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Vous voulez des étoiles 7 Mirez-les dans les yeux.
Vous voulez du soleil 7 Trouvez-le dans le coeur.
Celui-1a conserve le monde par la lumiére,
celui-ci I'animal par sa chaleur.

Et ce soleil ne connait-il pas

la vicissitude quotidienne de la nuit et du jour
dans I'alternance du sommeil et de la veille 7
Peut-étre lui manque-t-il les quatre saisons ?

Giovanni Ciampoli, " Del corpo humano”, 1676
cité par Piero Camporesi, "L officine des sens”, 1989
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Résumeé

Les interférometres stellaires optiques sont en passe de devenir de véritables imageurs. Pour cela, il faut
disposer d'un grand nombre de télescopes pour augmenter le nombre d’éléments de résolution (resel) dans
I'image, et il faut cophaser activement les faisceaux pour observer des objets peu brillants en pose longue.
Si ces deux conditions sont remplies, il devient plus intéressant de travailler en mode Imagerie Directe qu’en
mode Syntheése de Fourier. Deés lors, une prospective est menée sur les futurs grands réseaux en mode
hypertélescope, qui optimise les propriétés de I'image. En effet, un hypertélescope fournit une image directe
instantanée, avec un fort gain en sensibilité sans perte de champ utile. Il a été démontré que le champ utile
d'un interférometre dilué est imposé par la géométrie du réseau, indépendamment du mode de recombinaison.
Le fait de densifier la pupille optimise I'image en ajustant le champ d’'imagerie direct avec le champ réellement
exploitable par I'interférometre.

Un programme de simulation (HYPERTEL) étudie les propriétés d'une image directe a partir d’un en-
semble de criteres d'imagerie qualitatifs. || est montré que le choix de la configuration du réseau est un
compromis entre la résolution, la dynamique, le champ et I'objectif astrophysique. Un pavage régulier et non
redondant des ouvertures améliore a la fois la dynamique, le contraste et la fidélité de I'image, mais minimise
le champ d'imagerie. Les étoiles multiples requiérent un champ d'imagerie suffisant, tandis que les surfaces
stellaires faiblement contrastées exigent de la dynamique.

Un nouveau concept de densifieur de pupille a fibres optiques monomodes dans le visible (SIRIUS) a été
développé au laboratoire optique de Grasse de I'Observatoire de la Cote d'Azur. Des études préliminaires sur
I'influence des fibres dans le processus d’imagerie ont mis en évidence un optimum pour redéfinir la pupille de
sortie du densifieur. Les premieres images de SIRIUS ont montré que la densification monomodale améliore
la qualité et la stabilité de I'image d'un hypertélescope, moyennant une perte de flux global. Le filtrage spatial
des fibres monomodes convertit les perturbations atmosphériques en fluctuations photométriques plus faciles
a étalonner. Ces fluctuations photométriques affectent peu la qualité de I'image densifiée, ce qui permet de
simplifier la déconvolution de I'image et le cophasage des faisceaux. Enfin, la flexibilité des fibres permet
une reconfiguration entrée/sortie plus aisée de la pupille, ce qui convient bien aux nouveaux interférometres
comme le VLTI, CHARA, NPOI, ou encore MROI et OHANA.
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Abstract

In the next future, the optical stellar interferometers are going to provide real images, by increasing the
number of telescopes and by cophasing the beams. These conditions are requiered to have sufficient resolution
elements (resel) in the image and to observe the low bright objects. If both conditions are achieved, direct
imaging becomes more interesting than Fourier synthesis imaging. From then on, it is time to study the
future large array using the hypertelescope mode, which optimizes the image properties. An hypertelescope
provides snapshot images with a significant gain in sensitivity, without inducing any loss of the useful field
of view. Indeed, it has been shown that the direct imaging capabilities of a sparse aperture are determined
by the geometry of the array only, whatever the beam combination scheme. The pupil densification allows
to equalize the Direct Imaging Field (DIF) with the real usable field of view offered by the baselines of the
interferometer.

Numerical simulations (HYPERTEL) have been performed to study the direct imaging properties. For
that, criteria are defined to characterize the image pattern. It is shown that the choice of the geometry of the
array is a trade-off between the resolution, the dynamic, the field of view and the astrophysical objectives.
A regular and non-redondant pattern of the input pupil optimizes the dynamic, the contrast and the fidelity
of the densified image, but decreases the useful field of view. A spotted star, with a low contrast, requiere
dynamic, whereas a large field is suitable for the multiple stars.

A pupil densifier using monomode optical fibres in the visible wavelength (SIRIUS) has been developed at
the Observatoire de la Coéte d'Azur. The effects of introducing single-mode fibres in direct imaging optical
interferometers have been studied with numerical simulations. We identify an optimum to define properly
the output densified pupil. First densified images have been obtained in laboratory. Spatial filtering greatly
enhances the quality and the stability of the densified image, but mainly decrease partially the sensitivity
of the signal. Atmospheric perturbations are converted into differential photometric fluctuations, which are
easier to calibrate. These photometric fluctuations have few influence on the image quality, which simplify the
image deconvolution and the beams cophasing. Finally, the flexibility of the optical fibres is well adapted to
carry the beams from the entrance to the exit pupil with the appropriate rearrangement of the sub-apertures,
which is convenient for next generation of interferometers, such as VLTI, CHARA, NPOI, MROI or OHANA.
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Introduction

Quand Galilée pointe sa lunette en 1610 vers Saturne, il apercoit deux taches brillantes de part et
d'autre de la planéte. Mais I'aspect de la planéte évolue au fil des ans. Les supposés satellites changent de
luminosité, puis disparaissent et réapparaissent, prenant parfois la forme de deux anses accrochées aux péles.
Bien d'autres observateurs s'essayent a des croquis plus ou moins fantaisistes (Fig. 1). Un demi-siécle se
passe (1655) avant que Huyguens ne parvienne, grace a une lunette plus grande, a interpréter la disparition
périodique des anneaux de Saturne vus par la tranche. Puis Cassini est le premier a noter I'existence d'une
bande sombre le long de I'anneau (en 1684). Il faut encore attendre plus d'un siecle pour comprendre grace
a William Herschel (en 1792) que " cette bande a contours nets, aussi sombre que le fond du ciel, est en fait
une lacune entre les deux anneaux”, d'olu le nom de Division de Cassini.

Cette anecdote des débuts illustre bien I'intérét d’avoir une image suffisamment détaillée pour comprendre
la vraie nature des objets célestes. Le ciel fourmille d'objets complexes et variées. Les étoiles arborent des
motifs a leur surface, ou éjectent de la matiére et perturbent leur atmospheére. L'étude de ces structures est
riche d'information pour comprendre la physique des étoiles. Plus récemment, des planétes extra-solaires ont
été détectées, sans que I'on puisse encore "voir’ de détails a leur surface.

Une image est une carte de brillance, qui restitue la distribution spatiale d’'intensité bi-dimensionnelle d'un
objet, ce qui apporte des informations cruciales sur ses dimensions et sur sa morphologie. Etant donné les
tres faibles dimensions de certains objets (moins de 1000 fois la largeur de la Lune), I'Astronomie utilise les
techniques de haute résolution angulaire (HRA) pour révéler (résoudre) les détails a la surface des étoiles et
dans leur environnement.

La résolution spatiale correspond au plus petit détail perceptible dans I'image, appelé élément de résolution
ou resel (pour "resolution element” en Anglais). Le pouvoir de résolution d'un instrument d'imagerie est
régi par la diffraction et il augmente avec son diameétre. Or, un interférométre formé de 2 petits télescopes
espacés de 100m a le méme pouvoir de résolution qu'un grand télescope de 100m de diametre. C'est |a tout
I'intérét de I'interférométrie, atteindre une trés haute résolution angulaire.

L'interférometre est un "collecteur et un mélangeur de lumiére” dont les ingrédients sont les photons.
L'interféromeétre collecte la lumiere avec ses pupilles (les télescopes). Pour interférer, les ondes incidentes
doivent avoir parcouru la méme distance depuis la source (I'étoile) jusqu'au foyer image, ou les photons
tombent sur un détecteur (I'ceil, la caméra, ou autre). Un photon peut &tre vu comme un train d'onde
électromagnétique. Le mélange de photons produit une image formée d'un ensemble de franges, dont on
extrait des informations sur les dimensions de |'objet.

Aujoud’hui, on ne se contente plus de deux, mais de plus en plus d'ouvertures, pour collecter plus de flux
(sensibilité, magnitude limite) et pour reconstruire une image a partir de toutes ces mesures. Grace a cela,
un interféromeétre est capable de fournir une image directe par une recombinaison adéquate des faisceaux.
Nous allons voir comment former des images avec un interféromeétre a la maniére d'un télescope, ou pour
ainsi dire, comment passer des franges a I'image. C'est le principe des hypertélescopes.
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Fig. 1 — Saturne au fil des siecles vu a travers des instruments de plus en plus grands.
[a.] Premieres représentations de Saturne : |. Galilée (1610), Il. Scheiner (1614), Ill. Riccioli (1640), IV a
VII. Hévélius (1640 a 1650), VIII et IX. Riccioli (1648, 1650), X. Eustache de Divinis (1647), X|. Fontana
(1648), Xll. Gassendi (1645), XIlI. Riccioli (1630). [b.][c.] Premier dessin et croquis par Huyguens (1655)
qui découvre la vraie nature de I'anneau. [d.] Dessin de Cassini (1684), qui détecte une bande sombre
sur I'anneau. [e.] Dessin de Herschel (1792), qui interpréte la division de Cassini comme un vrai vide. [f.][g.]
Images prises par la sonde Cassini-Huygens (2005), laissant apparaitre la structure fine des multiples anneaux.
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Le manuscrit commence par donner un panorama de l'imagerie a haute résolution spatiale (Partie 1).
Le propos est d'introduire les techniques majeures de I'interférométrie, et de montrer en quoi I'lmagerie
Directe, combinée aux techniques de cophasage et de densification, est une solution d’avenir. En effet, les
interférometres futurs prévoient de grands réseaux, avec beaucoup de télescopes. Des lors, une prospective
est menée sur les apports scientifiques et les pré-requis techniques d'un hypertélescope.

Quels programmes scientifiques sont envisageables a court, moyen et long terme 7 Comment la densifica-
tion optimise I'image ? Quel géométrie du réseau de télescopes faut-il privilégier 7 Combien de télescopes sont
nécessaires ? Quel concept opter pour un densifieur 7 Quels sont les points durs technologiques, a commencer
par le cophasage des faisceaux ?

Pour tenter de répondre a ces questions, la thése se décompose en 2 grandes parties, a savoir une ap-
proche numérique (Partie II) et une approche instrumentale (Partie I11) de I'lmagerie Directe. Des simulations
numériques étudient les capacités d'imagerie d'un hypertélescope, afin de tirer les spécifications techniques
requises. En paralléle, un nouveau concept de densifieur a fibres optiques a été concu et validé. Il est destiné
a confronter les prédictions des simulations avec la réalité, notamment du point de vue de la quantification
des spécifications de cophasage.

Pour finir, je dresse un bilan des perspectives en Imagerie Directe interférométrique (Partie IV). J'applique
le concept des hypertélescopes a des interférometres existants. Je montre que le densifieur a fibre convient
tout a fait a ces réseaux a quelques télescopes. Puis j'élargis sur des themes de recherche encore a approfondir
pour amener les hypertélescopes a maturité.
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Premiere partie

Panorama sur I'imagerie du ciel
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Je présente dans un premier chapitre (Ch. 1) les méthodes et applications de I'imagerie a haute résolution
angulaire. Je donne d'abord un apercu des cibles astrophysiques intéressantes pour I'imagerie HRA (Sect.
1.1), des étoiles aux planétes jusqu’au ciel profond. Je rappelle ensuite I'évolution des techniques HRA, depuis
les premiers balbutiements jusqu'aux futurs grands réseaux interférométriques (Sect. 1.2). Un parallele est
établi entre I'évolution des télescopes mono-pupilles (monolitiques ou segmentés) et des multi-pupilles (les
interférometres).

Le potentiel d'imagerie des interférometres a lontemps été limité par la turbulence et le petit nombre
d'ouvertures. Pour observer le ciel a travers la turbulence, il est possible soit de "vivre avec” grace a un
post-traitement approprié des images, soit de corriger le probleme a la source en compensant ou en filtrant
les perturbations. Nous allons voir comment les méthodes d'observations HRA et les progrés technologiques
ont évolué conjointement. Vu les nouveaux objectifs scientifiques et les pré-requis techniques, je montre que
I'on tend naturellement en interférométrie vers des imageurs directs, les hypertélescopes (Sect. 1.3).

Dans un deuxieme chapitre (Ch. 2), je précise les concepts et techniques de I'lmagerie Directe (ID)
en interférométrie. Je rappelle comment recombiner les faisceaux en ID, et comment une pseudo-relation
de convolution objet-image est conservée (Sect. 2.1). J'insiste sur I'intérét de la densification pour I'in-
terférométrie longue base. A partir de |a, je parle des principaux axes de recherche en ID qui ont été appro-
fondis pendant la these (Sect. 2.2).
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Chapitre 1

L’'imagerie a haute résolution angulaire
(HRA) en astrophysique

1.1 Les cibles astrophysiques en imagerie HRA

Les objets décrits ici font partie des objectifs astrophysiques couramment cités en interférometrie. Cer-
tains ont déja été mesurés, mais tres peu ont encore donné lieu a une image détaillée. La liste n'est pas
exhaustive, I'idée étant de montrer I'intérét de I'imagerie HRA pour étudier certains phénomenes physiques
complexes.

1.1.1 Les étoiles multiples

Les observations des dernieres décennies ont montré que la majorité des étoiles appartiennent a un
systeme binaire ou multiple. Cette multiplicité stellaire se retrouve a tous les stades d'évolution, non seule-
ment la séquence principale mais aussi les stades en fin de vie comme les pulsars, les étoiles a neutrons et
meéme les trous noirs. La diversité et le grand nombre de cibles en font un sujet d'étude clé en Astrophysique
ou les interrogations ne manquent pas (Verbunt, 2004; Lena, 2004). La formation de ces systemes dépend
de la distribution de matiére initiale et de la période orbitale, qui sont des parametres mal connus. D'autres
questions portent sur les différences entre des étoiles seules ou accompagnées. Quel est le role de la multipli-
cité dans I'évolution stellaire ? La multiplicité évolue-t-elle dans le temps? Comment les systemes multiples
participent a I'enrichissement du milieu interstellaire 7 Quels phénomeénes énergétiques régissent les systemes
stellaires compacts, ol les étoiles s'échangent de la matiere?

Les systemes binaires sont intéressants, car I'étude des orbites des 2 compagnons (loi de Kepler) permet
de déterminer des parametres fondamentaux des étoiles indispensables a la modélisation en physique stellaire
(masse, rayon, luminosité, composition chimique). C'est I'un des seuls moyens d’estimer la masse, parametre
critique qui dicte le scénario d’évolution de I'étoile. Si I'objet reste simple, c'est-a-dire si on peut |'assimiler
a deux points ou deux disques, I'interférométrie classique est suffisante (Hummel, 1998, 2003). Si I'objet
est en interaction, la complexité de I'image explose. Il faut recourir a des techniques d’observations plus
compliquées. D'ou I'intérét d’obtenir des images pour étudier la dynamique de ces systemes. L'imagerie a
tres haute résolution angulaire a son role a jouer pour étudier les conditions initiales, et pour dévoiler les
propriétés de systemes spécifiques trés compacts, comme les binaires X et, cas ultime, les pulsars. Les besoins
en terme de résolution spatiale, de magnitude limite et de contraste sont résumés dans le tableau 1.1 (Extrait
de Lena (2004)).

1.1.2 Les surfaces stellaires
Les taches stellaires
L activité magnéto-hydrodynamique des étoiles entraine |'apparition de taches stellaires a la surface, tout

comme pour le Soleil. Leur existence a été confirmée sur Betelgeuse (a Orionis) en particulier, par des
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Cas scientifiques Résolution spatiale | Magnitude K | Contraste
géante Prédiction de la fonction | Faible masse < 1lmas K~12 AK ~8
de masse initiale Grande masse < Imas K ~12 AK ~5
Etoiles compactes Faible masse 0.04mas K ~15 AK ~1
Grande masse 0.1mas K~7 AK ~5
Systémes individuels Pulsars 0.003mas K ~20 3¢ étoile

Tab. 1.1 — Spécifications pour I'observation des systemes d’'étoiles binaires et multiples.

mesures interférométriques (Busher, 1990; Wilson, 1997; Tuthill, 1997) et spectroscopiques (Rice, 1996).

Ces taches brillantes (ou points chauds) changent de brillance, de taille et de position sur des échelles
de temps de l'ordre du mois. Ces taches ont une température supérieure a celle du milieu environnant
(Schwarzschild, 1975). Elles peuvent aussi étre interprétées comme une variation d’opacité dans I'atmosphere
étendue de I'étoile (Young, 2000). La figure 1.1 montre un modele de couche externe obtenu avec un code
hydrodynamique 3D (Freytag, 2003). Ces simulations prévoient, en plus des grandes cellules convectives, la
présence de granulation composée de plus petites cellules évoluant sur des échelles de temps plus courtes.

ll'y a matiere a étudier les taches stellaires (Hall, 1996) : Quelles sont leur distribution a la surface de
I"étoile, leur taille, leur température, leur durée de vie? Il y a une forte corrélation entre I'activité stellaire et
I"apparition des taches. Le suivi de I'évolution des taches apporte des informations sur les effets de rotation
globale et de rotation différentielle, sur I'activité magnétique stellaire et sur les phénomeénes de convection.
De plus, il est intéressant de comparer la morphologie des spots entre différentes classes d'étoiles actives.
On observe par exemple plus de taches au pdle que vers I'équateur, ou inversement, selon le type d'étoile
considéré, sans que I'on sache vraiment I'expliquer (Hatzes, 1996a; Schiissler, 1996).

Une image suffisamment détaillée et contrastée permettrait de résoudre ces taches, en mesurant leur
nombre, leur position, leur taille , leur forme et leur contraste (~ 102). Les étoiles géantes et super-géantes
de type K et M sont des cibles privilégiées car elles ont un grand diametre, une forte luminosité et des taches
relativement étendues (jusqu'a la moitié de la surface stellaire).

La résolution spatiale escomptée est de |I'ordre de 0.3mas pour les grandes structures et de 0.03mas pour
les processus de convection (Lena, 2004). L’étoile observée doit étre suffisamment brillante (typiquement
my < 12). Une résolution temporelle de I'ordre du jour est nécessaire pour suivre la migration des spots,
fonction de I'activité stellaire.

Les étoiles magnétiques Ap se prétent bien aussi a I'imagerie de leur surface. Elles présentent généralement
une distribution inhomogene des abondances des éléments chimiques visibles a sa surface. La diffusion ra-
diative des éléments chimiques dans I'atmosphére est influencée par le champ magnétique de I'étoile, abou-
tissant a une séparation des éléments en différentes couches a sa surface (LeBlanc, 1994). On s'intéresse
aux mécanismes de diffusion et a I'origine du champ magnétique de ces étoiles a enveloppes radiatives.
Des cartes de distribution d’abondance chimique en surface ont déja été obtenues par des mesures spectro-
polarimétrique (Hatzes, 1996b), comme montré a la figure 1.3. L'interférométrie peut la aussi jouer son réle
en gagnant en résolution spatiale.

