 'instrument AM-
BER proviennent non pas de I'instrument lui-méme mais deatins de grande amplitude du
train optique de l'infrastructure VLTI, qui se trouve donark spécifications pour les observa-
tions de routine.

J'ai montré que les observabledtdrentielles, dans ce contexte actuel d’instabilité duntrai
optique du VLTI dirent plus de facilité autant au niveau du rapport signal suit lque de
la calibration, tant qu’on observe a moyenne résolutiortispke et qu’'on se contente d’'une
précision “standard” (RSB ~20 100 pour des objets brillants).

J'ai proposé et mis en oeuvre une méthode d’amélioratiorppart signal sur bruit ainsi
gue de la précision et de la stabilité de la mesure de vighgluadratigue dans ce cadre de
vibrations, basé sur un large échantillonnage statistapgeconditions de vibration lors des
observations et d’'une sélection drastique des imagesistrésss.

J'ai enfin présenté la séquence de calibration completelueeables introduites, y com-
pris pour la visibilité quadratique, que j'ai établie etidél sur des données réelles et qui est
maintenant utilisé en routine dans le logiciel de réducties données d’AMBERmdl1ib /
ammYorick.

Cette expertise acquise lors de ma thése m’a permis de @éendbreuses collaborations
sur un projet d’étude approfondie des étoiles a raies de &admemission (étoiles Be et Ble])
et participer a la caractérisation d’'un certain nombre tteeelles (MWC 297 : Malbet et al.
2007,a Arae : Meilland et al. 2007b et CMa : Meilland, Millour et al. 2007a). J'ai aussi pu
m’impliquer dans I'étude de I'étoile de tres forte mags€arinae (donnant une communica-
tion : Petrov, Millour et al. 2005 et un article : Weigelt et 2007) et interagir avec une équipe
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de recherche internationale sur le sujet.

De plus, j'ai pu m'intéresser a I'étude des performancesMBER et d’autres instru-
ments pour I'observation et la caractérisation des ex@dangéantes chaudes. Cette étude
a abouti a une premiere caractérisation des performandesés” de I'instrument AMBER
(Millour et al. 2006b) ainsi qu'a de tres encourageants esggu’AMBER va réussir a obte-
nir dans les prochaines années le premier spectre a bassaticds (R~35) d’'une exoplanéte
géante chaude.

J'ai pu développer un modele simple adapté a ce type d’épudposer des stratégies d’ob-
servation adaptées et appliquer ces méthodes a la casati@mide I'étoile binairg? Velorum
(Millour et al. 2007). Cependant, compte tenue de la faiblergité de données enregistrée, la
caractérisation complete du systeme (collision vent;veritite) sera possible apres les pro-
chaines observations programmées (avril 2007).

Toutes ces collaborations m’ont permis de développer moside 'initiative et mes projets
de recherche dans un cadre international. J'ai donc entareésgrogrammes de recherche
dont un sur les étoiles B[e] et un autre sur les étoiles basgarécurseurs des étoiles binaires
X. De plus, les idées présentées dans cette these, comrperfae la phase @érentielle dans
la reconstruction d'image méritent d’étre développéegpeptiquées a des cas réels le jour ou
AMBER pourra observer un objet sur plusieurs nuits de sawe¢ les AT). Ce travail de these
n’'est donc que le début d’'un travail de recherche plus posigisées objets massifs et sur les
applications de l'interférométrie fiérentielle sur les instruments actuels et futurs.

... et perspectives

Le travail de these présenté ici s’articule autour de deurtp@entraux qui devraient per-
mettre d’ébaucher des pistes de recherche dans un avens ayphoins long terme. Erifet,
autant le travail de traitement et d’analyse du signal gesplloitation scientifique des données
peuvent étre encore développés dans I'avenir.

Le traitement du signal ’AMBER présenté ici correspond ajgeest possible de faire
actuellement sur le VLTI et AMBER. Notament a faible flux (atpad’'un RSB de 2-3), les
algorithmes présentés sont nettement moins performapsuetnt donner des résultats inex-
ploitables. La création récente du groupe JMMC de traitdrdes données d’AMBER devrait
entre autre permettre de mettre a plat les algorithmesésilet d’en faire une analyse critique
par rapport aux données de mauvais rapport signal sur Banallelement, le développement
de nouveaux types d’algorithmes, encore sous forme d’jgeesrait permettre 'amélioration
de la qualité des observables a faible flux aussi. Cet axeddaement en ligne directe de
cette these devrait permettre de pouvoir observer dessofgities et de réduire les données
correspondantes, donnant acces ainsi aux toutes premi@ages spectralement et spatiale-
ment résolues d’objets extragalactiques.