Les protubérances

Les étoiles actives subissent de grandes pertes de masse. Ces phénomeénes de perte de masse sont
irréguliers, et peuvent générer I'apparition de protubérances. Ces structures correspondent a des condensa-
tions de matiére au niveau de grandes boucles de champ magnétique qui s'étendent dans la couronne stellaire.
La formation et les mécanismes physiques de ces structures filamentaires restent mal compris (Collier, 1996).
On se demande quels liens il y a entre les protubérances chromosphériques et la convection photosphérique.
L'imagerie peut aider aussi a détecter et étudier la morphologie de ces structures, qui peuvent apparaitre sur
n'importe quelle type d'étoile, comme notre Soleil (Fig. 1.2).
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Fig. 1.1 — Cartes de brillance de géantes rouges.
Simulations (Freytag, 2003) d'une géante rouge (a gauche). Images de Betelgeuse (Busher, 1990) recons-
truites a partir de mesures interférométriques (a droite). Les taches stellaires évoluent sur I'échelle de quelques
heures a quelques jours.

Fig. 1.2 — Cartes de brillance du Soleil.
Des phénomenes physiques sont visibles a la surface de notre Soleil, dans les longueurs d'onde du visible (a
gauche) et dans la raie H, (a droite). Ces phénomenes sous forme de taches et de protubérances sont le
signe d'une intense activité magnéto-hydrodynamique de |'étoile.

Les oscillations non-radiales

La turbulence dans la photosphére crée des ondes sonores qui se propagent a l'intérieur de [|'étoile.
Certaines de ces ondes entrent en résonance et créent des ondes stationnaires a la surface de I'étoile,
appelées les modes de pulsations non-radiales. Les principaux mécanismes d’excitation sont de deux types :
I'interaction avec la convection génére un grand nombre de modes d’amplitude réduite, et les instabilités
conduisent a un petit nombre de modes d’amplitude élevée.

L'astérosismologie étudie les phénomeénes d’oscillation visibles a la surface de I'étoile, tout comme
I'héliosismologie étudie le Soleil. Elles fournissent des informations sur les parameétres fondamentaux (age,
composition chimique, distance) et sur les phénomenes physiques qui régissent |I'étoile (convection, diffusion,
champs magnétiques).

Des mesures spectroscopiques fournissent une carte de vitesse radiale (Fig. 1.3). Cependant, trés peu
de moyens ont été encore utilisés en imagerie haute résolution. Il est possible de combiner les méthodes
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Fig. 1.3 — Cartes de surfaces stellaires par imagerie Doppler.
Oscillations non-radiales d'une étoile géante (a gauche) et distribution d’abondance chimique d'une étoile
magnétique Ap (a droite). Ces cartes sont obtenues respectivement a partir de mesures spectroscopiques
(Imagerie Doppler) et de mesures spectro-polarimétriques (Imagerie Doppler Zeeman).

spectroscopiques avec les méthodes interférométriques afin d'optimiser la reconstruction de I'image (Jankov,
2001; Schmider, 2004). On accede ainsi aux modes de degré intermédiaires (I = 3 to 6). Les modes d'ordre
élevés, qui ont de grandes amplitudes, ne deviennent accessibles que par imagerie haute résolution. Une carte
de brillance avec une résolution de 0.1mas permettrait de voir directement les motifs photométriques liés
aux oscillations non-radiales présents a la surface d'étoiles suffisamment grosses et brillantes (my < 15).
Les modes apparaissent comme des variations photométriques sous forme d'un damier, plus sombre dans les
creux et plus brillant sur les bosses (contraste de 103).

1.1.3 Les environnements circum-stellaires
Les étoiles Be

Les étoiles chaudes et massives de type Be et Ble], comme ~ Cassiopée, présentent une forte raie
d'émission en H, (Thom, 1986; Quirrenbach, 1993). Elles sont caractérisées par un vent stellaire rapide
dans les régions polaires, et par des éjections de matiere dans la région équatoriale. Les processus de perte
de masse sont accentués par la rotation rapide propre a ce type d'étoile (Mourard, 1989; Stee, 2004; Meilland,
2007). Leur vitesse de rotation est telle que I'étoile se déforme par un élargissement a I'équateur, qui a été
mesuré par exemple sur Achernar (Domiciano, 2003).

La rotation rapide se traduit par I'accumulation de matiere au niveau du plan équatorial ou se forme
un disque mince et dense. L’origine et la structure de ce disque restent controversées. Il peut provenir de
I'interaction entre un champ magnétique et le gaz ionisé. L'incertitude sur la vitesse de rotation des étoiles
Be reste une question essentielle pour modéliser la formation de disques par rotation rapide (Fig. 1.4).

Des contraintes observationnelles peuvent la aussi étre apportées en imagerie sur la taille et la morphologie
du disque formé par rotation (vitesse d'expansion, densité) et sur I'étoile centrale (rayon, ellipticité, activité
de surface) (Paresce, 2001).

Les étoiles évoluées AGB et post-AGB

Les AGB (Asymptotic Giant Branch) sont des étoiles froides évoluées au dernier stade d'évolution stellaire,
ayant une masse inférieure a 8 M. Plus de 80% de la poussiere trouvée dans le milieu interstellaire provient
de la perte de masse de ces étoiles en fin de vie. Leur atmosphére en expansion augmente considérablement
en luminosité et en taille, jusqu'a plusieurs centaines de fois le rayon du Soleil. Elle est formée de couches
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Fig. 1.4 — Images d’étoiles de type Be et AGB.
Modélisation d'une étoile Be, aArae (Meilland, 2007), entourée d'un disque de matiere dii a la rotation
rapide de I'étoile (a gauche). Exemple d’'une étoile AGB (NGC6543) vue par HUBBLE (Reed, 1999) dont
I'atmosphere en expansion présente une structure complexe due a I'éjection de matiere (a droite).

convectives de poussiéres épaisses riches en éléments chimiques. La géométrie de leur enveloppe est rendue
complexe par I'éjection de matiere de I'ordre de 1078 3 107* Mg /an avec une vitesse d'expansion de 5 a
30km/s (Fig. 1.4). L'étoile passe ensuite a une phase post-AGB ou elle devient une nébuleuse planétaire.
Cette phase trés courte (environ 100 ans) est marquée par une trés importante perte de masse dépassant
les 1073 M, /an (Paresce, 2001).

Le vent stellaire dense et en expansion lente interagit avec le milieu interstellaire. Des interactions com-
plexes se produisent entre les pulsations stellaires et la condensation de molécules en poussieres dans les
couches internes tres denses de I'atmosphére. Une contrainte importante est de localiser a quel endroit se
forment exactement ces poussiéres dans une région estimée entre 2 et 10R, (rayon stellaire).

Parmi toutes les étoiles de type AGB, les Miras sont des étoiles froides évoluées trés grosses (plusieurs
fois le rayon solaire) et trés lumineuses (plusieurs milliers de fois la luminosité du soleil). Ce sont des étoiles
pulsantes avec une période de I'ordre de un an et une variation de luminosité allant jusqu'a 7 magnitudes. ||
est intéressant d'étudier I'évolution temporelle des structures de I'atmosphere liée aux pulsations stellaires.
Elles possedent une atmosphere froide et étendue contenant des molécules et de la poussiére. |l se forme une
fine couche moléculaire sphérique entourant la photosphere (Perrin, 2004), dont Ia taille apparait plus grande
que celle prévue par les modeles hydrostatiques (Perrin, 2005). Il a été mis en évidence des assymétries et
des variations de densité de la poussiére au cours du cycle de pulsation (Weiner, 2006).

L'imagerie HRA est intéressante pour étudier la morphologie complexe des nébuleuses (Tuthill, 2000;
Chesneau, 2006). Ces observations aident a contraindre la structure du vent stellaire et a déterminer la forme
et la composition chimique de I'enveloppe de poussiére, qui présente le plus souvent de fortes assymétries.
[I faut une résolution spatiale de 1mas a 0.1mas, un champ de vue de 10 — 100mas et un contraste d'au
moins 10%, voire 10% (Lena, 2004).

Les objets stellaires jeunes

Les jeunes étoiles de la pré-séquence principale (désigné sous YSOs pour " Young Stellar Objects”) sont
entourées d'un disque proto-planétaire (quelques dizaines d'UA de diameétre). La formation de systemes
planétaires résulte de I'effondrement de nuages de gaz et de poussiere en rotation. Cette phase initiale de
formation est une période trés active ol de gros corps sont continuement formés par accrétion et détruits par
collision. Ces processus modifient la distribution spatiale et la composition chimique de gaz et de poussieres.
[l se forme en méme temps des jets de matiére ionisée, qui s'échappent a des vitesses de plusieurs centaines
de km/s (Bontemps, 1996) et qui sont canalisés par de forts champs magnétiques (Fig. 1.5). En phase
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Fig. 1.5 — Formation et évolution d'un objet stellaire jeune.

finale, I'enveloppe se dissipe et les phénomenes d’accrétion s'arrétent. Il reste un disque d’accrétion dense
contenant des planétes en cours de formation.

Dans ce modele d'évolution, la distribution géométrique du nuage de poussiere initial reste controversée.
Elle peut étre modélisée par une enveloppe sphérique (Miroshnichenko, 1997) ou une structure en forme de
disque (Hillenbrand, 1992). Des observations ont montré que cette enveloppe trés étendue est généralement
assymeétrique, a cause d’effets magnétiques ou d'effets de rotation (Monnier, 2004) ou a cause de la présence
d'un compagnon autour de I'étoile centrale (Malbet, 2005).

D'autres questions primordiales portent sur les mécanismes de formation des planétes dans la région
interne du disque, et sur l'interaction entre le disque et la surface de I'étoile. L'idée est de détecter les
sillons formés par le passage des planétes dans le nuage de poussiere autour de |I'étoile. L objectif est ensuite
d'étudier les structures qui se situent dans les régions proches de la surface jusqu’'a environ 10Rgejiqire. OU
0.1AU. On se demande par exemple quelle source d’'énergie alimente les jets supersoniques et comment ils
se propagent.

L'étude du disque interne nécessite une résolution de 1mas a 0.1mas et un champ de vue d'environ
10 — 100mas. L'étude des raies d’émission et d'absorption de la poussiere requiert une résolution spectrale
de 1000 a 10000. Une extension dans les longueurs d’onde du visible permet de sonder la forte raie d’émission
H,. Les contrastes attendus varient entre 10" et 10% dans le proche infrarouge, selon I'dge et la géométrie
du disque (Lena, 2004). Des capacités d'imagerie grand champ et a haute dynamique sont requises pour
étudier certains phénomenes complexes, comme les écoulements et les jets de matiere.

1.1.4 Les planétes extra-solaires

Plus de 200 planetes extra-solaires (ou exo-planétes) ont été détectées a ce jour par des méthodes indi-
rectes, en mesurant par exemple la vitesse radiale de |'étoile qui se déplace autour du barycentre du systeme
étoile-planéte. Mais seule une détection directe des photons de la planéte permettrait de la caractériser par
spectroscopie. Pour I'heure, seules quelques exo-planetes ont été détectées directement par imagerie, mais
dans des conditions favorables, avec une planéte géante et une étoile relativement peu brillante (Fig. 1.6).

Ce nouveau domaine d'investigation regorge de questions (Sozzetti, 2005). Comment se forment et
évoluent les planetes ? Quelles sont les caractéristiques de ces systemes planétaires (nombre, masses, rayons,
albédos, paramétres orbitaux) ? Comment ces caractéristiques évoluent-elles en fonction du type de I'étoile
(masse, température, age, binarité) ? Est-ce que I'on retrouve des similitudes avec les planetes du systeme
solaire 7 Est-ce que la vie peut s'y développer ?

Les candidats les plus convoités sont les " planetes terrestres” (ou exo-Terres) susceptibles d'abriter de
la vie telle que nous la connaissons sur Terre. Plusieurs critéeres entrent en jeu, a commencer par la présence
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Fig. 1.6 — Premieres images directes d'exoplanétes.
Quelques compagnons ont déja été détectés en orbite autour d'étoiles, comme la naine brune 2M1207 (a
gauche) et I'étoile GQ Lupi (a droite). (Source : VLT /NACO).

d’eau liquide a sa surface. L'objectif est de déterminer la composition de |'atmosphére de ces planétes, en
particulier 1a présence d'eau, de dioxyde de carbone, voire d'ozone ou d'oxygéne, qui sont autant d'indicateurs
favorables a la présence d'une activité biologique.

La principale difficulté est d'isoler les photons de la planéte, sachant qu'un compagnon est beaucoup
moins lumieux que son étoile (contraste de 10? dans le visible et de 5.10° dans I'infrarouge entre une exo-
Terre et son étoile). La difficulté est d’arriver a rejeter la lumiére de I'étoile tout en conservant une fraction
significative de la lumiere de la planete.

De plus, un systéeme étoile-planeéte est plus complexe qu'il n'y parait. Comme pour le soleil, I'étoile est trés
probablement entourée d'autres planétes, ainsi que d'un nuage exo-zodiacal formé de poussieres relativement
brillantes et irrégulierement distribuées. Toutes ces sources environnantes augmentent le risque de confusion
quand on cherche a caractériser une planete en particulier. Une image suffisamment détaillée du systeme
devient nécessaire pour distinguer les planetes (apparaissant sous forme de points) des autres structures
pouvant étre identifiées comme un faux compagnon (Guyon, 2002a).

A plus long terme, on espére obtenir des images de la surface de ces nouveaux mondes, et pourquoi pas
observer la présence d'océans et de continents.

1.1.5 Les Noyaux Actifs de Galaxie

Parmi les objets extra-galactiques, les Noyaux Actifs de Galaxie (AGN) sont des candidats intéressants
pour l'interférométrie. Les AGN, qui se trouvent au coeur de certaines galaxies, émettent des rayonne-
ment trés énergétiques bien plus brillants que leur galaxie héte. Les AGNs participent intrinsequement aux
mécanismes de formation des galaxies. L'objectif est d'étudier leurs processus physiques et leur influence sur
I"évolution de leur galaxie hote.

Les AGN renferment un trou noir super-massif entouré d'un disque d’'accrétion et caché au milieu d'un
tore de gaz et de poussieres (Granato, 1997). La dimension du tore est estimée autour de 1 a 10pc. Connaitre
sa dimension exacte et son inclinaison permet de contraindre les modeles de transfert radiatif de la poussiére.
De fortes raies d'émission proviennent d’une région centrale compacte (Broad Line Region) d’environ 1pc
de diametre, et d'une région plus étendue (Narrow Line Region) sur environ 100pc. On soupconne aussi
I'existence de jets relativistes perpendiculaires au disque d'accrétion (Fig. 1.1.4).

Cela dit, d'autres modeles stipulent que la source d'énergie centrale n’est pas un trou noir mais des
explosions de supernovae se produisant au centre d'un nuage de formation d’étoiles. De plus, la forme du
tore de poussiére et la présence de jets de matiére restent encore controversées. Ainsi, de nombreux modeéles
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Fig. 1.7 — Noyau Actif de Galaxie.
Vue d'artiste (a gauche) et modélisation de sa structure (a droite).

sur les AGN existent mais ils restent du domaine de la spéculation a cause du manque actuel de données
observationnelles.

La encore I'imagerie HRA apporte des informations cruciales sur la morphologie complexe des AGNs.
Meéme si les structures trés compactes des régions centrales restent difficilement détectables, I'étude de la
distribution de poussieres autour du coeur des AGNs permet de comprendre les mécanismes qui alimentent
le trou noir en matiere. Des mesures ont été faites pour la premiére fois sur NGC 4151 (Swain, 2003), puis
sur NGC 1068 (Jaffe, 2004; Wittkowski, 2004). Ces mesures sont compatibles avec la présence d'un tore
de poussiére. Cependant, ces observations sont encore en limite de résolution et une analyse plus fine de la
géométrie du tore nécessite une résolution spatiale de 0.1mas et un champ de vue de 1 — 10mas (Lena,
2004).

1.2 L’évolution des techniques en HRA

Le plus petit élément de résolution (resel) d'un instrument d’imagerie correspond a la plus haute fréquence
spatiale vue par I'instrument.

Un télescope monolithique de diametre D a une résolution angulaire égale a A\/D, soit 1 resel, avec A
la longueur d'onde d'observation. Ce télescope accede a toutes les fréquences spatiales de I'objet observé
jusqu'a sa fréquence de coupure f. = D/X. Un télescope peut donc &tre assimilé a un filtre passe-bas.
L'interférometre lui échantillonne le ciel en fréquences spatiales. Il n'est sensible qu’a quelques fréquences
de I'objet autour de By /A, avec By désignant les vecteurs bases (distances entre ouvertures). Le nombre
de fréquences spatiales vues par l'interférométre est égal au nombre de bases indépendantes (fonction du
nombre et de la disposition des télescopes). La couverture du plan (u,v) est définie comme I'ensemble des

fréquences spatiales échantillonnées par la pupille d'entrée de I'interférometre.

Cependant, la turbulence atmosphérique a longtemps empéché les grands instruments d’atteindre en
imagerie leur résolution théorique. Plusieurs techniques ont vu le jour pour atteindre la limite de diffraction.
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1.2.1 Le gain en résolution des télescopes mono-pupilles

La turbulence atmosphérique (Roddier, 1981) provoque une agitation de I'image, voire un étalement de
I'image si le diametre du télescope devient plus grand qu’'un certain diametre critique. Ce diametre est appelé
le parametre de Fried ry. Le pouvoir de résolution est limité par le télescope si D < rqg et il est limité par
["atmosphere si D > ryg.

L'image instantanée d'un télescope de diameétre D > rg est une figure étalée sous forme de tavelures, ou
"speckles”, de dimension \/D réparties sur une zone de largeur \/ry. Le nombre de speckles dans I'image
est de |'ordre de (D/ro)z. La durée de vie d'un speckle est définie par une constante de temps caractéristique
de la cohérence 7y. Typiquement rg = 10cm et 79 = 10ms dans le visible (A = 500nm).

L'interférométrie des tavelures (Labeyrie, 1970) restitue les hautes fréquences spatiales de I'objet malgré
la turbulence atmosphérique. La turbulence est "figée" grace a I'acquisition de poses courtes successives a
une fréquence plus rapide que 7y, soit typiquement 100H z dans le visible. Les speckles ne se mélangent pas
et conservent |I'information haute résolution a la limite de diffraction du télescope. La technique du bispectre,
ou "speckle masking” (Weigelt, 1977) restitue la phase dans le plan de Fourier par une fonction de triple-
correlation de I'image (ou bispectre). Fienup (1978) propose une méthode itérative de reconstruction de
I'image a partir du module de sa transformée de Fourier.

Aujourd’hui, les perturbations atmosphériques peuvent étre compensées en amont grace a une optique
adaptative (OA), qui corrige le front d’onde en temps réel (Babcock, 1953; Rousset, 1990; Beckers, 1993).
Les plus grands télescopes actuels de 10m de diametre (VLT, KECK, GEMINI, SUBARU) sont tous équipés
d'une OA. L'ESO! a étudié le projet d'un 100m (OWL) mais au vu des difficultés techniques, un 40m est
envisagé a plus court terme. Dans I'espace ou on s'affranchit de la turbulence, le télescope HUBBLE (2.4m)
a encore de beaux jours devant lui, et sera relayé plus tard par le JWST, qui a une envergure de 6.5m.

1.2.2 Le potentiel d'imagerie des interféromeétres optiques
Les débuts ...

C’est Thomas Young en 1801 qui met en évidence les phénomenes d’interférence, en observant une source
lumineuse a travers un écran formé de deux trous. |l constate que les franges sont moins contrastées si la taille
de la source est plus grande. Puis Hippolyte Fizeau énonce en 1868 qu’il est possible par un montage similaire
d'obtenir quelques données nouvelles sur les diameétres angulaires des astres observés (Fizeau, 1868). Inspiré
par ces idées, Edouard Stéphan observe le ciel en disposant sur un télescope un masque percé de 2 fentes
espacées de 65¢m. La résolution étant insuffisante, il conclut néanmoins " sur I'extréme petitesse du diametre
apparent des étoiles fixes” (Stéphan, 1874). Plus tard, c'est Albert Michelson qui mesure pour la premiere
fois le diametre de Betelgeuse et qui étudie des étoiles doubles (Michelson, 1921). Pour avoir une base plus
grande, il élabore un montage constitué de 2 miroirs de 15cm espacés de 6m montés sur une poutre. Puis
par un jeu de 2 autres miroirs, il rapproche les faisceaux pour les faire entrer dans I'ouverture d'un télescope
de 2.5m (Fig. 1.8). Ce montage périscopique améliore nettement la luminosité des franges (C'est le méme
principe que la densification de pupille). Labeyrie (1975) obtient des franges en 1974 en utilisant cette fois
2 télescopes indépendants de 20cm espacés de 12m (Fig. 1.8). Il ouvre la voie a I'interférométrie optique
longue base.