L'idée présentée dans cette these sur I'analyse multispeales données en provenance
de l'instrument AMBER, et notament des observablé&dintielles, peut elle aussi étre déve-
loppé dans le cadre trés demandeur en informations suetalg la reconstruction d'images,
mais aussi dans un cadre général d’ajustement de modelgsamant le minimum d’a priori
sur celui-ci, et donnant ainsi une bonne idée de la géonu#relui-ci, méme avec des données
trés parcellaires. Cela devrait aboutir & un outil généridajustement de données d’AMBER,
permettant d’avoir des informations sur I'objet sans ampspectral ou spatial de celui-ci.
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L'étude des étoiles a raies de Balmer en émission a commenmdex ses fruits, déja pen-
dant cette these. Cette étude, initié par P. Stee et portérngaé uipe dynamique (P. Stee, A.
Meilland, A. Domiciano, O. Chesneau) continuera dans havet des programmes d’observa-
tion sont prévus pour améliorer la compréhension de cekesétdont la physique est toujours
assez mal connue.

L’étude de I'étoile WR-O y? Velorum m’a permis sur un premier exemple de tester I'ap-
port énorme des observablestdrentielles sur I'étude de ce type d’objets. Cette étoiksh’
cependant pas seulement une binaire, et la caractérisdgida collision vent-vent est I'une
des premiéres priorités de I'étude des données des prashabservations avec I'instrument
AMBER, déja planifiées dans un avenir proche, et prévuesaaasenir plus lointain. Tout le
travail de modélisation dedfets de cette collision est a faire, et par conséquent je ammiyt
atteler pour pouvoir exploiter pleinement les donnéesedietsi et futures sur cet objet.

Pour finir, 'étude entamée sur les exoplanétes, qui m’'a geda mieux comprendre le
comportement de I'instrument AMBER actuellement, devahibutir & une méthode générale
et a des modéles intégrés d’étude des objets binaires enafjéstédevrait permettre, lorsque
le VLTI présentera des caractéristiques plus avantageusesme de vibrations des UT, d’ob-
tenir enfin un spectre a basse résolution d’'une ou plusiewrglanétes géantes chaudes par
interférométrie, démontrant ainsi la faisabilité d’'unéieenesure, et ouvrant ainsi la voie de
I'étude expérimentale de ce type de planétes.

Dans la perspective de pouvoif@ctuer une partie de ce programme de travail (trés) chargé

dans les prochaines années, j'ai obtenu un post-doctorsgiaue I'équipe d’interférométrie
optique du Max Planck Institute fir Radioastronomie de Bfhilemagne) dirigé par Gerd
Weigelt, valable pour un an renouvelable. La suite sera tdihconnues mais des perspectives
au Chili au VLT, proche des instruments pour continuer gedei travail sur les exoplanétes,
ne serait pas pour me déplaire, si I'opportunité d’'un postable ne se présente pas d’ici la
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Acronymes et abbréviations

ADC : Atmospheric Dispersion Compensator
AGB : Asymptotic Giant Branch
AGN : Active Galactic Nucleinoyaux actifs de galaxies

AlV : Assembly, Integration and VerificatipAssemblage, intégration et vérification de I'ins-
trument AMBER a Paranal

AMBER : Astronomical Multi-BEam Recombinénstrument focal du VLTI a trois télescopes
dans le proche infrarouge.

amdlib : amBER dETECTOR libRARMgiciel de traitement des données d’AMBER.
ammyorick : amBER mISC yorigknterface graphique a amdlib.

BCD : Beam Commuting Device

Br. y : Brackety, raie d’émission de I'hydrogene a 2.168.

Car : Carinae, constellation australe.

CARA : California Association for Research in Astrongmgyoupe gérant notament les téles-
copes Keck.

CAU : Calibration and Alignment Unit

CCD : Coupled Charge Deviceu dispositif a transfert de charge, permettant de transfor
I’énergie lumineuse en courant électrique.

CHARA : Center for High Angular Resolution Astronopigterférometre a 6 télescopes et
lignes de base jusqu’a 330m.

CMa : Canis Majoris, constellation du ciel austral.

COAST : Cambridge Optical Aperture Synthesis Telescoptrférometre a 3 télescopes et
lignes de bases jusqu’a 47m.

CONICA : COude Near Infrared CAmeraaméra focale de NAOS.
DSP : Densité Spectrale de Puissance (module au carré de la TF)
EGP : Extrasolar Giant PlanetPlanéte extrasolaire Géante chaude
ESO : European Southern Observatp@bservatoire Européen Austral

FLUOR : Fiber Linked Unit for Optical Recombinatipmecombineur démontrant la possibi-
lité d'utiliser des fibres optiques pour faire de l'inteidénétrie. Il est actuellementinstallé
sur l'interférometre CHARA.