On observe cependant une évolution lente de I'interférométrie. La principale difficulté est de mettre en
phase les ondes incidentes. La différence de chemin optique (ou DDM pour différence de marche) doit rester
inférieure a la longueur de cohérence I, pour que les ondes soient cohérentes et interferent : [, = )\Q/A)\,
ol X et A\ sont respectivement la longueur d’onde moyenne et la bande spectrale d'observation (I, = 5um
avec A = 600nm et AX = 80nm). En pratique, la DDM varie continuement au cours de la rotation terrestre
et fluctue a cause de la turbulence atmosphérique, qui est plus critique dans le visible qu’en infrarouge. La
DDM est compensée par une ligne a retard (LAR), qui assure le cohérencage des faisceaux. Pour cela, un
senseur de franges doit étre capable de suivre les dérives des franges sur le détecteur et d'en déduire la DDM
en temps réel pour asservir la LAR (Lawson, 1999; Koechlin, 1996).

'ESO : European Southern Observatory (www.eso.org)
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Fig. 1.8 — Premiers interférometres stellaires optiques.
Poutre de Michelson avec laquelle les premiers diameétres d'étoiles ont été mesurés en 1921 (a gauche).
Premier interférometre a 2 télescopes (12T) mis au point par Labeyrie a Nice en 1974 (a droite).

Notons au passage que pour l'interférométrie longue base, on introduit un parameétre supplémentaire
de turbulence atmosphérique, I'échelle externe de cohérence spatiale Ly. Ce parametre sert a modéliser les
variations de DDM entre les bras de I'interférometre. Si la base de I'interférometre devient supérieure a Ly,
on passe du modele de turbulence de Kolmogorov a celui de Von Karman, qui tient compte des fluctuations
de I'atmosphere a grande échelle (Maire, 2005). Il est important de caractériser les fluctuations du front
d'onde pour spécifier le design des sous-systemes comme |'optique adaptative, le correcteur de tip-tilt du
front d’onde ou le senseur de franges.

Les interféromeétres hétérodynes

Comme en radio-astronomie (Perley, 1989; Thompson, 1986), la détection hétérodyne mélange le signal
a un oscillateur cohérent interne (source laser). Les signaux sont amplifiés et codés numériquement en
fréquences. En dessous de 10um, le bruit de photon (aspect corpusculaire de la lumiere) devient comparable
au bruit de détecteur. En interférométrie optique et infrarouge (ou la période de I'onde est de I'ordre de
10~™5), la seule facon de procéder pour tirer partie des propriétés ondulatoires de la lumiere est de faire
interférer directement les faisceaux.

Les interféromeétres corrélateurs

Un interférométre a 2 télescopes mesure une amplitude de modulation d’intensité, c’'est-a-dire le contraste
C des franges d'interférence donné par :

I — Iy
C — max mwn (11)
Imax + Imzn
ol Iin et Inae sont respectivement le maximum et le minimum d'intensité des franges sombres et
brillantes. Ce contraste est relié au degré complexe de cohérence ~. de I'objet a la fréquence spatiale B/A\.
La visibilité (contraste des franges) est le module de ~, et la phase (position des franges) est I’argument de
Ye-
Le théoreme de Van Cittert-Zernike relie la visibilité V' a la distribution de brillance de la source a la
fréquence spatiale B/A.
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Nombre de || Nombre de Nombre % d'information || Nombre d’éléments | Taille de I'image

télescopes phases de clétures sur la phase de résolution équivalente
de phase (resel) en resels

NT NT(A;T_I) (NT_l)z(NT_2) 1-— NLT NR = NT(NT — 1) NR X NR

3 3 1 33 6 24x24

4 6 3 50 12 35x35

6 15 10 67 30 5.5x5.5

8 28 21 75 56 75x7.5

10 45 36 80 90 10 x 10

20 190 171 90 380 20 x 20

40 780 741 95 1560 40 x 40

70 2415 2346 97 4830 70 x 70
100 4950 4851 98 9900 100 x 100

Tab. 1.2 — Observables et parameétres d’'imagerie fonction du nombre d'ouvertures de I'interféromeétre.
En synthése d'ouverture (a gauche), la phase de I'objet est restituée grace a la technique de cléture de
phase (Lawson, 1999). Le nombre de clotures de phases indépendantes est toujours inférieur au nombre de
phases de Fourier mesurées par I'interféromeétre. Cela dit, la quantité d’'information sur la phase est d'autant
plus complete qu'il y a de télescopes. En imagerie directe (a droite), sont indiqués le nombre d'éléments de
résolution (resel) et la largeur correspondante de I'image (en resel). La restitution de la phase est compléte,
grace aux techniques de cophasage.

ol T'F désigne I'opération de transformée de Fourier.

La phase mesurée ® se décompose en 3 termes :

e |a phase propre a I'objet : @,

e |a phase liée a la DDM (¢ppay = 2w d/N),

e |a phase aléatoire induite par I'atmosphere : ¢.

En présence de turbulence, le terme de phase atmosphérique aléatoire rend inutilisable I'information
sur la phase de I'objet. Seul le module de la visibilité au carré peut étre mesurée. Or la phase de 'objet est
primordiale pour reconstruire I'image a partir de I'espace des fréquences. Deux types d’approches contournent
ce probleme.

Premierement, une carte de brillance peut étre estimée en utilisant un modele d'objet simple choisi a
priori. Ce modele doit présenter un centre de symétrie, car la transformée de Fourier d'une fonction réelle
centro-symétrique est une fonction réelle, donc a phase nulle. La courbe de visibilité est ajustée au mieux avec
les points mesurés, en faisant varier les parametres du modele (disque uniforme, assombrissement centre-
bord, étoiles doubles, ...). Attention cependant, les mesures de contraste n'apportent pas directement de
I"information sur I'objet, mais sur le modele de I'objet choisi.

Deuxiemement, la phase de I'objet est accessible en imagerie par référence de phase (Lane, 1999; Del-
plancke, 2006). Le principe est d'observer simultanément I'étoile de science et une étoile de référence a
coté suffisamment brillante (telle que le temps d'intégration nécessaire soit inférieur a 79). La ligne a retard
est asservie sur |'étoile de référence, afin de corriger les phases résiduelles liées a la turbulence et aux biais
instrumentaux. Cette technique offre de surcroit un gain en magnitude, car elle permet d'observer des objets
faibles, tout en asservissant le systeme sur une étoile de calibration brillante.

Les interférométres a synthése d’ouverture optique (SOO0)

A partir de 3 télescopes, un interférometre peut retrouver partiellement I'information sur la phase de
I'objet, grace a la technique de cléture de phase. D'abord mise en pratique par les radio-astronomes (Jennison,
1958), cette technique a ensuite été appliquée aux longueurs d'onde optique (Rogstad, 1968; Baldwin,
1986). La cléture de phase est égale a la somme des 3 phases mesurées par 3 bases distinctes. Cette
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nouvelle observable est indépendante des fluctuations atmosphériques, car les termes induits par |'atmosphere
s'annulent. Cela s'écrit (Lawson, 1999) :

Phase mesurée Phase de I'objet Atmosphere
®(1-2) = Do(1 —2) +  [0(2) — (1))
®(2-3) = ®,(2 - 3) + [0(3) — 9(2)]
®(3-1) = P0(3-1) +  [o(1) = 90(3)]

D’ou un terme de cl6ture de phase égal a :
Cloture(1—2—=3)=®,(1 —2)+ D,(2—3) +P,(3—-1)

Plus il y a de télescopes, plus on mesure simultanément des termes de cldture, qui sont autant d'ob-
servables supplémentaires utilisées pour la reconstruction de I'image. Cependant, I'information sur la phase
ne peut pas étre restaurée intégralement (Tab. 1.2). On dispose de seulement 33% de I'information sur la
phase avec 3 ouvertures, contre 75% avec 8 ouvertures et 90% avec 20 ouvertures. Cela implique encore des
hypothéses a priori pour combler I'information manquante lors de la reconstruction de I'objet.

Un interféromeétre a synthése d’ouverture optique combine a la fois la cl6ture de phase et la super-synthése
d'ouverture. La super-synthese utilise la rotation terrestre pour enrichir le plan (u,v) (Baldwin, 1986; Haniff,
1987). Elle compense le faible nombre de télescopes du réseau et augmente le nombre de points mesurés. Il a
été démontré (Roddier, 1986) que la cl6ture de phase avec les interférometres est équivalente aux techniques
de speckle masking sur les télescopes monolithiques.

A mesure que le nombre de télescopes (N7) recombinés augmente, la fraction d'information sur la phase,
quiaugmente en 1—2/Nyp, tend vers les 100%. Les grands interférometres tendent vers de véritables imageurs.
L'image est reconstruite a partir d'un échantillon de visibilités et de phases. Une couverture fréquentielle
suffisamment dense et homogeéne fournit une image fidele et détaillée de I'objet sans modele a priori. On
étudie des objets complexes pour lesquels il n'existe pas de modeles simples de distribution d'intensité.

Les interférométres imageurs directs (ID)

On parle d'imagerie directe au foyer d'un télescope mono-pupille, mais cette notion s'applique aussi en
interférométrie. L'idée remonte en fait aux origines avec Fizeau. Une image " directe” est obtenue " optique-
ment” en transportant et en superposant les faisceaux des ouvertures individuelles en un foyer commun, de
sorte a faire interférer convenablement les sous-images. On parle alors " d'imagerie directe interférométrique” .

Rappelons qu'une image n'est ni plus ni moins formée que d'un contraste d'ombres et de lumiéres. Fort
du théoreme de Van Cittert-Zernike (qui lie I'objet a I'image via les fréquences spatiales), I'interférométrie a
longtemps fait des interférences, jusqu’a en oublier I'image. Au fur et a mesure que le nombre de télescopes
augmente, l'interférometre, vu comme un échantillonneur en fréquences spatiales, devient un véritable ima-
geur. La fonction de transfert du réseau se remplit et la superposition des jeux de franges enrichit I'image
Fizeau. Les interférences lumineuses se mélangent et forment une image au centre (Fig. 1.9). Plus besoin
de modele. Un grand interférometre fournit directement une image. Reste I'interprétation que I'on en fait.

Le nombre de resels dans I'image, noté Ng, est égal au nombre d’'observables (visibilités et phases) vues
par I'interférometre en synthése d'ouverture (Tab. 1.2), soit 2 fois le nombre de bases indépendantes du
réseau :

Ng =2Np, = Np(Nr — 1) (1.3)

Avec un grand nombre de télescopes, on a N >~ N%, tant que les bases du réseau restent non redon-
dantes. Au moins 6 télescopes semblent nécessaires pour obtenir une image a proprement parler, c’'est-a-dire
avec un nombre significatif de resels. Le pouvoir d'imagerie d'un réseau de 6 télescopes atteint la trentaine
de resels, soit une image de 5 par 5 pixels utiles. Cela lui permet de détecter un motif de I'ordre de 1/5 de
fois le diametre de I'objet.
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Fig. 1.9 — Images Fizeau vs pupille collectrice.

Image monochromatique d'une étoile ponctuelle (FEP) en mode Fizeau (bas) en fonction de la pupille
d'entrée (haut). [a.] Avec 1 télescope de diametre D, la tache image correspond a un élément de résolution
de largeur A/D. [b.] 2 télescopes distants de B = 10D donnent des franges contrastées, dont I'interfrange
vaut un resel de largeur A\/B. [c.] Avec 3 télescopes, on obtient un ensemble de pics d'interférence suivant
une structure en nid d’abeille. [d.] Pour une pupille diluée et non redondante, formée d'un nombre croissant de
télescopes (ici 8), les pics latéraux s'estompent et seul le pic central domine. [e.] Sila pupille est complétement
remplie, on obtient I'image d'un télescope de diameétre B. Le pouvoir de résolution a augmenté d'un facteur
10 (par rapport au cas [a.]) et seul subsiste les anneaux d’Airy autour du pic central.

Dans la suite, I'unité dimensionnelle la plus souvent utilisée est le resel, qui vaut typiquement resel =
A/Binaz- Les plus grands interférometres actuels, ol By,q: =~ 200m, ont un pouvoir de résolution de
resel = lmas @ 1lum et resel = 10mas @ 10um. Pour les interférometres futurs, de base symbolique
Bz = 1km, on atteint resel = 0.2mas @ 1lum et resel = 2mas Q 10um.

La principale difficulté en imagerie directe est qu'il faut limiter au mieux la turbulence residuelle pour
conserver des propriétés d'imagerie de qualité. La pupille d’entrée, divisée en plusieurs sous-pupilles (les
télescopes), doit étre mise en phase, a savoir un cophasage spatial et temporel en tout point du front d'onde
collecté. Ceci implique I'emploi d’'une OA sur chaque ouverture (si d > () et le cophasage des faisceaux entre
eux. Le réseau cophasé peut dans ce cas étre comparé a un télescope géant recouvert d’'un masque a trous
(comme le montage Fizeau), au foyer duquel on peut a priori former une image. Si tous les faisceaux sont
cophasés, on dispose de toute I'information sur la phase de I'objet. Le cophasage a mieux qu'une fraction
de longueur d'onde, soit typiquement \/4, est techniquement réalisable aujourd'hui (Hummel, 2003).

1.2.3 Les instruments focaux en interférométrie
Recombinaison mono-axiale ou multi-axiale

Parmi les interférometres existants (Tab. 1.3), la recombinaison se fait en plan image ou en plan pupille,
par un montage mono-axial ou multi-axial. Historiqguement, la plupart ont été concus en monoaxial pour des
raisons de simplicité technologique. Mais des concepts multi-axiaux sont de plus en plus souvent proposés
(Fig. 1.10).

La recombinaison mono-axiale, ou recombinaison par paire, utilise des lames séparatrices pour superposer
les faisceaux 2 a 2. Les interférogrammes sont obtenus par une modulation temporelle du chemin optique.
La recombinaison s'opére le plus souvent en plan pupille. C'est la technique la plus répandue car la plus
aisée a mettre en oeuvre. |l est en effet plus facile de moduler le signal autour de la DDM nulle (en restant
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Interféromeétre Recombinateur N7 | Etat Référence
HETERODYNE

SOIR D'ETE (FR) 2 | arrété Assus (1979)

ISI (USA) 3 | en fonction Bester (1990)

A 2 OUVERTURES

GI2T REGAIN 2 | arrété Mourard (2001)
MARK 11 2 | arrété Shao (1988)
MIRA | 2 | en fonction Yoshizawa (2006)
Kl 2 | en fonction Colavita (2003)
SuUSI 2 | en fonction Davis (1999)
IOTA FLUOR 2 | arrété Coudé Du Foresto (1998)
CHARA CLASSIC 2 | en fonction | ten Brummelaar (2005)
CHARA FLUOR 2 | en fonction Coudé (2003)
VLTI VINCI 2 | arrété Kervella (2002)
VLTI MIDI 2 | en fonction Leinert (1998)
OHANA - KECK 2 | en fonction Perrin (2006)
MULTI-OUVERTURES

PTI 3 | en fonction Colavita (1999)
IOTA 3 | arrété Dyck (1995)
IOTA IONIC 3 | arrété Berger (2001)
COAST 5 | arrété Baldwin (1996)
NPOI 3 (6) | en fonction | Armstrong (1998)
CHARA MIRC 4 (6) | en fonction Monnier (2004b)
VLTI AMBER 3 | en fonction Petrov (2000)
FUTURS

LBT LINC 2 | al'étude Hill (2004)
CHARA VEGA 2 (4) | al'étude Mourard (2006)
VLTI MATISSE 4 | al'étude Lopez (2006)
VLTI GRAVITY 4 | al'étude Rabien (2006)
VLTI VSl 4 | al'étude Malbet (2006)
OHANA 7 | al'étude Perrin (2002)
MROI 6 (10) | a I'étude Creech-Eakman (2006)
PEGASE 2 | projet spatial | Le Duigou (2006)
FKSI 2 | projet spatial | Danchi (2006)
DARWIN 3,47 | projet spatial | den Hartog (2006)
TPF-I 3,47 | projet spatial | Beichman (2006)
OVLA 7 | projet Labeyrie (1986)
CARLINA 7 | projet Le Coroller (2004)
KEOPS 7 | projet Vakili (2004b)
ELSA ? | projet Quirrenbach (2004)
LUCIOLA 7 | projet spatial | Labeyrie (2003)

Tab. 1.3 — Liste des principaux interférometres passés, présents et futurs.
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Recombinaison « par paire » « tout en un »

Montage mono-axial multi-axial

Plan pupille image

Détecteur mono-pixel (photodiode) multi-pixels (CCD)

Codage teintes plates modulées franges (ou pics) d'interférence

Modulation d'intensité modulation temporelle modulation spatial

Correction des DDM cohérencage cophasage

modulation autour de la DDM nulle | égalisation des DDM a \/10

Mode Syntheése d'Ouverture Optique Imagerie Directe

Analyse espace de Fourier espace direct

Signal fréquences spatiales distribution spatiale d'intensité
(Visibilité, phase) (XY,

Fig. 1.10 — Comparaison entre un recombinateur mono-axial et un recombinateur multi-axial.
Sont schématisés ici la recombinaison mono-axiale en plan pupille (a) et la recombinaison multi-axiale en
plan image (b). Dans les 2 cas, il faut compenser la différence de marche externe (Z.;¢) par une différence
de marche interne (Z;,;) pour que les interférences se produisent (Lawson, 1999). Le montage mono-axial
(ou "par paire”) fonctionne en mode cohérencé et se préte bien a I'imagerie par synthese d'ouverture. Le
montage multi-axial (ou "tout en un”) doit étre cophasé et est adapté a I'imagerie directe.

dans le domaine de cohérence), plutét que de la maintenir a une valeur constante proche de zéro. Cepen-
dant, cette technique se complique pour les grands réseaux ou le nombre de visibilités mesurées augmente
considérablement en Np(Np — 1)/2. Premierement, il devient difficile d'enregistrer simultanément tous les
systemes de franges sur un méme détecteur avec un échantillonnage suffisant. Deuxiemement, le nombre
de lames séparatrices du recombinateur augmente avec le nombre de télescopes, ce qui devient critique en
terme de flux. Troisiement, le montage devient sacrément complexe dés qu’on dépasse la dizaine.

La recombinaison multi-axiale, ou recombinaison "tout en un”, peut étre effectuée avec une simple
lentille; c’est le Fizeau. Si on joue sur la taille des faisceaux, c'est du Michelson. La recombinaison se fait
classiquement en plan image mais est aussi possible en plan pupille. Tous les faisceaux sont focalisés sur un
méme détecteur, en réalisant un codage spatial des franges. Ceci est possible grace aux nouveaux détecteurs
a matrice de pixels (CCD) qui atteignent aujourd’hui une résolution (taille du pixel de I'ordre de 5um) et une
taille (plusieurs millions de pixels) suffisantes. lls ont une sensibilité accrue et un faible bruit de lecture, qui
tend a devenir négligeable. Il existe aussi les caméras a comptage de photons trés sensibles pour les objets
faibles (Blazit, 2005).