GI2T : Grand Interférometre a deux Télescopes du plateau derGCa&errance, et lignes de
bases jusqu’a 65m.
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GSC : Guide Star Catalogcatalogue d’étoiles.

H : Bandeastrophysique ou I'atmosphere terrestre est transpaesite 1,45 et 1,8m.
HD : Henry Draper catalogcatalogue d’étoiles.

HRA : Haute Résolution Angulaire.

IONIC : Integrated Optics Near-infrared Interferometric Camgpeojet instrumental du LAOG
de recombinaison a 'aide de 'optique intégrée.

IOTA : Infrared Optical Telescope Arraynterférometre a trois télescopes en Arizona sur des
bases jusuqg’a 38m.

ISI : Infrared Spatial Interferometerinterféromeétre au sol dans l'infrarouge thermique et
lignes de base jusqu’a 85m.

J : Bandeastrophysique ou I'atmosphére terrestre est transpaeste 1,0 et 1 4m.
K : Bandeastrophysique ou I'atmospheére terrestre est transpagstite 2,0 et 2 5m.
L : Bandeastrophysique ou I'atmosphere terrestre est transpaeaiite 3,5 et 4,4m.
LAOG : Laboratoire d’AstrOphysique de Grenoble.

LASER : Light Amplification by Stimulated Emission of Radiatiamplification de lumiere
par émission stimulée. Mot qui est passé dans le vocabutairenun pour désigner
I'appareil qui utilise cet fet.

LBV : Luminous Blue Variablgdtoile bleue lumineuse et variable.
LUAN : Laboratoire Universitaire d’Astrophysique de Nice.
M : Bandeastrophysique ou I'atmosphére terrestre est transpaeerite 4,6 et 5,6m.

MATISSE : Multi AperTure mid-Infrared SpectroScopic Experimentccesseur annonceé de
MIDI, a 4 télescopes.

MIDI : MID-infrared Interferometric instrumentnstrument focal du VLTI a deux télescopes
dans l'infrarouge thermique (bandes N et Q)

MIR : Medium Infra-Redinfrarouge thermique, généralement il s’agit des bandés, N et
Q.

MIRA-I : Mitaka optical-IR Array interférométre japonais a deux télescopes sur des bases
jusqu’a 30m.

N : Bandeastrophysique ou I'atmosphére terrestre est transpaeerite 10 et 13m.

NAOS : Nasmyth Adaptive Optics Systamptique adaptative a hautes performances du VLT.

NASA : National Aeronautics and Space Administrati@administration américaine de re-
cherche aéronautique et spatiale.

NIR : Near Infra-Redinfrarouge proche, généralement les bandes J, H et K.

NGC : New General Catalggcatalogue d’étoiles.

NPOI : Navy Prototype Optical Interferometer

OWL : OverWhelmingly Large (telescope@yojet de télescope de 100m de diameétre de I'ESO.
Pa.p : Pascherp, raie d’émission de I'hnydrogene a 1,288.

PAE : Provisional Acceptance in Europexamen d’entrée a I'ESO pour un instrument.
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PBM : Pixel Bias Map carte 2D de courant d’obscurité du détecteur.

PRIMA : Phase-Referenced Imaging and Micro-arcsecond Astrontsfeme de référence-
ment de la phase pour I'astrométrie et I'imagerie au VLTI.

PSF : Point Spread FunctiarfFonction d’étalement du point” ou réponse impulsionaellun
instrument. 1l s’agit de I'image au foyer d’un objet non riéspar I'instrument.

PTI : Palomar Testbed Interferometenterféromeétre de tests du mont Palomar.
Q : Bandeastrophysique ou I'atmosphére terrestre est transpaesite 17 et 23m.
RSB : Rapport Signal sur Bruit.

SED : Spectral Energy Distributioou distribution spectrale de I'énergie, correspond au flux
mesuré dans de tres nombreux domaines spectraux, pertadtaomprendre les lois
d’émission de I'objet et la présence éventuelle d’une empgd, d’'un disque, etc.

SIMECA : SIMulation d’étoiles Chaudes et Activdsgiciel de simulation d’étoiles a enve-
loppes (Be et B[e]).

SUSI : Sydney University Stellar Interferomet@nterféromeétre stellaire dans le visible a 2
télescopes sur des bases jusqu’a 64m.

TF : Transformée de Fourier.
UA : Unité Astronomique, soit la distance moyenne Terre-$61di48 millions de kilomeétres)
VLA : Very Large Arraytres grand réseau de radio-télescopes (base maximaledg.27

VLBA : Very Long Baseline Arrgyéseau terrestre de radio-télescopes permettant didteei
la résolution d’'un télescope équivalent de la taille d’'umrisphére terrestre.

VINCI : VLT INterferometer Commissioning Instrumenstrument de tests du VLTI, qui a
aussi servi tres largement a des résultats scientifiques.