La recombinaison multi-axiale apparait ainsi comme la solution la mieux adaptée pour les futurs grands
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réseaux interférométriques. Dans tous les cas, c'est un calcul de sensibilité et de rapport signal a bruit qui per-
met de décider du concept du recombinaison a adopter, en prenant notamment en compte les caractéristiques
du détecteur.

La spectro-interférométrie

La spectro-interférométrie utilise a la fois la résolution spatiale et la résolution spectrale dans le méme
instrument de recombinaison. L'intérét est non seulement d’augmenter la couverture du plan (u,v), mais
aussi d'étudier les phénomenes physiques qui dépendent de la longueur d'onde. De plus, la combinaison des
deux offre des capacités d'imagerie uniques.

L'interférométrie différentielle (Vakili, 1998) calcule I'intercorrélation des images enregistrées par I'in-
terféromeétre dans 2 bandes spectrales distinctes. On en déduit la position du photocentre de I'objet, i.e. le
barycentre photométrique de la distribution d’'intensité a une longueur d'onde donnée. Le photocentre met
en évidence les assymétries de brillance des surfaces stellaires (moment du 1¢" ordre). De plus, en comparant
la mesure de diameétre dans une raie spectrale avec une mesure de diametre dans le continuum d'énergie, on
accede a la structure verticale de I'atmospheére de I'étoile (Mourard, 2006b).

L'imagerie Doppler interférométrique reconstruit des images de surfaces d'étoiles en rotation (Jankov,
2001; Domiciano, 2003). Cette technique utilise simultanément les techniques d’interférométrie différentielle
et d'imagerie Doppler en spectrométrie (Rice, 1989). L'Imagerie Doppler permet d'accéder a la distribution
de brillance d'une étoile non résolue par I'analyse temporelle des raies spectro-photométriques au cours de
la rotation stellaire. Ces techniques sont présentées et discutées plus en détail a la section 5.2.

1.3 Les nouveaux défis de la HRA

1.3.1 Spécifications techniques vs objectifs astrophysiques

Les projets futurs prévoient des télescopes géants (ELT pour Extremely Large Telescope) comme le
projet européen OWL de 42m de diametre, et des grands réseaux de télescopes équivalent a un "ALMA
optique” (son homologue en radioastronomie). La tres haute résolution spatiale ne reste accessible qu’aux
interférometres. Les grands réseaux offrent donc une meilleure résolution angulaire et ont pour cibles des
objets stellaires relativement brillants et compacts. Les ELT, qui ont une sensibilité accrue, un grand champ
d'imagerie et une couverture dense du plan (u,v), sont destinés principalement a I'imagerie des objets extra-
galactiques. Les interférometres futurs devront donc avoir de trés grandes bases pour offrir une approche
observationnelle complémentaire avec les ELT.

Avec un grand nombre d’ouvertures et des bases kilométriques, les interférométres ouvre de nouvelles
perspectives sur les programmes astrophysiques. Le souhait clairement exprimé par la communauté scienti-
fique est de faire des images, pour accéder a la morpholgie d'objets complexes. Les sujets sont variés :

e étudier la dynamique des étoiles binaires et multiples de masses variées,

e scruter |'activité des surfaces stellaires,

e comprendre les phénomeénes d'accrétion des disques proto-stellaires et proto-planétaires,

e fournir des spectres et des images d’exoplanetes, a commencer par les jupiters chauds,

e donner acces a la partie interne des AGNs, comme le tore de poussiére.

La figure 1.11 regroupe des thémes astrophysiques, en fonction de la résolution angulaire et du flux par
élément de résolution. Je m'inspire ici des conclusions du colloque international d'Astrophysique de Lieges
(Lena, 2004) pour estimer les specifications des futurs grands réseaux.

L'interférométrie optique et infrarouge a son réle a jouer en combinant a la fois de la haute résolution
spatiale et spectrale. La résolution spatiale doit gagner au moins un facteur 10 par rapport aux plus grands
interférometres actuels, soit 0.1mas a 1lum, ce qui implique des bases kilométriques de 1 a 10km. La
couverture spectrale 1um - 12um peut encore étre étendue aux longueurs d’onde du visible. La résolution
spectrale souhaitée va de quelques dizaines a 10° pour les cas extrémes.
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Fig. 1.11 — Objets astrophysiques vs résolution angulaire et magnitude.
Axe X : Résolution angulaire. Axe Y : Magnitude effective par élément de résolution. Les objets les plus
facilement imageables sont en bas a gauche.
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Le temps d'évolution des phénomenes physiques peut €tre de I'ordre de quelques jours ou de quelques
semaines, voire de quelques heures pour les taches et les protubérances. Une résolution temporelle est
nécessaire, avec des poses de quelques heures tout au plus. L'étude des oscillations non-radiales est rendue
compliquée a cause de I'alternance jour/nuit qui biaise les mesures et fait apparaitre des modes qui n’existent
pas. Pour avoir des mesures en continu, des observations sont envisagées en Antarctique (au déme C) ou
dans I'espace.

Le diametre et le nombre de télescopes nécessaires restent une question ouverte, qui doit étre discutée
en fonction de motivations astrophysiques. Des télescopes de 2m suffisent pour nombre d'études sur les
étoiles et les planétes, tandis que des télescopes de 8 a 10m sont requis pour les objets faibles, les galaxies
et les AGNs. Le nombre minimum de télescopes n'est pas arrété. Il n'y a pas de limite précise a partir de
laquelle I'interférométrie devient synonyme d'imagerie. Ce nombre reste avant tout fonction de la complexité
de I'objet observé, c'est-a-dire du degré de détail de I'image que I'on souhaite obtenir.

Comme la sensibilité d'un interférometre fait souvent défaut, on souhaite faire de I'imagerie longue pose
pour étudier les objets faibles. Mais la principale difficulté est qu'il faut cophaser les faisceaux, pour pouvoir
intégrer plus longtemps que quelques milli-secondes. Le cophasage est assuré par un senseur de franges, qui
exige justement du flux pour fonctionner efficacement. Une solution consiste a asservir le systeme sur une
étoile de référence pour faire de la référence de phase (Lane, 1999; Delplancke, 2006). Cette étoile doit avoir
une magnitude suffisante (my < 12) et doit étre dans le champ d’isoplanétisme, noté 6y (Roddier, 1981).
Comme la lumiere traverse différentes zones de |'atmosphére, la phase doit étre la méme a 1 radian pres
entre |I'étoile de science et la référence. La séparation maximale 8y dépend du parametre de Fried ro et de
I"altitude effective de la turbulence H. Avec g ~ 10ecm et H = Tkm, on a 6y ~ las. C'est petit en pratique,
et c'est ce qui réduit considérablement la couverture du ciel. Une alternative est d’utiliser une étoile laser
artificielle, comme cela a déja été fait avec une optique adaptative (Liu, 2006). Mais il faut la aussi une
étoile de référence a proximité pour corriger le tip-tilt. Le cophasage sur le ciel reste donc un point dur pour
les observations HRA.

Enfin, un interférometre ne voit qu’'une petite portion du ciel, comparé au grand champ d’un télescope mo-
nopupille. Ce champ de vue limité limite considérablement les sujets d'étude. Les objets les plus intéressants
a priori sont justement bien plus étendus que le champ primaire (ou lobe d'antenne) d'un télescope indi-
viduel. Les nébuleuses proto-planétaires par exemple ont des dimensions de plusieurs dizaines ou centaines
de mas. Une solution est d'avoir un instrument capable de mesurer simultanément le signal dans plusieurs
petits champs cote a c6te. Le mode d’observation en multi-champ est une technique séduisante qui permet
de faire de I'interférométrie grand champ.

1.3.2 De la synthése d’ouverture a I'imagerie directe

La figure 1.12 résume I'évolution des principales techniques de haute résolution angulaire et montre com-
ment on tend naturellement vers I'imagerie directe en interférométrie. Si on compare le potentiel d'imagerie
des télescopes monolithiques et des interférometres, des étapes similaires ont été franchies.

Pour pallier aux difficultés imposées par la turbulence, I'interférométrie des tavelures a d’'abord exploité
au mieux le signal contenu dans une image courte pose. M&me si I'image turbulente est brouillée sous forme
de multiples tavelures, I'information haute fréquence est restituée plus aisément dans |'espace de Fourier.
Un interférometre multi-bases (a partir de 3 télescopes) a acces a la phase de I'objet. On est en mesure de
reconstruire une image a 2 dimensions de I'objet. La quantité d'information dans I'image dépend du nombre
de télescopes. Plus il y a de points de visibilités et de phases, plus la reconstruction de I'image est efficace.

Les techniques de synthese d'ouverture employées jusque la nécessitent souvent une recombinaison par
paire dont la complexité augmente rapidement avec le nombre de faisceaux. L’'information du signal est
subdivisé en plusieurs jeux de franges qu’il faut enregistrer simultanément. On part du principe qu’a partir de
N7 = 10, fonctionner en mode synthése d'ouverture optique devient utopique.

Si le cophasage des faisceaux est maitrisé, une recombinaison multi-axiale devient possible. Elle simplifie
grandement le montage optique quel que soit le nombre de faisceaux. Le fait de rajouter ou d’enlever des
faisceaux ne change pas ou peu le schéma optique de I'instrument. Ce mode d'imagerie directe apparait de
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Fig. 1.12 — Evolution des techniques d’observation entre télescopes mono-pupilles et interférometres.
L'interférométrie des tavelures laisse la place a I'imagerie longue pose grace a I'utilisation d'Optiques Adap-
tatives sur les télescopes mono-pupilles. De la méme maniere, les techniques de cophasage succedent aux
techniques de cohérencage utilisées jusqu'alors par les interférometres (Source : Martinache (2005b)).

fait comme une technique prometteuse pour les futurs grands réseaux de télescopes.

Plus intuitive, I'imagerie directe est d'ailleurs apparue des le début de I'interférométrie stellaire avec
Fizeau et Michelson. Ces montages ont ensuite été mis de coté vue les difficultés techniques rencontrées
entre temps, fonction principalement de la turbulence et du faible nombre d'ouvertures. Mais les progrés
techniques rendent le concept des hypertélescopes de plus en plus pertinent. En optimisant la recombinaison
des faisceaux et le codage de I'image interférométrique, un hypertélescope fournit une image instantanée
intensifiée, a haute sensibilité et a haute résolution temporelle.

Ainsi, en cophasant les faisceaux et en multipliant le nombre d’ouvertures, on peut passer d’une recons-
truction indirecte de I'image a une image directe instantanée au foyer de I'instrument. On peut deés lors se
demander si mesurer des visibilités est toujours pertinent dans le cas d'un grand réseau cophasé. Faut-il
encore passer par |'espace de Fourier et les algorithmes de reconstruction d’'image? Ne peut-on pas réaliser
directement une image qui contient a priori la méme information? En effet, le lien entre I'espace direct et
I'espace de Fourier est une simple transformée de Fourier en monochromatique. L'imagerie directe est une
nouvelle philosophie d'observation face a la traditionnelle synthése d’ouverture bien rodée.
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Chapitre 2

L’Imagerie Directe (ID) en interférométrie
stellaire optique

2.1 La recombinaison interférométrique des faisceaux en ID

2.1.1 Notions d’imagerie
La pupille

Les ondes sphériques émises par |'étoile parviennent a la Terre sous la forme d'un front d'onde plan qui
est collecté par la pupille d'entrée de instrument. Pour un interférometre, la pupille est fonction de la forme
et de la position des sous-pupilles et varie en fonction de la position de I'objet observé (base projetée sur
un plan perpendiculaire a la ligne de visée). On se place ici dans le cas d'un interférometre a ouvertures
circulaires, observant une étoile au Zenith. Le réseau est supposé cophasé, c'est-a-dire qu'il y a correction
du front d'onde en tout point de la pupille. La distribution d’amplitude complexe de I'onde dans la pupille
d’un interférometre s’écrit :

Nt
P(u,v) =1p,(r) ® Z d(u —up(k)) d(v —vp(k)) (2.1)
k=1

avec ® |'opérateur de convolution, ¢ un Dirac, N le nombre de télescopes et IIp, la fonction porte
d'une ouverture circulaire de diametre D;. (u,v) sont les coordonnées du plan pupille tel que r = vu? + v2.

(up(k),vp(k)) sont les coordonnées de chaque ouverture d'indice k. On note aussi p(k) = \/up(k:)2 + v, (k)2.

Fonction d’Etalement de Point (FEP)

Un détecteur optique est par nature quadratique, c’est-a-dire qu’il est sensible a I'intensité (et non a
I'amplitude) du champ électrique incident. Il mesure le module carré de la transformée de Fourier de la
distribution d'amplitude complexe P(u,v) et perd par la méme occasion I'information sur la phase. L'image
d'un objet non résolu est la réponse impulsionnelle, ou fonction d’étalement de point (FEP, ou PSF pour
" Point Spread Function™).

FEP(z,y) = |TF(P(u,v))|? (2.2)

avec (z,y) les coordonnées du plan image.
Dans I'espace des fréquences, la fonction de transfert optique (FTO) s’écrit :

FTO(u,v) =TF(FEP(z,y)) = AC(P(u,v)) (2.3)

On définit aussi son module comme étant la fonction de transfert de modulation (FTM) : FTM = |FTO|.
En I'absence d'aberration de phase, la FTM correspond au plan (u,v).
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Fig. 2.1 — Schémas optiques de densification de pupille et de densification d'image.
La densification de pupille (DP) est effectuée soit en rapprochant les positions des centres des sous-pupilles
en conservant la disposition globale avec un montage Michelson (en haut a gauche), soit en agrandissant
les sous-pupilles avec un réseau de télescopes Galiléen inversés (en bas a gauche). Dans le cas d'un grand
réseau, une combinaison des deux est réalisée en rapprochant les faisceaux et en ajustant leurs diametres. En
densification d'image (IRAN), les montages IRANa (Vakili, 2004a) et IRANb (Aristidi, 2005) sont strictement
équivalents (a droite).

2.1.2 Schémas optiques

Labeyrie (1996) décrit le concept des hypertélescopes qui fournit une image directe en densifiant la
pupille. Il généralise le concept de Michelson a Nt télescopes et il contourne la regle d’or de I'imagerie
en interférométrie (Traub, 1986) qui interdisait toute reconfiguration non-homothétique de la pupille avant
recombinaison.

La recombinaison Fizeau préserve la forme de la pupille d’entrée par un réarrangement homothétique de
la pupille de sortie. Un densifieur de pupille modifie quant a lui la pupille d’entrée en une pupille de sortie
densifiée, c'est-a-dire moins diluée que I'entrée. Un densifieur d’'image, proposé par Vakili (2004a), est tres
similaire a un densifieur de pupille, excepté que les franges d'interférence sont formées dans le plan pupille.
Les schémas optiques sont décrits par la figure 2.1 et sont développés plus en détails a la section 9.2.3
(Patru, 2007).

La densification s'opére en augmentant la taille relative des sous-pupilles par rapport a I'écartement entre
elles. Le facteur de densification, qui décrit la variation d'échelle entre I'entrée (indice 7) et la sortie (indice
0), est définie par
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2.4
b D; Po ( )

avec 74 = D,/D; qui correspond a la variation des diameétres des faisceaux, et v, = po/p; qui traduit
le rapprochement des centres des faisceaux. Le facteur de densification maximal est contraint par la plus
petite base, c'est-a-dire au moment ol deux sous-pupilles de sortie deviennent tangentes. Il vaut : Ve =
Bi min/D;.

On définit le taux de remplissage (ou facteur de dilution) de la pupille d’entrée d’un interférometre comme

D?
Tr, = Nt 2 (2.5)
Bi ma:c2
C’est le rapport entre la surface collectrice totale de I'interférometre et la surface du télescope géant
inscrit autour des sous-pupilles. On définit de la mé&me maniére le taux de remplissage de la pupille de sortie
d'un densifieur :

Ssous—pupi D? D; 2
Ty, = sous—pupilles _ NT ) = NT < v L ) (26)
Spupille pleine Bo mazx Bz maz + Y Dz

2.1.3 Propriétés de la FEP

Dans le cas monochromatique, I'image Fizeau d’'un point source (FEP) est un ensemble de pics d'in-
terférence (a partir de 3 télescopes) issus du recouvrement de chaque jeu de franges dont I'orientation et
I'interfrange (A/By) sont fonction de chaque base du réseau. En utilisant les équations 2.1 et 2.2, on en
déduit que que la FEP est le produit de la figure d'interférence du réseau avec la figure de diffraction d'une
ouverture.

2 2
Nt . Nt .
FEP(z,y) = |TF (TIp,(r)) - 3 e T @u®tum®)| — 4p (z,y) - |3 e 2K @) (2.7)
k=1 k=1

avec Ap,(z,y) la fonction d’Airy (pour une ouverture circulaire).

En densification de pupille, comme les sous-pupilles sont agrandies, I'enveloppe de diffraction se réduit.
Par conservation de I'énergie, le nombre de pics d'interférence diminue dans I'image. Si la densification est
maximale, la lumiére est concentrée dans le pic central. C'est |a le principal intérét d'un tel mode imageur
qui améliore significativement la sensibilité du signal par rapport au mode Fizeau (Fig. 2.2).

L'équation 2.8 peut s'écrire d'une facon plus générale sous la forme :

La FEP est le produit de la fonction d'interférence du réseau Iy(z,y) par une enveloppe A(x,y). Cette
enveloppe est égale a la figure de diffraction d'une ouverture, c'est-a-dire une tache d'Airy de largeur a
mi-hauteur A\/D; dans le cas Fizeau et \/D, en densification de pupille.

La densification d'image (IRAN) est équivalente a la densification de pupille (DP), excepté une inversion
entre le plan image et le plan pupille, qui modifie I'enveloppe. L'enveloppe est une fonction porte repro-
duisant la forme d'une sous-pupille. La recombinaison IRAN a comme avantage une enveloppe plane, i.e.
photométriquement uniforme, ce qui rend I'image plus facile a déconvoluer (Aristidi, 2005).

Dans tous les cas, la densification applique une fonction de fenétrage, concentrant plus de photons au
centre de I'image. La fonction d’interférence elle n'est pas affectée par le schéma de recombinaison des
faisceaux tant que la position relative des faisceaux reste inchangée. L’information haute résolution est
conservée sur un petit champ.
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Fizeau Pupille densifiee

Fig. 2.2 — Comparaison entre le mode Fizeau et le mode de densification de pupille.
FEP Fizeau et FEP densifiée pour une configuration non redondante a 8 télescopes. Le facteur de densifica-
tion y vaut ici le rapport des diameétres des ouvertures de sortie (D,) et d'entrée (D;). Dans le cas Fizeau ou
la pupille de sortie est tres diluée, le flux est dispersé dans une large enveloppe de diffraction. La densification

de pupille concentre I'essentiel du flux dans le pic central et améliore ainsi la sensibilité du signal d'un facteur

o

2.1.4 Relation Objet-Image

Si la réponse de I'instrument est indépendante de la position de I'objet dans le champ d’observation, la
FEP est dite invariante par translation. Cette invariance est conservée a I'intérieur du champ d’isoplanétisme
défini par les propriétés de la turbulence (Roddier, 1981). Considérons un objet hors-axe dont la taille reste
inférieure a la largeur de I'enveloppe de diffraction d'une sous-pupille (de diametre 2.44\/D;).

Dans le cas Fizeau, ou 4 = 3, Si cet objet est translaté de I'angle «, la figure d’interférence et I'enveloppe
sont tous les deux translatées d’un angle v, . La FEP Fizeau est invariante par translation et la relation de
convolution qui relie I'objet a I'image s’écrit :

I(‘Tvy) = O(w,y) ®FEP(IL’,y) = O(’Vbxyf)/by) ® [ADz(xvy) : IO(‘Tvy)] (29)

ol O(x,y) et I(x,y) sont respectivement les distributions d’intensité de I'objet et de I'image.