VLT : Very Large Telescopérés grand télescope de 'ESO, constitué de 4 télescop@s ax
3 de 1m80.

VLTI : Very Large Telescope Interferometarterférometre du trés grand télescope de I'ESO.
VSI : VLTI Spectro-Imagersuccesseur annoncé d’AMBER, a 4 télescopes.
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Demandes de temps de télescope

Je présente ici les demandes de temps acceptées durant@adhéy trouve les demandes
de temps garanti sur les exoplanétes qui ont abouti a desvakisas qui ont permis de bien
mieux caractériser I'instrument AMBER mais qui n’ont polingtant pas donné les résultats
escomptés, la demande de temps sur I'étoile B[e] HD 8764 3lafwoursuivre mon travail sur
ce type d’étoiles, une demande sur les binaires B, pour aiceieux caractériser ces étoiles
chaudes précurseurs des binaires X (comteelorum par exemple) et celle syf Velorum

pour continuer la caractérisation de cet objet.

Sujet Collaborateurs Temps | GTO| Période
alloué

Exoplanétes : calibrationR. G. Petrov, M. Vannier, F. Mil{ 1 nuit | oui | 76
de la rotation stellaire lour, G. Weigelt et B. Lopez
Environnement  circum; F. Millour, O. Chesneau, A. Dot 4h non | 76
stellaire d’étoiles BJe] miciano, T. Driebe, S. Jankov, R.

Petrov et S. Robbe
Spectroscopie a basse 1éR. G. Petrov, M. Vannier, F. Mil1 1 nuit | oui | 77
solution de Tau Boo b lour, G. Weigelt et B. Lopez
Spectroscopie a basse 1éR. G. Petrov, M. Vannier, F. Mil1 1 nuit | oui | 78
solution de Tau Boo b lour, G. Weigelt et B. Lopez
Caractérisation d’'une Bit B. Valat, F. Millour, O. Ches{ 4h30 non | 78
naire de type spectral B | neau, D. Bonneau, B. Lopez, F;

Schmider, R. Petrov et M. Van-

nier
Collision vent-vent dey? | F. Millour, R. G. Petrov, O) 7h non | 78
Velorum Chesneau, D. Bonneau et L.

Dessart
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Résumeé

L'interférométrie optique en astronomie est une technigerenettant de sonder les objets
observés a une résolution spatiale impossible a atteindre an télescope unique. Ce do-
maine d’instrumentation entre dans une nouvelle phaselavagée de nouveaux instruments
combinant de trés grands télescopes sur des bases allgn&200m. AMBER (Astronomi-
cal Multi BEam Recombiner) est lI'instrument recombineuradist télescopes du VLTI (Very
Large Telescope Interferometer) qui apporte a la fois deésmlution spectrale et des capa-
cités d’'imagerie sur cette infrastructure a la pointe deetzherche astrophysique. Je présente
dans cette these mon apport au traitement du signal derliment AMBER afin d’obtenir
les observables nécessaires a I'exploitation scientifipgedonnées. J'y présente I'approche
dans le plan image qui a été utilisée et validée sur le ciat ae¢ instrument, ainsi que les
observables diérentielles chromatiques que j'ai développées spécifigmenhes observables
différentielles chromatiques consistent a comparer la mesufadges enregistrées simulta-
nément entre deux longueurs d’ondes proches. Cela pernmrecdastruire une fraction tres
substancielle de I'information de phase de I'objet, perpakeles estimateurs classiques jusque
la utilisés en interférométrie. Je développe aussi le piletie ces observables ainsi que leur
application pratique sur I'étude de divers objets astrejyes dont les étoiles a enveloppe et
les objets binaires.

Abstract

Long baseline optical interferometry in astronomy is a teghe allowing to get insights
of an object with unprecedented angular resolution, imiptes¢o reach with a single-dish
telescope. This instrumentation domain is entering a neag@hvith the arrival of very large
telescopes combined over baselines ranging up to 200m. ARI@&Stronomical Multi BEam
Recombiner) is the three-telescopes recombining instntifehe european VLTI (Very Large
Telescope Interferometer) bringing together spectrabltg®n and imaging capacity to this
pioneering infrastructure in astrophysics. | present i thork my contribution to the digital
signal processing of the AMBER instrument in order to extithe relevant measures from
the data acquired. | present here the image space approadhand validated on sky with
this instrument as well as the colouidrential observables that | developped specifically. The
colour-diferential observables compare the fringes measurementtamaeously recorded at
two close-by wavelengths. This allows to reconstruct a \g&gyificant part of the phase of
the object, usually lost in the currently-used observabigaterferometry. | develop also the
potential and practical application of these observabtethe study of various astrophysical
objects such as Balmer lines emitting stars and binary tdjec
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