Dans le cas de la densification de pupille, ou 4 > =3, I'enveloppe se déplace d'un angle 4 « tandis que
le pic central se déplace d'un angle v, o (Labeyrie, 1996). La forme de I'enveloppe et du pic central reste
inchangée (Fig. 2.3). Par contre, le pic central est atténué alors qu’un pic secondaire dispersé spectralement
est amplifié. Le cas IRAN est présenté a la section 4.1.7 (Lardiere, 2007).

Pour une forte densification (v >> 1), et pour un objet de taille inférieure a I'enveloppe (Dgpjer <
2.44)\/D;), une relation de " pseudo-convolution™ objet-image subsiste (Labeyrie, 1996; Lardiere, 2007), qui
peut s'écrire

I(.’L’,y) - O(xhy) ® FEP(.CE,y) = ADo(xvy) ' O(’Ybl’,’)’b y) ®IO(‘T7y) (210)

La relation de convolution classique est pondérée par I'enveloppe de diffraction d'une sous-pupille de
sortie Ap,(x,y). Ainsi, la forme du pic central est indépendante de la position angulaire a de I'objet, mais
son intensité diminue quand « augmente. Cet effet de fenétrage entraine une réduction du champ d'imagerie
directe (DIF pour " Direct Imaging Field”). Le diameétre du DIF est égal a (Labeyrie, 1996) :

DIF, ~ (2.11)

(v—1) D;
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Fig. 2.3 — Propriétés d’'imagerie dans le cas d'une étoile ponctuelle hors-axe.
Le front d'onde, basculé de I'angle a et échantillonné par les sous-pupilles d’entrée, prend la forme de
"marches d’escalier” quand on rapproche les sous-pupilles. La position de I'enveloppe est fonction du bascu-
lement du front d'onde incident sur les sous-pupilles d'entrée, et d'une réduction éventuelle des faisceaux,
soit v4 . La position des franges est fonction du tilt moyen entre les sous-pupilles de sortie provoqué par le
rapprochement des faisceaux, soit v, a.

2.1.5 En résumé

Un hypertélescope exploite les trés hautes fréquences fournies par les bases de I'interférometre, et non les
basses fréquences mesurées par chaque sous-ouverture. La densification augmente la taille relative des fais-
ceaux tout en conservant leurs positions relatives. Tant que I'on ne mélange pas les fréquences échantillonnées
par I'interférometre, un réarrangement de la pupille ni n'enléve ni ne rajoute de I'information haute résolution.

Les avantages de la densification sont :

e un gain en luminosité (nombre de photons par pixels) grace a une meilleure redistribution des photons
concentrés dans le pic central, ce qui améliore grandement le rapport signal a bruit (RSB). Les sources
de bruit sont fonction principalement du bruit de lecture de détecteur (auquel s'ajoutent entre autre
le bruit de photon, le bruit thermique, le fond du ciel zodiacal et I'efficacité quantique du détecteur).
[l faut remarquer que méme s'il y a un gain en sensibilité, il n'y a pas de gain en contraste puisque le
pic central et le halo sont intensifiés tous les deux.

e un grandissement angulaire du codage des franges, i.e. une réduction du nombre de pixels utiles, et
donc un meilleur échantillonnage (nombre de pixels par franges). Ceci est intéressant pour les trés
grandes bases qui sont couteuses en pixels, car les franges Fizeau sont tres étalées sur le détecteur.
De plus, avec un grand nombre de télescopes, il faudrait un détecteur gigantesque pour échantillonner
correctement tous les jeux de franges.

e une image obtenue instantanément sur le détecteur (snapshot) qui fournit une haute résolution tem-
porelle, trés utile pour étudier des phénomenes rapides évoluant sur des périodes de quelques heures.
Cela permet aussi de faire de la longue pose pour I'observation d’objets faibles. Cela permet en outre
une analyse on-line des données sous forme d’une image.
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Les inconvénients de la densification sont :

e un cophasage des faisceaux indispensable pour maintenir la frange centrale dans I'enveloppe de diffrac-
tion densifiée, ce qui revient a respecter le critére de Rayleigh, soit au maximum A/2 de DDM. Cette
contrainte de cophasage reste la méme, que I'on soit en mode Fizeau ou en mode densifié.

e un champ d’'imagerie étroit, car I'invariance par translation n’'est conservée que sur un petit champ.
Le champ d'imagerie directe se réduit a la tache d'Airy d'une sous-pupille densifiée. Mais nous verrons
plus loin que cela ne fait pas perdre d’'information utile.

2.2 Les axes de recherche abordés dans la these

Que ce soit pour des expériences au sol ou dans I'espace, il est temps de penser aux concepts des futurs
grands réseaux cophasés en optique et en infra-rouge, qui améliorent grandement les capacités scientifiques.
La question posée ici est de savoir comment optimiser un hypertélescope pour I'imagerie, a savoir quel réseau
de télescope, quel recombinateur de faisceaux et quelles spécifications sur le cophasage.

Les travaux de recherche se subdivisent en 2 axes principaux :

e une étude conceptuelle basée sur des simulations numériques,

e une étude instrumentale en développant un nouveau banc d'imagerie a I'OCA® 3 Grasse.

La confrontation simulation/expérience a partir du méme outil d’analyse est la clé de ce travail. Ces études
ont servi d'une part a chiffrer les performances de I'imagerie directe en fonction des objectifs astrophysiques
a atteindre, et d'autre part a spécifier les besoins techniques d'un recombinateur, a savoir un densifieur de
pupille équipé de fibres optiques monomodes.

2.2.1 Etude des performances en imagerie d’'un hypertélescope

Le premier volet de la thése étudie les capacités d’'imagerie d'un hypertélescope via une approche
numérique (Partie Il). L'objectif est de comparer les performances de I'imagerie directe et de la synthese
d'ouverture optique. Quels sont les avantages et les domaines d'application de chacune des 2 méthodes?
Plusieurs questions restent en suspens concernant les performances réelles des hypertélescopes, comme la
plage de dynamique, la sensibilité et le champ de vue.

Le chapitre 3 présente le programme de simulation HYPERTEL, qui a été initié par le LISE? a I'Obser-
vatoire de Haute Provence, et que j'ai amélioré en remaniant la structure globale, afin de rendre facilement
accessible tous les parametres d’entrée. Ce programme calcule de maniére littérale une image, ce qui le
rend plus rapide qu'un programme numérique, et plus rigoureux car il oblige a bien comprendre la physique.
Les grandes lignes ayant été présentées a la section 2.1, j'écris le formalisme de calcul d’'une image directe
(Sect. 3.1). J'ai ensuite greffé a ce programme des outils d’analyse de la distribution d'intensité d'une image
densifiée (Sect. 3.2).

Le chapitre 4 étudie en détail les propriétés d’imagerie d'un hypertélescope. Etant donné le besoin de
bases kilométriques, nous considérons ici seulement des réseaux tres dilués (D; < B;). Nous avons vu que
la densification améliore fortement la sensibilité mais réduit drastiquement le champ d’'imagerie. C’'est en
tout cas ce qui est le plus communément reproché aux hypertélescopes. En fait, le pouvoir imageur d'un
interférometre est limité intrinsequement par le réseau. Un large champ de vue accessible sur le ciel ne veut
pas dire que n'importe quelle source étendue peut étre imagée proprement. Si la pupille d'entrée est diluée,
I'image n'est possible que sur un petit champ. Pour éclaircir ces idées, nous discutons en détail des limitations
du champ de vue d’un interférométre a pupille diluée (Sect. 4.1). Il est montré que la densification compense
les faiblesses du Fizeau, dont la FEP est trés étalée et faiblement lumineuse, en concentrant les photons
dans la seule zone utile pour I'imagerie.

Des simulations étudient ensuite les propriétés de la FEP densifiée monochromatique a I'aide d'un en-
semble de criteres qualitatifs (Sect. 4.2). Puis je m'intéresse aux multiples moyens d’optimiser les capacités

'OCA : Observatoire de la Céte d’Azur, Département GEMINI UMR 6203 (www obs-azur fr)
2LISE : Laboratoire d'Interférométrie Stellaire et Exo-planétaire (www.oamp.fr/lise/index.html)
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d'imagerie (Sect. 4.3), en étudiant successivement I'influence de la géométrie du réseau, du nombre d'ou-
vertures et du niveau de densification. Nous verrons que la géométrie du réseau induit un compromis entre la
résolution, la dynamique, le champ utile et I'objectif astrophysique. Nous verrons aussi dans quelle mesure la
densification optimise I'image, et pourquoi une densification partielle est préférable dans certains cas. Enfin,
j'aborde brievement le cas polychromatique (Sect. 4.4). Je donne une limite tolérable a la résolution spectrale
utilisée, telle que les artefacts chromatiques restent négligeables.

Le chapitre 5 est une application de I'imagerie directe sur des objets astrophysiques représentatifs :
un systeme stellaire multiple et une étoile a taches. Nous allons voir comment tirer I'information d'une
image, c'est-a-dire comment restituer les parameétres astrophysiques d’intérét. J'énumere les biais d'imagerie
intrinseques au processus d’'imagerie, ainsi que les méthodes de correction possibles.

Le chapitre 6 donne un apercu plus général des spécifications requises pour les futurs grands réseaux en
mode hypertélescope. Comment dimensionner le réseau d'une part, et le recombinateur d'autre part, en fonc-
tion de I'objectif astrophysique ? Quels protocoles d’observations sont envisageables avec un hypertélescope ?
Quels instruments scientifiques sont compatibles avec la densification ?

Notons que dans cette partie, nous supposons que le réseau est parfaitement cophasé, et qu'il n'y a pas
de dégradations dans I'image causées par la turbulence atmosphérique et les biais instrumentaux. Ces aspects
sont plus amplement discutés dans la partie instrumentale (Partie I11).

2.2.2 Etude instrumentale d’un densifieur de pupille a fibres optiqgues monomodes

Le deuxieme volet de la these étudie les aspects instrumentaux d'un recombinateur en imagerie directe
pour les futurs projets d'interférométrie au sol ou dans I'espace (Partie Ill). J'ai développé un banc d'imagerie,
nommé SIRIUS3.

C'est un projet en collaboration entre I'OCA, le College de France (au LISE) et le XLIM#*, soutenu par
I'INSU® et le CNES®, dans le cadre des études prospectives des hypertélescopes fibrés. Il est proposé de
développer des bancs d'imagerie tels que SIRIUS, qui font progresser le concept hypertélescope, en chiffrant
les besoins techniques et en montrant que les difficultés des imageurs directs peuvent étre maitrisées. Nous
nous sommes beaucoup appuyés sur la longue expérience du laboratoire XLIM en matiere d'interféromeétres
a fibres optiques (Reynaud, 1997, 2001, 2005 ; Delage 1997, 2000, 2000b).

La réalisation du banc SIRIUS a également été motivée par une demande de I'ESO’. Des études concep-
tuelles ont été lancées sur les futurs instruments focaux post-Amber utilisant au moins 4 télescopes du VLTI®
(Scholler, 2006) sur le Mont Paranal au Chili (Chapitre 7). Parmi tous les instruments proposés, VIDA? est
un précurseur des hypertélescopes, qui recombine jusqu'a 8 télescopes du VLTI. Bien qu'il faille idéalement un
grand nombre de télescopes, un réseau a quelques ouvertures possede déja des capacités d'imagerie directe
intéressantes.

L'utilisation de guides d'ondes monomodes devient monnaie courante en interférométrie avec les fibres
optiques monomodes (Froehly, 1981; Shaklan, 1987) ou les optiques intégrées (Malbet, 1999). Les fibres
ont déja donné des résultats probants sur le ciel avec un gain en précision sur la mesure des visibilités.
Citons IOTA/FLUOR (Coudé 1997, 1998), VLTI/VINCI (Kervella, 2002), CHARA/MIRC (Monnier, 2004b)
et OHANA (Perrin 2002, 2006). Les propriétes de filtrage spatial des fibres monomodes (Shaklan, 1988)
sont utilisées pour convertir proprement les perturbations du front d’onde en entrée en des fluctuations
photométriques plus facile a étalonner.

SIRIUS est un nouveau concept de densifieur a fibres optiques, dont la particularité est de filtrer spa-
tialement les faisceaux. Il a des propriétés spécifiques différentes d’'une recombinaison classique. On parle

3SIRIUS : Systeme Interférométrique  de Recombinaison pour  I'lmagerie  sur  I'Univers  Stellaire
(www/gemini/pagesperso/patru/sirius/)

*XLIM : Unité Mixte de recherche de I'Université de Limoges (http ://www.xlim.fr/fr/index jsp), fusion de 4 laboratoires
dont I'RCOM en optique

®INSU : Institut National des Sciences de I'Univers

SCNES : Centre National d’Etudes Spatiales (www.cnes.fr)

"ESO : European Southern Observatory (www.eso.org)

8VLTI : Very Large Telescope Interferometer

VIDA : VLTI Imaging with a Densified Array (www.arcetri.astro.it/%7Elardiere/VIDA/VIDA .html)
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alors de " densification monomodale™, ou de " densification fibrée” . Nous allons montrer que le filtrage spatial
améliore fortement la qualité et la stabilité d'une image directe.

Les modes de recombinaison en imagerie directe exigent un systéeme de cophasage efficace et un réarrangement
en temps réel de la pupille, qui se déforme selon la direction de visée. Grace a leur flexibilité et leur filtrage
spatial, les fibres optiques monomodes apparaissent tout a fait adéquates pour ce type de recombinateur. Le
filtrage spatial n'induit pas de perte d’information, car la fibre ne filtre que les basses fréquences mesurées
par les sous-ouvertures sans affecter les hautes fréquences.

Comme le cophasage reste le principal point dur des hypertélescopes, une attention particuliére est portée
ici sur les effets des erreurs de phases résiduelles. Les pistons différentiels entre faisceaux (DDM) sont analysés
sur SIRIUS grace a un analyseur de surface d'onde, et ils sont corrigés grace a un cophaseur fibré développé
par le laboratoire XLIM de Limoges. Ainsi, I'objectif principal de SIRIUS est d'étudier les spécifications sur
le cophasage avec I'emploi de fibres.

La réalisation de SIRIUS s’est faite en 2 étapes. La premiere phase a été la réalisation d'un montage
Fizeau de base (Chapitre 8). Je décris le montage (Sect. 8.1) et les procédures de réglage du banc (Sect.
8.2). Je donne un apercu du programme d’analyse en mode synthese d'ouverture (Sect. 8.3). Puis, je présente
les résultats expérimentaux obtenus en mode Fizeau (Sect. 8.4). Cette étape s’est avérée nécessaire avant
intégration du module densifieur. Elle nous a permis de caractériser I'instrument (stabilité, répétabilité des
mesures) et |'environnement du laboratoire (turbulence résiduelle, gradient de température).

La deuxieme phase a été I'intégration et I'exploitation du densifieur fibré (Chapitre 9). Je décris les
aspects techniques de chacun des sous-systemes du densifieur (Sect. 9.1). J'étudie ensuite I'influence des
fibres dans le processus d'imagerie (Sect. 9.2). J'analyse les propriétés de la FEP et les notions relatives au
champ de vue dans le cas fibré. Je mets en évidence le besoin de redéfinir la pupille de sortie, en diaphragmant
correctement les faisceaux gaussiens en sortie des fibres. Il est ainsi montré que les fibres conviennent tout
a fait a la densification (Patru, 2007). Ensuite, je décris I'ensemble des réglages indispensables au bon
fonctionnement du densifieur SIRIUS (Sect. 9.3). Puis je présente les premiers résultats obtenus en mode
densifié a 4 faisceaux (Sect. 9.4). Je conclus en énumérant les avantages et pré-requis de la densification
monomodale (Sect. 9.5).

En guise de perspectives a moyen terme (Chapitre 10), j'étudie I'opportunité d'implanter SIRIUS sur des
interférometres existants ou en projets (OHANA, CHARA, NPOI, MROI). Je montre que ce concept, alliant
densification, cophasage et filtrage spatial, convient bien aux réseaux a petit nombre d’ouvertures.
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Deuxieme partie

Approche numérique de I'lmagerie Directe
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Chapitre 3

Simulation et analyse d’une image directe

3.1 Outils de simulations

La structure générale du programme de simulation, appelé HYPERTEL, est décrite par la figure 3.1. Les
parametres d’'entrée sont principalement I'objet observé, la configuration du réseau et le mode de recombi-
naison utilisé. On peut aussi introduire des perturbations reproduisant les conditions d’observations.

3.1.1 Parameétres d’entrée
Objet

L objet est défini par une carte de brillance monochromatique a la longueur d'onde A. La largeur angulaire
de la carte 0,,; est une variable d’entrée qui est fixée en fonction de I'échelle du réseau, de telle sorte que
I'objet soit résolu par I'interféromeétre. Autrement dit, I'objet est plus grand qu’un resel 1.22 A/ B; max | i€
considere ici le critere de Rayleigh (d'ou le coefficient 1.22), qui correspond a la séparation minimale entre
2 points sources pour qu'ils soit résolus. L'objet doit aussi rester plus petit que le lobe de diffraction d'une
sous-ouverture 2.44 \/D;.

Connaissant la largeur de la carte en nombre de pixels Np;;, on en déduit la taille angulaire par pixel
Opz obj. C'est-a-dire la plus petite portion angulaire vue sur le ciel, qui doit vérifier :

o resel

Opal obj =
pal obj
prl 2

(rad/pxl) (3.1)

En pratique, on choisit au moins 6 pixels par resels, i.e. O, ob; < resel/6.

L'objet est ensuite défini comme un ensemble de sources élémentaires, correspondant aux Ngxl pixels de la
carte de brillance. Chaque source élémentaire (d'indice m) est définie par ses coordonnées (X4 (m), Yopi(m))
et par son intensité [obj(m). L'image est égale a la somme des sous-images de chaque source élémentaire
incohérente.

Pour étudier les effets polychromatiques, on effectue la somme de plusieurs images a différentes longueurs
d'onde (d'indice ) régulierement espacées dans l'intervalle AX. Chaque image monochromatique est codée
en couleurs, allant du bleu au rouge, de la longueur d’onde la plus petite a la plus grande.

Configuration du réseau

Le réseau est composé de Np sous-pupilles (d'indice k), définies par leur position (u,(k),v,(k)) et par
leur diametre D;(k), qui peut étre différent d'une sous-pupille a I"autre.
On en déduit les bases minimale et maximale du réseau :
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Type d’objet

- Sources ponctuelles :

- Nombre de points

Longueur d’onde

- Monochromatique (i)
- Polychromatique (£ ,)

- Positions
- Photométries
- Etoile tachetée :

Recombinateur

- Nombre de taches Réseau
- Positions 3 - Mode :
- Tailles de télescopes - Densification de pupille
- Contrastes - Nombre de télescopes - Densification d'image
- Carte de brillance - Diametres - Densification fibrée
(FITS, JPEG, ...) - Positions - Facteur de densification 7y
Fonction Enveloppe
Image = Objet : 3 - :
g ! ® d’interférence X | de diffraction
Taille de I'image Taille de I'objet Perturbations

- Photométrie différentielle
- Pistons différentiels :
- statiques
- écran de phase (Turbulence)

- en nombre de resels
- en nombre de DIF

- en nombre de resels
- en nombre de DIF
- en nombre de pixels par resels

Fig. 3.1 — Diagramme du programme de simulation HYPERTEL.
Une image directe est égale a la convolution d'un objet par la fonction d’interférence du réseau, pondérée
par I'enveloppe de diffraction. Cette enveloppe est fonction du mode de recombinaison et du niveau de
densification. Le schéma indique les parameétres d'entrée associés a chaque sous-fonction.

Bi min = ming (/1) — (@) + (0pp) — 0p(@)?)  (m) (3.2)

Bi max — TNATpq <\/(up(p) - U’p(q))z + (vp(p) - 'Up(q))2> (m) (33)

Le pouvoir de résolution de I'interféromeétre est imposé par la plus grande base :

resel = 1.22 (rad) (3.4)

i max
Le facteur de densification maximal dépend de la plus petite base :

Bi min
maz = 3.5
gl D (3.5)

La couverture du plan (u,v) de I'interférometre est calculé en utilisant I'Eq. 2.3.

Mode de recombinaison

Plusieurs modes de recombinaison sont prévus : le mode Fizeau, la densification de pupille, la densification
d'image ou la densification avec des fibres (voir Partie Ill). On ne présente ici que le cas de la densification
de pupille. Le facteur de densification est une variable d’entrée comprise entre 1 et Vinaz.
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Perturbations des observations

Afin de tenir compte de la photométrie différentielle entre faisceaux, chaque ouverture du réseau est
pondérée par un coefficient photométrique x(k,t), compris entre 0 et 1. Ce coefficient correspond au taux
de transmission (supposé constant) sur chaque voie, lié aux caractéristiques de I'instrument. Ce coefficient
inclut aussi les perturbations photométriques qui fluctuent dans le temps (séquence d’images), dues par
exemple aux erreurs de tip-tilt du front d'onde en entrée s'il y a filtrage spatial par le recombinateur.

Pour tenir compte des pistons différentiels entre faisceaux, on introduit un terme de phase supplémentaire
¢(k,t). Soit on fixe un piston statique qui traduit un biais (supposé constant) dans la correction de la DDM.
Soit on introduit un piston atmosphérique qui fluctue dans le temps (séquence d'images). Ce piston est lié
aux résidus de la turbulence atmosphérique non corrigés par le systeme de cophasage.

Les sources de bruits (bruit de lecture, bruit thermique, bruit de photons) ne sont pas prises en compte
ici.

3.1.2 Calcul de I'image

L'image monochromatique est calculée dans un tableau de dimension N, * INp;;. L'intensité dans chaque
pixel vaut :

I(z,y) = |Alz,y)? (3.6)

avec A(z,y) I'amplitude de I'onde, qui s'écrit :

N Nobj

T ]{; i u ) 25 m
}( E( Az, y) :Ao(ﬂf,y,’Y)‘%Di(k?)' /f(k:,t)~¥-e2T(x p(F)+y-vp(k)) [Obj(m).eﬂ (Y(m.k)+o(k,t))
k=1 m=1 p

(3.7)
° 4D2(k‘) est I'amplitude de I'onde, soit la racine carrée de la surface du télescope (d'indice k).

e r(k) est le coefficient photométrique affecté a chaque sous-pupille, qui tient compte des différences
de flux entre les faisceaux.

e (k)/~p correspond au facteur d'intensification différentiel de I'enveloppe (en amplitude), qui sert
quand les sous-pupilles n'ont pas toutes le méme diametre (cas de la densification hétérogene). -, est
le facteur de densification de la plus grande sous-ouverture.

4T

2 . ). . N . . .
e Le terme e x (@B +yp(K)) est |a fonction d'interférence, liée a la géométrie du réseau.
. \/Iobj(m) est I'amplitude de la source élémentaire considérée.

e )(m, k) est le piston dii a la position hors-axe de la source élémentaire considérée. En effet, dans le cas
d’une source résolue, chaque portion de I'objet est vue sous un angle différent par chaque ouverture de
I'interféromeétre. Pour chaque source élémentaire, on calcule son décentrement hors-axe par rapport
au centre de la carte de brillance, qui s'exprime comme suit :

Tilt x(m) = (Xobj (m) — %) bput oy (rad) (3.8)
Tilt  (m) = (Yobj(m) _ %) bt oy (rad) (3.9)

Nous déterminons ensuite le piston de chaque source élémentaire (d'indice m) dii a sa position hors-axe,
vu par chaque télescope (d'indice k). On suppose ici que les ouvertures restent ponctuelles.
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P(m, k) =Tilt x(m).uy(k) + Tilt y(m).v,(k)  (m) (3.10)

o ¢(k,t) est le piston sur chaque ouverture, qui tient compte des DDM entre faisceaux.
Pour définir une séquence réaliste de pistons atmosphériques résiduels, une séquence de fronts d'onde
perturbés est générée (avec le logiciel CAOS) en utilisant un modele atmosphérique a 3 couches. On en
déduit a un instant donné la valeur moyenne de I'amplitude du front d'onde £(k,t) prélevé a un instant
donné par chaque télescope. Le résidu de piston ¢(k,t), correspondant a une fraction de £(k,t), est
défini comme :

1 A
ok, t) = ———— - &(k,t (3.11)
b0 = e mym C
ot o(&(k,t)) représente la déviation standard des pistons atmosphériques et k) est un coefficient fonc-
tion du niveau de performance du systeme de cophasage. Par exemple, pour une correction a A/10, on

a k) ~ 10.

o Ag(z,y,7) est I'enveloppe du champ, fonction du mode de recombinaison (qui fixe la forme de I'en-
veloppe) et du facteur de densification (qui fixe la largeur de I'enveloppe). En densification de pupille,
I'enveloppe est une fonction d'Airy centrée autour du point de coordonnées (X, Y,) dii au déplacement
de I'enveloppe.

. Tilt X(m) -
Xe= Hp:cl zmg/y(k) ( ad) (312)
Y. = Tt y(m) (rad) (3.13)

epxl img fY(k)

avec Oy, img |2 taille angulaire d'un pixel dans I'image (en rad/pxl). Remarquons que +y, est le facteur
d'échelle angulaire entre le ciel et le détecteur, d'ou :

Opai obj
Hp:cl img — P (314)
Yo
La largeur de I'enveloppe est fonction du diametre D,, des sous-pupilles de sortie (on suppose ici qu’elles
ont toutes le méme diametre). La largeur a mi-hauteur de I'enveloppe vaut :

FWHM (A4y) = D% = m (3.15)

3.2 OQutils d’analyse

Le programme analyse ensuite I'image directe, a la fois dans I'espace de Fourier (visibilités et phases) et
dans I'espace direct (distribution spatiale d’intensité). L'analyse dans |'espace de Fourier, ou mode synthése
d'ouverture, est présentée dans la partie Ill a la section 8.3.

L analyse directe étudie les propriétés de I'image en terme de distribution d’intensité. Ce logiciel fonctionne
aussi bien pour une image Fizeau que pour une image densifiée. En outre, ce logiciel est adapté a la fois pour
des images simulées et pour des images expérimentales. Cela dit, les données expérimentales nécessitent
d'abord un pré-traitement des données pour corriger les défauts instrumentaux, comme le bruit de fond par
exemple (voir partie 3, section 8.2.2).

Rappelons qu'une FEP, qu’elle soit Fizeau ou densifiée, est constituée d'un pic d'interférence central
entouré d'un halo de lobes secondaires. Une méthode de type CLEAN (Hogbom, 1974) détecte les pics
d'interférences et les lobes latéraux dans I'image (par ordre décroissant d'intensité). Dés qu’'un pic est détecté,
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son contour est délimité par un seuillage. Le pic est alors supprimé de I'image, appelée la "dark map”, et
il est restitué dans une nouvelle image, appelée la "clean map”. Le programme détermine pour chaque pic
d'interférence son intensité maximale (amplitude), son énergie (intégrale), sa position (photocentre) et sa
largeur a mi-hauteur (FWHM).

On remonte ensuite aux parametres photométriques et astrométriques de I'objet de science. L'amplitude
ou I'énergie du pic central d’interférence nous renseigne sur la photométrie de I'objet. La largeur a mi-hauteur
du pic central est égale au resel pour une étoile ponctuelle, et correspond au diameétre dans le cas d'un disque
uniforme.

Dans le cas d'une binaire, la position relative entre les deux pics nous renseigne sur la séparation angulaire.
Dans le cas d'une étoile a taches, une analyse de la distribution d'intensité consiste a détecter les minimums
et les maximums locaux dans I'image, pour localiser les taches. Si les taches sont suffisamment résolues, leur
forme est déterminée en délimitant leur contour.
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Chapitre 4

Propriétés d'imagerie d’'un hypertélescope

4.1 Limitations du champ de vue d’un interféromeétre a pupille diluée

4.1.1 Description de la FEP

Comme présenté a la section 2.1.3, la FEP est le produit de deux termes : la fonction d'interférence et
la fonction enveloppe (Fig. 4.1).

La fonction enveloppe dépend du mode de recombinaison. La forme de I'enveloppe est une fonction de
Bessel en densification de pupille et une fonction porte en densification d'image. La largeur de I'enveloppe
est imposée par le facteur de densification (elle est d'autant plus étroite que la densification est élevée). Le
déplacement de I'enveloppe par rapport a celui des franges est fonction de la position hors-axe de I'objet
considéré.

La fonction d'interférence dépend de la géométrie du réseau. Elle dépend plus exactement de la géométrie
de la pupille de sortie dans le cas ou il y a réarrangement non-homothétique des positions des sous-pupilles.
Elle est formée d'un pic central entouré de lobes secondaires et d'un halo de speckles.

La contribution du halo doit étre minimisée pour limiter le probleme de confusion entre les vrais sources
présentes dans le champ d’imagerie et les lobes latéraux de la figure d’interférence (Riaud, 2004). Cet effet
est dii a la convolution entre la FEP et les sources observées, comme c'est aussi le cas pour un télescope
monopupille. Cet effet devient important quand I'instrument a une FEP de mauvaise qualité et il est direc-
tement relié a I'étendue de la FEP.

Nous allons voir que la densification améliore la qualité de I'image en réduisant le support de la FEP a
sa taille optimale. En effet, la fonction enveloppe concentre le flux au centre dans la seule zone utile pour
I'imagerie. Ceci n'affecte pas la fonction d'interférence tant que la pupille d’entrée reste treés diluée et qu'une
homothétie des centres des sous-pupilles est conservée entre I'entrée et la sortie. C'est la le principe de base
des hypertélescopes.

4.1.2 Le champ propre (CLF)

Le champ propre (CLF), ou champ utile, est la zone propre centrale de la FEP ou la contribution du halo
reste négligeable. Cette zone correspond au champ réellement exploitable pour I'imagerie. Le champ Fizeau,
autour, n'est pas " proprement” utilisable, sauf en usant des techniques de déconvolution.

Tout autour du champ propre, les lobes non négligeabes sont dus au repliement de champ dans la
fonction d'interférence. Rappelons qu'un interféromeétre est un échantillonneur en fréquences spatiales. Dans
le cas d'une configuration redondante, le théoreme d'échantillonnage de Nyquist nous dit que s'il y a un
échantillonnage régulier de la pupille avec un intervalle minimal de s, alors la partie centrale de la FEP se
répete dans I'image a la période angulaire A/s. Ainsi, le rayon angulaire de la zone propre centrale de la FEP
vaut par définition :
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e Champ propre : CLF = /s

Plan (u,v) e Champ couple : CF = /D,

e Champ d'imagerie directe : DIF = A/(y-1)D,

Réseau

Pupille Ftinterference JEE=NTaIT
- d'interférence

Fizeau
Pupille Fonction ~ Enveloppe
® i > 7 _
% & d'interference .~ _ de
D; % ; E - : diffraction

Fizeau

Densification — DIF = CLF

FEP densifice W ' $ :
Intensification E”“ifppe |
x Y2 diffraction

densifiée

A/(y-1)D,

Fig. 4.1 — Notions de champ de vue en imagerie directe.

Distribution photométrique de la FEP (au milieu et a droite) obtenue avec une configuration a 8 télescopes
(a gauche). La fonction d'interférence correspond a I'image obtenue dans le cas ou les ouvertures sont
ponctuelles (cas théorique). Sa distribution d’intensité est intrinseque au réseau, et son extension est infinie
par définition. On observe un pic central au milieu d'une zone propre ol la contribution du halo reste
minime. Cette zone propice a I'imagerie est appelée le champ propre (CLF). Il est entouré d'un halo de
lobes secondaires difficilement exploitable pour I'imagerie directe. D'apres la théorie de I'échantillonnage, le
diametre du champ propre est limité a A/s, ol s est la plus petite base du réseau. En pratique, la fonction
d'interférence est pondérée par une fonction enveloppe (en pointillé), dont la largeur dépend du mode de
recombinaison. La FEP Fizeau est limitée par I'enveloppe de diffraction des sous-pupilles, qui délimite le
champ couplé (CF). La densification de pupille réduit I'enveloppe de telle sorte a égaliser le champ d'imagerie
direct (DIF) avec le champ propre. Du coup, la densification optimise les propriétés d'imagerie, avec un fort
gain en sensibilité sans perte de champ utile. 62



CLF = A (radians) (4.1)
s

Bi max
= 4.2
CLF 1995 (resels) (4.2)

avec s la plus petite base du réseau. Pour un réseau non-régulier, la zone propre montre des bords plus
lisses. Cela dit, nous supposons que \/s est un bon estimateur de son rayon moyen, avec s la plus petite
base " typique” du réseau.

Le champ propre est encore la taille angulaire maximale d'un objet pour laquelle les signaux interférométriques
permettent d'en reconstruire une image fidele. Par conséquent, deux points sources sont vus simultanément
si leur séparation angulaire reste plus petite que A/s.

4.1.3 Le champ d’imagerie direct (DIF)

Un interféromeétre Fizeau travaille strictement comme un télescope géant masqué en conservant la relation
de convolution objet-image sur un large champ de vue. Le champ d’'imagerie direct (DIF) du Fizeau est limité
seulement par les aberrations géométriques, par le vignettage des faisceaux ou par la taille du détecteur.
Mais le grand champ du mode Fizeau n’est pas exploitable avec des réseaux a pupille diluée. En effet, la
FEP Fizeau est dispersée en un grand nombre de pics secondaires dispersés ou de speckles. Cela rend le
champ difficilement exploitable au dela du champ propre. C'est pour cette raison que la densification devient
nécessaire avec une pupille d'entrée diluée.

En densification de pupille, la fonction d'interférence est modulée par une enveloppe de petit diametre.
Une étoile ponctuelle hors-axe peut a priori étre correctement imagée aussi longtemps que son pic central
d'interférence reste a I'intérieur de I'enveloppe. Par convention, la largeur du DIF est égale a la FWHM de
I'enveloppe, qui vaut : A\/(vy D;). En densification d'image, le DIF correspond a la taille angulaire du ciel
qui est imagé sur la pupille de sortie de diametre D,. Les valeurs de DIF, ainsi que le gain en luminosité
correspondant, noté (G, sont résumés dans le tableau 4.1 pour les différents modes de recombinaison.

4.1.4 Le champ couplé (CF)

Le champ couplé (CF) est le champ a I'intérieur duquel la lumiére d’une source est "couplée” avec
I"interférometre. Nous dirons qu’une source est couplée a I'interférometre si sa lumiere est détectée dans la
zone centrale du détecteur.

En recombinaison Fizeau, le champ couplé est limité par la diffraction d'une sous-ouverture :

CF = \/D; (4.3)

En densification de pupille, on a aussi CF = \/D; car le rétrécissement de I'enveloppe est compensé
par le déplacement de I’enveloppe quand I'étoile est hors-axe (Lardiere, 2007). Le cas IRAN est discuté par
Lardiere (2007).

En pratique, le champ couplé est limité par les aberrations géométriques, le vignettage par le train optique
ou la taille du détecteur (Lardiere, 2007). Le champ couplé est toujours plus grand que le champ propre, car
la pupille est diluée (s > D;). Ceci pose probleme quand des sources lumineuses se trouvent dans le champ
couplé mais hors du champ propre, car elles vont venir polluer le champ propre. Nous en reparlerons dans le
cas d'objets astrophysiques (voir Ch. 5).

4.1.5 Le champ d’'information (IF) ou la complétude du plan (u,v)

Le champ d'information (IF) est le champ réellement accessible par les bases de I'interféromeétre. En
effet, 1a couverture partielle du plan des fréquences spatiales empéche I'interférometre de fournir une image
d'une source trop complexe. Le champ d'information est alors défini par la limite de saturation de champ, ou
limite de " crowding”. La limite de " crowding” stipule que le nombre de resels significatifs de I'objet observé
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ne doit pas dépasser le nombre de fréquences spatiales échantillonnées dans le plan (u,v), qui est fonction
du nombre de bases indépendantes du réseau. Cette limite fixe le niveau de complexité maximal acceptable
de I'objet.

Considérons une source étendue composée de p sources élémentaires (i.e. non résolues) vues par un
interférometre a Np ouvertures. Lardiere (2007) démontre que la limite de crowding vaut :

p < N2/SNR?, (4.4)

en tenant compte du rapport signal a bruit SINR. Cela signifie que le nombre de sources couplées p doit
étre plus petit que le carré du nombre d’ouvertures. Autrement dit, la limite de crowding sera atteinte des
qu'ily a N% sources dans le champ couplé (SNR = 1).

On définit ensuite le champ d’information comme la taille angulaire maximale qu’'une source compacte
(surface pleine) peut avoir sans dépasser la limite de crowding. Considérons un réseau cophasé de Np
télescopes avec B; jmas Sa base maximale. Koechlin (2003) démontre que I'extension du champ d'information
est limité par le nombre de resels (1.3) fois la largeur du plus petit resel échantillonné :

IF < (A/Bz mam) XA/ Np x (NT - 1)' (4-5)

C’est la limite supérieure de I'extension du champ d’information pour un réseau non redondant. S'il y a
redondance, le nombre de bases indépendantes Ng; devient plus petit et |'extension du champ d’'information
est donnée par :

IF < ()\/BZ mam) X /2 NBZ’ (46)

Cette relation donne la limite supérieure du champ de vue imageable, qui ne dépend que du nombre
d'ouvertures et de la géométrie du réseau. Le nombre de resels correspondant vaut :

No= (o )2 (4.7)

resel

ol IF et resel sont exprimés en mas. La limite de crowding et le champ d'information sont donc in-
trinsequement liés. La limite de crowding définit la quantité d’information maximale fournie par les bases de
I'interférometre (nombre de fréquences spatiales échantillonnées). Le champ d’'information renvoie quant a
lui @ une dimension sur le ciel (diametre angulaire), en définissant I’extension maximale du champ d'imagerie
pour un objet compact (nombre de resels de I'objet). On suppose que I'objet compact est un ensemble
de sources élémentaires contigiies. De fait, un interférométre ne fournissant que peu de resels a un champ
d'information réduit. Nous reviendrons sur cette notion dans le cas d’objets astrophysiques (voir Ch. 5).

J'insiste sur le fait que la limite de "crowding” n’'est qu’'une borne supérieure. En pratique, la limite
effective est inférieure. En effet, le nombre de mesures indépendantes dans le plan (u,v) est égal au nombre
de composantes de Fourier qui apportent véritablement une information nouvelle sur I'objet. Or, par définition,
deux bases sont redondantes si elles voient la mé&me chose. Dans le cas ou |'objet n'est pas résolu par 2
bases distinctes (par exemple, deux bases courtes ayant des orientations différentes), ces 2 bases deviennent
aussi redondantes. Ainsi, le niveau de redondance dépend a la fois de la géométrie du réseau et de la taille
globale de la source observée.

Un autre effet limitatif est fonction du caractére plus ou moins redondant de la géométrie du réseau.
Certaines bases indépendantes peuvent étre quasi-redondantes, de sorte que les points (u,v) correspondants
sont trés proches. Dans le cas limite d'une source infiniment étendue, ces points (u,v) restent indépendants.
Dans le cas d'objets de petites tailles (comme c'est le cas ici), les bases fournissent quasiment la méme
information, et le gain apporté pour I'imagerie est faible.
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IF CLF | CF DIF G
Fizeau V2 N5 | Ms | ND; i~ 1
A 2
Densification d ille (DP 2Np; | A AND; | —————— 1d
ensification de pupille (DP) Bi | Ms | \/D; T (%) 2
Densification d'image (IRAN) 2Np; | \/s | oo b Yd %‘ <%>\75(bi>

Tab. 4.1 — Parametres d’imagerie relatifs aux champs de vue pour différents modes de recombination.
Champ d'information (IF), champ propre (CLF), champ couplé (CF), champ d'imagerie directe (DIF) et
gain en luminosité GG correspondant. Les champs sont exprimés en radians sur le ciel. Le DIF Fizeau est infini
en principe, mais il est limité le plus souvent par la diffraction a A/D;. Le CF IRAN est infini (plan pupille),
si bien qu'il faut filtrer spatialement, ce qui donne CF = \/Dy, avec un trou de diametre Dy . Fj, est la
focale de collimation des faisceaux en sortie du densifieur (voir partie ).

4.1.6 Comparaison entre les notions de champ de vue

En résumé, on distingue 4 notions de champ de vue (FOV pour Field Of View) :

e le champ d’information, ou Information FOV (IF), qui est la taille angulaire maximale qu'un objet
compact peut avoir sans excéder la limite de crowding,

e le champ propre, ou Clean FOV (CLF), qui correspond a la zone propre centrale de la FEP,

e le champ d'imagerie direct, ou Direct Imaging FOV (DIF), qui est le champ a I'intérieur duquel I'image
d'un point-source est théoriquement possible sous forme d'un pic central entouré d’un halo.

e le champ couplé, ou Coupled FOV (CF) : une source est au bord du CF si le premier zéro tombe sur
|'axe dans le plan du détecteur.

Les valeurs de champs sont résumées dans le tableau 4.1.

Les capacités d'imagerie d'un interférometre sont avant tout limitées par la géométrie de son réseau.
Le champ d'information (le IF), ainsi que le champ d’imagerie utile (le CLF), sont imposés uniquement par
la configuration de la pupille d’entrée de I'interférometre (nombre d’ouvertures et géométrie du réseau), et
sont indépendants du mode de recombinaison. Le champ de pollution (le CF) et le champ d'imagerie utilisé
(le DIF) sont fonction avant tout du recombinateur.

En fait, I'hypertélescope n’induit pas de perte de champ. Au contraire, il optimise la recombinaison en
ajustant le champ d'imagerie directe avec le champ propre. La densification maximale revient a égaliser le
DIF et le CLF (pour = grand). La densification intensifie le signal sans perdre a priori d'information, car elle
réduit le champ d'imagerie directe au seul champ réellement imageable par I'interférometre.

En effet, un large DIF (comme en Fizeau) ne signifie pas que n'importe quelle source étendue peut étre
imagée proprement. Un interférometre dilué a de toute facon un champ d'imagerie petit. Autrement dit, rien
ne sert d'avoir un grand champ d’observation si le champ d’'imagerie utile est limité. C'est pourquoi le mode
Fizeau est inefficace avec une pupille d’entrée tres diluée. Il faut densifier.

4.1.7 Article : Direct imaging with highly diluted apertures. I. Field of view limitations
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ABSTRACT

Future optical interferometric instrumentation mainly relies on the availability of
an efficient cophasing system: once available, what has so far postponed the relevance
of direct imaging with an interferometer will vanish. This paper focuses on the actual
limits of snapshot imaging, inherent to the use of a sparse aperture: the number of
telescopes and the geometry of the array impose the maximum extent of the field
of view and the complexity of the sources. A second limitation may arise from the
beam combination scheme. Comparing already available solutions, we show that the
so called hypertelescope mode (or densified pupil) is ideal. By adjusting the direct
imaging field of view to the useful field of view offered by the array, the hyperte-
lescope makes an optimal use of the collected photons. It optimizes signal to noise
ratio, drastically improves the luminosity of images and makes the interferometer
compatible with coronagraphy, without inducing any loss of useful field of view.

Key words: instrumentation: high angular resolution — instrumentation: interfer-

ometers — techniques: interferometric.

1 INTRODUCTION

Over the last three decades, important scientific results have
been obtained from long-baseline optical and infrared stellar
interferometers concerning the stars and their environment,
and more recently extragalactic sources (Rottgering et al.
2004). These results have been obtained thanks to sophis-
ticated observing techniques, such as fringe visibilities and
closure phase measurements (Baldwin et al. 1986).
Current interferometers involve between 2 and 4 tele-
scopes only. The study of very complex and/or faint sources
therefore requires many observations and image reconstruc-
tion techniques like aperture synthesis. Future interferom-
eters should involve a large number of apertures (> 10) in
coherence (ideally in phase), but fringe visibility measure-
ment appears no more suitable for such rich arrays. Indeed,
visibility and closure phase measurements require either a
pair-wise combination on different detectors, or an all-to-
one combination in a non-redundant configuration, in order
to isolate the signal provided by each baseline. This is a
constraint that is difficult to satisfy in practice with a large
number of beams in wide band. Moreover these combination
schemes are generally not compatible with stellar coronag-
raphy, for which a direct image featuring a bright central

* E-mail: olivier.lardiere@oamp.{r (OL);
frantz@astro.cornell.edu (FM); fabien.patru@obs-azur.fr (FP)
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interference peak is required (Labeyrie 1996). For all these
reasons, direct imaging involving an all-to-one beam com-
biner seems to be an elegant and simpler way to exploit a
well-populated optical or infrared array.

However, many questions remain concerning the actual
performances of future large arrays devoted to direct imag-
ing, such as the field of view (FOV), the dynamic-range and
the sensitivity. These parameters are crucial because they
will impose the top-level requirements for the concept of
future large interferometers, according to the expected sci-
ence cases. This paper aims at giving some answers about
the FOV of interferometers.

Owing to emerging Extremely Large Telescope
projects, future optical interferometric arrays should exhibit
very long baselines, typically kilometric, in order to really
offer a complementary observing approach in terms of angu-
lar resolution. In this context, we consider here only highly
diluted arrays. The associated pupil filling rate, given by:

2

’r‘=’n/1'><—D2 s

(1)
tends towards zero, with nr the number of telescopes of
the array, d the diameter of an elementary aperture and
D the diameter of the whole interferometer. With a well
populated, diluted array, for which we are only interested
in high spatial frequencies and not by those measured by
one elementary aperture (which therefore excludes LBT



2 0. Lardiére, F. Martinache & F. Patru

kind interferometers (Hinz et al. 2004)), direct imaging has
been proved feasible thanks to Labeyrie’s pupil densifica-
tion technique (Labeyrie 1996; Pedretti et al. 2000; Gillet
et al. 2003).

In his paper, Labeyrie tells us that direct imaging at
the focus of a diluted array is possible if one densifies the
pupil, either by zooming each elementary aperture or by
moving them closer to each other, with a significant gain in
sensitivity. The only condition is to keep the geometry of
the array intact.

A priori , as long as one does not mix the frequencies
sampled by the interferometer, the remapping of the pupil
proposed by Labeyrie neither adds nor removes any useful
information. However, being always compared to the purely
homothetic (Fizeau) combination scheme, the so-called hy-
pertelescope is known to provide direct imaging indeed, but
on a limited FOV only. The notion of FOV for an interfer-
ometer is somewhat delicate, and actually requires the in-
troduction of four different FOV. This distinction is essen-
tial to demonstrate that, the hypertelescope is an optimal
optical image reconstruction technique inducing no useful
FOV loss at all.

Section 2 highlights the influence of the array geometry
on the FOV. Section 3 presents beam combination schemes
already available for direct imaging whose FOV properties
are compared in section 4 and discussed in section 5.

2 INFLUENCE OF THE ARRAY
CONFIGURATION ON THE FOV

2.1 Number of apertures

Most current optical interferometers involve less than 4 tele-
scopes working simultaneously. The observables, i.e. visibil-
ities and closure quantities, are used in an inverse approach
to constrain a model of the observed source: uniform or
limb-darkened disk, binary system, etc. They are rarely suf-
ficient to reconstruct a map or an image of the source, unlike
what is achieved in radio interferometry (a recent example:
Gitti et al. (2006)) and with aperture masking (Tuthill et
al. 1999). Little therefore has been written about the limits
of wide field imaging capabilities of an optical interferome-
ter.

An interesting approach by Koechlin (2003) and Koech-
lin & Perez (2003) uses Shannon’s theory of information
to give a limit to the field-resolution ratio. The maxi-
mal amount of information that an interferometer can pro-
vide is proportional to the square root of the number of
unique baselines in the array. In case of an extended filled
source, this information amount can be converted in field-
resolution ratio. For a non-redundant interferometer, this
ratio is (Koechlin 2003):

FOV /resolution < y/nr x (nr — 1), (2)

with np the number of apertures in the array. This relation
gives an upper limit to the usable FOV. We shall call this
limit Information Field (IF). The IF only depends on the
number of apertures and the geometry of the array and not
on the choice of a beam combiner scheme.

One can now reformulate the IF limitation another way.
Because of the finite number of sub-apertures, which only
offers a partial coverage of the spatial frequencies plane,

an interferometer cannot provide the image of an arbitrar-
ily complex extended source: this is known as the crowd-
ing limit. Let us decompose an extended source as a sum
made of p elementary (i.e. non-resolved) sources. A point-
like source seen by the interferometer can give a central
peak surrounded by a halo or just a halo (Fig. 6).

The intensity of each central peak, resulting from the
sum of nr coherent contributions, is proportional to n.
The average intensity of the halo however, is proportional to
nr, like its RMS fluctuation. After adding-up p elementary
point-like sources, the resulting RMS fluctuation of the halo
is now proportional to \/p X nr.

Yet, a peak remains detectable by (incoherent) sub-
straction of the halo if it dominates the fluctuation of this
halo. With SN R representing the signal-to-noise ratio that
one desires the detection to have, this condition can be writ-
ten as n% > SNR x /P X n7, which imposes the crowding
limit:

p < nk/SNR?, (3)

meaning that the number of observed sources must be less
than the square of the number of apertures (Fig. 1). This
crowding limit is of course at one with the field limit that
was highlighted earlier: an image made of nr X nr resels
(resolution elements) cannot obviously provide information
on more than n? elementary sources. The IF can there-
fore be redefined as the maximal angular diameter of an
extended filled source that can be directly imaged with
SNR =1.

2.2 Geometry of the array

The number of sub-apertures imposes the ultimate limits of
FOV and crowding. Yet, the geometry of the array imposes
the practical limits: the number of unique baselines and the
PSF quality.

As with any classical telescope, the PSF of an inter-
ferometer is given by the Power Spectrum of the wavefront
complex amplitude in the output pupil plane (Goodman
1996). For nr identical sub-apertures of diameter d and po-
sition vector p;, the PSF is given by:

nrp 2

(@) = A(a) x Zexpw : (4)

with a the position vector in the image plane. Equation 4
reminds that this PSF is nothing but the product of two
terms: an interference function, given by the exponential
sum that is determined by the (eventually remapped) ge-
ometry of the array and an envelope A, whose shape and
position depend on the retained beam combiner (Sec. 3).

For a well-populated array of maximum baseline D, the
interference function is very similar to the diffraction pat-
tern of a fully-filled aperture of diameter D (central peak
and Airy rings), surrounded by a halo of sidelobes (speckles
or high-order dispersed peaks) due to the holes of the pupil
plane. According to the sampling theorem, the angular ra-
dius of the clean central part of the PSF is defined by /s,
with s the distance between two adjacent apertures. For a
non-regular array pattern, the clean part exhibits smoother
edges, but we assume that A\/s still gives a good estimate
of its mean radius, with s the “typical” smallest baseline in
the array.

Consequently, two point-like sources can be observed

© 2006 RAS, MNRAS 000, 1-7?
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Figure 1. Direct images of a 50-stars cluster provided by a diluted interferometer involving 7, 20 and 39 apertures compared to a
full-filled aperture (right). The crowding limit of each interferometer is respectively 5, 44 and 169 sources for SNR = 3. The 7-aperture
case (1°¢ image) is well over the limit, but the 20-aperture case (2”¢ image), where only the brightest stars exceed the background,

corresponds to the crowding limit.

properly and simultaneously only if their angular separation
is lower than A/s. Then, we can introduce the notion of a
clean FOV (CLF) whose extent is simply:

CLF = \/s. (5)

One can demonstrate that the CLF is always smaller
than the IF, whatever the array configuration. Indeed, ex-
pressed in units of A/D, the diameter of the CLF and of
the IF are respectively D/s and nr. Then the condition
CLF < IF implies D < nr X s, which is always true for a
2-dimensional array (there is equality for a linear regular
array). A CLF smaller than the IF means that the crowd-
ing limit is not an issue, provided that one observes a source
smaller than the CLF.

To illustrate the notion of CLF, figure 2 compares the
interference function (i.e. the PSF without the envelope)
of four different array configurations involving 39 apertures
diluted over the same maximum baseline. These configura-
tions actually correspond, with more or less fidelity to cur-
rent proposals for future large interferometric arrays, whose
names will therefore be used for convenience:

e ELSA (Quirrenbach 2004) is made of 13 regularly
spaced telescopes along the 3 identical arms of a Y-
configuration. ELSA can, to some extent, be considered
as an anti-spider structure that traditionally bears the sec-
ondary mirror of telescopes.

e OVLA (Labeyrie, Koechlin, & Lemaitre 1986), whose
39 telescopes are arranged non redundantly along a circle,
can be considered as a giant telescope with a very important
central obscuration.

e KEOPS (Vakili et al. 2004a), whose telescopes are ar-
ranged non redundantly along three concentric rings of 9,
13 and 19 telescopes, may be compared to a non-obstructed
aperture.

e CARLINA (Le Coroller et al. 2004). Even if the ge-
ometry of the array is not fixed yet, a completely redundant
square grid is often considered. The configuration retained
here only uses 37 telescopes to provide a well-balanced ar-
ray, inside a circle.

A glance at figure 2 makes us identify two distinct
sparse aperture families. On the one hand, we have the
OVLA and ELSA arrays, which definitely give priority to
a relatively dense and homogeneous coverage of the (u,v)
plane. They exhibit an “in-line” geometry, with therefore
little space between telescopes and a rather extended CLF,

© 2006 RAS, MNRAS 000, 1-7?

whose diameter increases in proportion to the number of
telescopes. ELSA presents preferred axis along which there
is redundancy, whereas OVLA’s (u,v) coverage can be de-
scribed by a purely radial function. This, of course, results in
differences in the interference function: a centro-symmetric
clean field for OVLA and the appearance of diffraction
spikes for ELSA. For a better comparison, interference func-
tion profiles are sketched at figure 3.

On the other hand, there are the KEOPS and CAR-
LINA arrays for which the priority is to have a uniform
coverage of the pupil plane itself. The distance separating
telescopes is therefore naturally enlarged which induces a
reduction of the CLF: its diameter now only increases in
proportion to the square root of the number of telescopes.

(From the strong reduction of the CLF in the case of
uniform arrays such as KEOPS and CARLINA, one may be
tempted to exclude those configurations for direct imaging.
However, what is lost in field is gained in dynamic-range:
KEOPS and CARLINA offer a narrower but darker CLF
than ELSA and OVLA (Fig. 3).

People working in stellar coronagraphy know that a
mandatory condition to reach very high dynamic-range is
at least a telescope with no central obscuration, possibly
optimized by a prolate spheroidal apodization (Soummer
et al. 2002). In those conditions, far from being uniformly
flat, the associated Modulation Transfer Function or MTF
(i.e. the (u,v) plan) exhibits a somewhat “conic” shape.
This requirement is no different for the geometry of a di-
luted interferometer if it is made for high contrast imaging;:
the coverage of the pupil plane has to be privileged at the
expense of the coverage of the (u,v) plane (Fig. 2). This
statement concurs with the conclusions of Aime & Soum-
mer (2003) who find that the best parameter to evaluate the
relevance of the geometry of a diluted array designed for ex-
oplanet detection is the integral of the square modulus of
its MTF.

The choice of the geometry of the array must therefore
be motivated by the primary scientific goal of the interfer-
ometer. OVLA and ELSA are definitely made for imaging of
wide fields (multiple or extended sources such as interacting
binary stars, resolved stellar surfaces, envelopes and disks).
KEOPS and CARLINA are better suited for high contrast
imaging of compact sources and for exoplanet detection.
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Telescope array (u-v) coverage Interference function
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Figure 2. Telescope array configurations of four different interferometer proposals with their corresponding (u,v)-coverages (in grey
levels) and their interference functions, .e. PSF without envelope (polychromatic images with AA/XA = 0.2, intensity scale in power
0.3). For a fair comparison, these arrays all have the same maximum baseline and involve 39 telescopes (37 for CARLINA). The radius
of the clean part of interference functions (i.e. the CLF size) is A/s, with A the central wavelength and s the typical minimum spacing
between telescopes.
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Figure 3. Radial profiles of the interference functions shown in figure 2 (maximum intensity normalized to 1, radius expressed in resels,
with 1resel =1.22\/D). The best contrast of the image inside the Clean FOV ()\/s) is from 10~! (in the vertical direction: dashed
curve) to 3-1073 (in the horizontal direction: solid curve) for ELSA, 102 for OVLA, 21073 for KEOPS, and 8-10~4 for CARLINA.
Uniform arrays, as KEOPS and CARLINA| have a better dynamic-range, but a narrower CLF, than ELSA and OVLA.

3 BEAM COMBINATION SCHEMES

This section focuses on the beam combination scheme,
which determines the shape and the extent of the fringe en-
velope A (Equ. 4). The beam combiner can limit the FOV
provided by the array if envelope A is narrower than the
CLF. One has to introduce another FOV limitation, that
does not depend on the geometry of the array but only on
the beam combination scheme. This field is referred to as
Direct Imaging FOV (DIF), i.e. the FOV inside which an
image of a source can be formed directly. By definition, a
point-like source is located inside the DIF if the central in-
terference peak remains within envelope A.

Until now, three beam combination schemes have been
considered for direct imaging: the Fizeau scheme, the Densi-
fied Pupil scheme (Labeyrie 1996), the IRAN scheme (Vakili
et al. 2004b) and their fibred versions (Patru et al. 2006a).
This section introduces a common formalism that describes
these combiners and allows an homogeneous and quantita-
tive comparison of their FOV properties.

3.1 General formalism

To provide a directly exploitable image, a combiner may
a priori perform a transformation of the wavefront at two
different spatial frequency scales:

e a “high-frequency transformation”, which consists in
displacing the sub-apertures centers, therefore altering the
geometry of the array,

e a “low-frequency transformation”, which affects only
the beams of each sub-aperture individually, such as a beam
compression, a beam deflection, a pupil plane conjugation,
a spatial filtering, etc.

The array is now reconfigured: let p; and p} respec-
tively represent the position vectors of the it" aperture in
the entrance and output pupil planes. Let also be 0, the
off-axis of the source, and « the position vector in the im-
age plane. Assuming that the interferometer is cophased
on-axis (i.e. the optical paths of all arms are equal), the

© 2006 RAS, MNRAS 000, 1-7?

total optical path of the i*" beam is 8 - p; — a - p} (Fig.
4). Because of the additional term induced by the remap-
ping, the PSF becomes non translation invariant: we have
to update equation 4 that is now @-dependant:

I{a,0) = A(a)
nr . ’ . '2
y Zexp 2@7r>\a i - exp 2171'()9\ pi| (6)
i=1

The first exponential term is the fringe pattern which
depends only on the output pupil arrangement (p;). The
second exponential term contains the piston induced by the
source off-axis 6.

If the reconfiguration of the array is homothetic, we
can introduce 7, so that p; = v, p;. Equation 6 becomes:

nr 2
—2im(oe — @ - p}
E exp ( 3 /) P ) (7)

=1

I(a,0) = A(ax) X

Now, if we denote as O(0) the object intensity distri-
bution and

nr 2

—92i . pof
P

i=1

Iy(a) = (8)

the interference function, we can write, from equation 7, the
intensity distribution for an extended source:

I(a) = // O(0)A(cx) Io(a — 6/~,) d*6. 9)

Assuming that envelope A is fixed and its extent is
larger than the object size, one can take A out of the integral
and approximate equation 9 as a convolution product (the
normalization factor has been eliminated for readability):

Ia)~ Ala) - O(v ) @ In(a) . (10)

A convolution relationship between the object and the
image remains inside the envelope, provided that the beam
combiner keeps the pattern of the sub-aperture centers un-
changed. This condition is less restrictive than the original
formulation of the golden rule (Traub 1986) claiming that
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Figure 4. Optical path differences (OPD) induced by an array reconfiguration. Compared to the central beam (p = p’ = 0), the OPD
cumulated by the 7" beam from the entrance sub-pupil (position p;) until the exit sub-pupil (position p;) is 0 - p; (entrance OPD due
to the source off-axis) minus e - pg (exit OPD due to the array reconfiguration), with o the angle position considered on the image
plane. If the array reconfiguration is an homothetic remapping such as pg = v, pi, a central peak is formed on the detector at the
angular position 6/+,. The instrumental OPD is assumed to be null (7.e. the interferometer is cophased on-axis).

a strict homothetic mapping, including the sub-pupils (i.e.
the Fizeau scheme), was required. This rule is true only if
an infinite DIF is required. But, as we have demonstrated
in section 2.1, an infinite DIF is useless for a diluted inter-
ferometer since the exploitable field is limited by the incom-
plete coverage of the (u,v) plane.

If an homothetic reconfiguration of the array pre-
serves the convolution relation over a finite FOV, a non-
homothetic one completely destroys it. Such a remapping
however may be useful to make the sparse interferomet-
ric pupil suitable for coronagraphy. In this particular case,
a second remapping restores the geometry of the array, af-
ter the coronagraph, to recover the convolution relationship
(Guyon & Roddier 2002).

Equation 10 has been deduced using the hypothesis
of a quite wide, immobile envelope position: the following
subsections detail what happens to the envelope with real
combiners.

3.2 Fizeau combination

The first all-to-one beam combination scheme proposed for
direct imaging was a strict homothetic mapping scheme,
also called Fizeau, where the output pupil (seen from the
focal plane) is a reduced copy of the entrance pupil (seen
from the sky).

For the Fizeau scheme, the homothety ratio of the base-

lines 74 is compensated by an identical homothety of the
sub-apertures 74 = d’/d, where d and d’ represent the di-
ameter of a sub-aperture in the entrance and in the output
pupil plane respectively (Fig. 5). In this way, envelope A be-
comes the diffraction lobe of an aperture of diameter ~4 d,
referred to as A,,q. The beam compression increases the
slope of the wavefront of each beam by the factor 1/va,
therefore shifting the envelope to the angular position 0 /v
(with @ the source off-axis). Equation 7 can now be rewrit-
ten as:

I{a,0) = A, 4 <a— i)

Yd

ek —%ir ( 0 > ,
E exp a——|-p;
)\ Yo

i=1

2
X

(11)

Since 74 = 7, interference pattern and envelope are
translated of the same amount (6/v): the Fizeau PSF is
translation invariant (Fig. 6) and the image of an extended
source can be rigorously written as a convolution product:

I(@) = O(y @) ® [As al@) - Io(e)] (12)

3.3 Densified Pupil combination

The technique of pupil densification was introduced
(Labeyrie 1996) to provide more luminous images than in
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Figure 5. The three beam combination schemes considered for direct imaging (Fizeau, Densified Pupil and IRAN) and their corre-
sponding PSF for a KEOPS-like array. A very generic version of IRAN, called TRAN® by Aristidi et al. (2004), is represented here. A
previous version, called IRAN® (Vakili et al. 2004b), forms an intermediate image plane. Both versions of IRAN are strictly equivalent
and are described by the same formalism. The Fizeau PSF spreads in numerous dispersed sidelobes over A/d, while the Densified Pupil
and the IRAN schemes can concentrate more flux inside the usable clean field (CLF) thanks to a narrower envelope (an Airy-shaped
envelope and a flat top-hat envelope respectively). Relay lenses forming the output pupil have been omitted for clarity, and the beam
diffraction is ignored for the IRAN PSF calculation (polychromatic PSF: AX/X = 0.2, intensity scale in power 0.3).
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the Fizeau case: it concentrates the extremely wide and dis-
persed Fizeau PSF into the central interference peak (Fig.
5). The sparse aperture of an interferometer is now com-
patible even with coronagraphy (Labeyrie 1996; Guyon &
Roddier 2002; Riaud et al. 2002). Thanks to pupil densi-
fication, the interferometer can work very much like any
conventional telescope. This distinctive use of an interfer-
ometer has been called “hypertelescope”.

According to Labeyrie, a hypertelescope is a multi-
aperture interferometer where the detecting camera is il-
luminated through an exit pupil which is a densified copy
of the entrance aperture. “Densified copy” implies that the
pattern of exit pupil centers is conserved with respect to
the entrance pattern, while the size of the elementary sub-
pupils is magnified, for example by an inverted Galilean
telescope (Fig. 5). The densification is quantified by a di-
mensionless, convention-independent coefficient v = v4/7s.
This technique is a simple 2-D generalization of Michelson’s
original truss (Michelson & Pease 1921).

When the pupil is densified, equation 11 remains valid
but this time, v4/v>1. For an off-axis source (position 6),
the fringe pattern is shifted to the angular position 0 /~s,
while the envelope is shifted to a lower angular position:
6/~4 (Fig. 6). There is therefore no more strict object-image
convolution relationship and equation 9 has to be updated.
The densified pupil image is given by:

I(a) ://0(9) Ay d(a—%) Io( —%) da’e. (13)

For highly diluted arrays, the pupil densification can
be so strong (i.e. va/vb > 1) that the shift of the envelope
becomes negligible in comparison with the shift of the fringe
pattern. We therefore meet the conditions of validity of the
general equation 10, and can apply here the same steps used
from Equ. 9 to Equ. 10:

I{a) = Ayya(a) - O @) @ To(a) . (14)

A convolution relation remains, but in a FOV limited
by the envelope of a densified sub-aperture only.

3.4 IRAN combination

The Interferometric Remapping Array Nulling (hereafter
IRAN) beam combination scheme was introduced by Vak-
ili et al. (2004b), and proposed for the already mentioned
KEOPS project. IRAN was proposed as an alternative to
the hypertelescope reconfiguration to prevent the loss of
classical object-image convolution relation that it suffers
during the pupil remapping. The solution proposed by the
authors consists in recording the interference in a pupil
plane rather than in the image plane (Fig. 5).

This solution exhibits appealing features for direct
imaging, compared to the pupil densification. The mov-
ing Airy-shaped envelope of the hypertelescope is indeed
replaced by a flat top-hat envelope, whose position is in-
dependent of the position of the sources. Thanks to this
unique property, the formalism of image formation in the
pupil-plane is simplified (Equ. 15) and the PSF becomes
translation-invariant inside the top-hat.

The IRAN combiner performs again a non purely ho-
mothetic remapping of the wavefront, characterized by the
two magnification coefficients 4 and -3 introduced in the
previous section. Because the IRAN scheme preserves the

geometry of the array, the interference function is un-
changed. The image can be expressed exactly as a convolu-
tion product from equation 10:

I(a) = Py (a) - Oy o) ® Io(a), (15)

with Py a top-hat shaped envelope of diameter d’, whose
position is independent from the source off-axis (Fig. 6), as
in the case of a strong pupil densification. To be rigorous,
the diffraction of the output collimated beams have to be
considered, especially if output pupil size d’ becomes com-
parable to the diffraction lobe (Sec. 4.2.2). In this case, the
function Py is more exactly a top-hat function convolved
with an Airy function. The total width of Py becomes:
, Af
d—’}/dd-‘rrydd . (16)
Then, the IRAN envelope is actually flat only in the
central part (the geometrical diameter of the output pupil)
and features diffracted edges (the second term of the sum).

3.5 Single-mode fiber combination

Compared to classical bulk optics, single-mode fibers offer a
very convenient solution for the beam transportation from
the telescope focus towards the combiner (Lai et al. 2003).
They apply also a spatial filtering which could improve the
performances drastically in presence of residual phase er-
rors (Coude Du Foresto, Ridgway, & Mariotti 1997). This
spatial filtering induces no information loss with highly di-
luted interferometers, since we are only interested in the
high spatial frequencies measured by the baselines, and not
in low spatial frequencies measured by one sub-aperture.

Fibers are also of interest in direct imaging for the beam
remapping and densification. Such a combiner has been pro-
posed for a densified pupil imager on the VLTI (Lardiére et
al. 2004) and a demonstrator is under development in lab-
oratory (Patru et al. 2006b).

As the tilt is lost in a single-mode fiber, the fringe enve-
lope remains on-axis whatever the combination scheme and
the densification factors. Then, the perfect convolution rela-
tionship provided by the Fizeau mode is destroyed by fibers.
However, the Densified Pupil or the IRAN scheme can be
used indifferently for combining the beams at the fiber out-
puts, the difference being only in the envelope shape. The
fibred versions of both combination schemes are illustrated
and studied in details by Patru et al. (2006a). In this pa-
per, we will focus our attention on the envelope whose width
determines directly the DIF.

The amplitude distribution of the output beam is a
gaussian law, generally truncated by a collimating lens of
diameter d’ and focal length f’. We refer to this distribu-
tion as g4,/ (). Although the notion of pupil vanishes with
fibers, d’ defines a new output pupil diameter, and 4 can
again be defined as the ratio d'/d.

3.5.1 Fibred Densified Pupil scheme

As the Densified Pupil scheme forms the fringes in an image
plane, the intensity distribution of the image is:

(@) = [FT($ap ())]* x To(o — 8/7), (17)

where FT denotes a Fourier Transform and I is the inter-
ference function defined in equation 8. Thus, the envelope
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becomes |FT (¢4 (2))> and is not a pure Airy function
as with classical optics (sec. 3.3) but a gaussian lobe con-
volved with an Airy lobe. As the envelope remains on-axis,
we meet the exact conditions of validity of the general equa-
tion 10. Then, from equation 17, we can write the image of
an extended object O as a convolution relationship:

I(a) = [FT(¢arg ()" - Oy @) ® Io(ex). (18)

Because the output beams have a gaussian profile, a
full pupil densification is impossible. Then, there is a trade-
off between the sensitivity gain provided by the densifica-
tion and the flux lost by the beam truncation. Patru et al.
(2006a) report that the maximum intensity is reached for
d' = 2.2w(f’), with w(f’) the radius where the amplitude
is 1/e times the maximum amplitude.

8.5.2 Fibred IRAN scheme

The IRAN scheme can also be used for combining beams
behind single-mode fibers (Patru et al. 2006a). If the diffrac-
tion is negligible, the intensity distribution of the image is:

(@) = [y ()]” x To(a — 0/7),

meaning that the envelope is directly the truncated gaus-
sian profile and not its Fourier Transform as for the Den-
sified Pupil case. Once again, as the envelope position is
independent from 6, we can write the image of an extended
object O as a convolution product:

(@) = [as (@)]* - O(n @) @ Io(e).

(19)

(20)

As the maximum of the function |14 s (2)|? is always 1
whatever d’, the beam truncation has no effect on the cen-
tral peak intensity and reduces the field only by vignetting.

4 FOV COMPARISON AND OPTIMIZATION

The previous section has shown that the choice of the beam
combination scheme does not affect the interference func-
tion Iy if the array pattern is unchanged. The beam com-
biner simply applies, in a way, a “windowing” on this func-
tion, concentrating more flux on the central part of Iy. The
width of this “windowing” defines the DIF. This section will
compare the DIF of each beam combiner and will demon-
strate that the Densified Pupil and the IRAN schemes can
be optimized in order to match the DIF to the useful FOV,
provided by the (u,v) plane coverage, i.e. the CLF.

4.1 DIF comparison

4.1.1  The Fizeau DIF

In a Fizeau scheme, an interferometer works strictly like
a giant masked telescope magnifying the object 1/, times
and preserving the convolution relationship between the ob-
ject and the image over an infinite FOV (Equ. 12). The prac-
tical limits of the DIF are then imposed only by geometrical
aberrations, vignetting or by the size of the detector. This
advantage will be discussed in section 5.

© 2006 RAS, MNRAS 000, 1-7?
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4.1.2  The Densified Pupil DIF

Unlike the Fizeau case, the interference function is now
modulated by an envelope of small diameter, which dras-
tically reduces the DIF (Equ. 14). A non resolved off-axis
source (position Og) can a priori be correctly imaged as long
as its central interference peak remains within the envelope
(inside the FWHM by convention), i.e. :
(7] 7] A
22 (21)
Yo o Ya  27ad
which constraints the diameter of the DIF, in radians on
the sky:
o
(va/w—1)d "~
For the fibred version of the Densified Pupil scheme, the
envelope remains on-axis (Equ. 18). Then the DIF directly
corresponds to the width of the envelope |FT (tar; (x))|?
(the FWHM by convention). For the optimal gaussian beam
truncation, we find:

DIF, ~ (22)

DIF, ~ 1.13 Yy—z : 3 . (23)

4.1.3 The IRAN DIF

The DIF of the IRAN scheme corresponds to the sky an-
gular extent imaged over the output beams diameter d’.
Considering that v is the angular scaling factor from the
sky to the detector and that the angular size of the output
pupil, seen from the beam tilters, is d'/f (Fig. 5), the DIF
size on the sky can be written in radians from equation 16
as:

DIFg = %;dd ZZ—Q.

For the fibred version of the IRAN scheme, the output
beam extent is now limited by the diameter of the collimat-
ing lens or by the detector size. If the output beam diameter
is written 4 d, then equation 24 remains valid for the fiber
case.

(24)

4.2 Optimization of the DIF

The reduction of the DIF due to the pupil densification,
compared to the Fizeau, is not at all a drawback as one
could believe at first sight. The densification coefficients ~;
and g are free parameters that can be used to concentrate
more flux inside the field of interest. For instance, the den-
sification can be adjusted to match the DIF to the CLF in
order to maximize the luminosity gain. An analogue FOV
optimization can a priori be found for the IRAN scheme.

4.2.1 Densified Pupil scheme optimization

The optimal pupil densification factors can be found by
equalizing the equations 5 and 22. Assuming v4 > v, the
pupil densification factor have to meet the following condi-
tion:
a5
v od’

with s the smallest typical spacing between apertures, and
d the aperture diameter. This optimum occurs when two

(25)
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Fizeau

Densified Pupil

IRAN

Fiber

Figure 6. Fizeau PSF for different source off-axis, compared to PSF provided by a Densified Pupil, an IRAN and a fibred combination
scheme (partial densification: DIF = 2\/s). The 6 = 0 and 6 = A\/s columns show a source inside the DIF for all the schemes. The
0 = 2\ /s column illustrates a source outside the DIF for all the schemes, excepted for the Fizeau case. The last column shows a source
at the edge of the coupled field (CF) for the Fizeau, Densified Pupil and fibred schemes, but inside the CF for the IRAN scheme
(polychromatic PSF: AXN/X\ = 0.2, intensity scale in power 0.3, beam diffraction is ignored for IRAN).

adjacent apertures of the array have their output pupils in
contact. Note that this pupil densification was precisely the
one originally proposed by Labeyrie (1996), but without
introducing FOV considerations.

4.2.2 IRAN scheme optimization

As for the hypertelescope mode, we can determine the den-
sification factors 74 and v, equalizing the DIF on the CLF
for the IRAN combination scheme. To keep the main ad-
vantage of the IRAN, which is the flatness of the envelope
P, we choose to equalize only the flat part of the DIF (the
first term of equation 24) with the CLF. From equations 24
and 5, this implies:

_AS
Vv = o (26)

This equation highlights the fact that the optimum is
reached only for one wavelength, except if at least one of
the densification factors (v, or 4) is proportional to A. This
chromatic issue does not exist in the Densified Pupil case.
Indeed, if 74 and ~y4 are achromatic, the width of the en-
velope Py is not purely proportional to A (Equ. 16), and
cannot exactly follow the natural chromaticity of the CLF
extent (A\/s).

By introducing s’ = 43 s, the distance separating two
adjacent afocal beams after the array remapping, equation
26 becomes:

' A

s = —
Yad

I (27)
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meaning that the output beams are only separated by a
diffraction lobe. In case of the IRAN® scheme (c.f. caption
of figure 5), this condition occurs when the center of a sub-
image coincides with the first zero of the neighboring sub-
image. In other words, the intermediate image plane has
to be fully densified. This result reminds us of the analogy
with the Densified Pupil scheme: there is only an exchange
between the pupil and the image planes.

If classical bulk optics are used, the minimal practical
value of s’ is reached when the output afocal beams are

in contact, i.e. s = q4d. Then equation 27 gives a new
condition for =, and ~vg4:

Yd s

— =-. 28
YW d (28)

Thanks to equations 26 and 28 it is possible to find a
unique solution for both densification factors:
_ _VAS
b=—" , Yd=—5—.

s d

With these values, the central flat part of the DIF is
equal to the diffractive part (Equ. 24). Then the total DIF
is twice wider than the CLF (i.e. 2)\/s).

(29)

4.3 Luminosity gains
4.8.1 Densified Pupil luminosity gain

The reason to be of pupil densification is to concentrate
useless sidelobes flux in the central peak in order to provide
much more luminous images than what the Fizeau allows.
Actually, the pupil densification shrinks the carrier envelope
A by a factor v4/vp in comparison to the Fizeau mode.
Because the energy is conserved, the image is much brighter
than in the Fizeau case, the gain being:

2

G = (ld> :
Yo

In the optimized case, where the DIF and the CLF co-

incide, the intensity gain reaches its maximum. From equa-
tions 25 and 30, the best possible sensitivity gain is :

Go = (d)

If single-mode fibers are used, the luminosity gain re-
mains unchanged because the envelope width is almost un-
changed. The only significant difference compared to bulk
optics is the flux loss induced by the beam injection into
the fiber (22% in the best case) and by the output beam
truncation (8% in the optimized case (Patru et al. 2006a)).

(30)

(31)

4.8.2  The IRAN luminosity gain

No considerations about the sensitivity were made by the
authors of the IRAN scheme and yet, IRAN also can bring
a valuable gain in luminosity compared to the Fizeau mode.
Indeed, there is an intensification of the central peak if the
support Py of the fringe pattern is narrower than A\/d, the
equivalent width of the Fizeau envelope. From equation 24,
the intensity gain provided by the IRAN scheme compared
to the Fizeau is:
o (w_d . L)
Wovad?+ )
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e

11

The best possible intensity gain, keeping the advantage
of IRAN (the flat envelope), is reached when the flat part of
the DIF coincides with the CLF. Its value is deduced from
equations 29 and 32:

2
S
GON (ﬁ) ’

that is 4 times lower than the optimal Densified Pupil case
(Equ. 31).

(33)

4.4 Coupled FOV (CF)
4.4.1 Definition

A beam combiner does not differ from others only in its DIF
extent, but also in its coupled FOV (CF) extent. By analogy
with spatial filters and optical fibers, we say that a source
is “coupled” to the interferometer (i.e. located inside the
CF), if some of its photons appear on-axis in the detector
plane.

The CF is an important parameter to take into consid-
eration because it determines the ease with which the inter-
ferometer may reach the crowding limit (Sec. 2.1). Indeed,
the image of an on-axis object is polluted by the sidelobes
of all surrounding sources present in the CF.

4.4.2  Coupled FOV comparison

By convention, we assume that a source belongs to the CF
if the on-axis pixel is located within the envelope A of the
source. For the Fizeau case, the CF extent is \/d, i.e. the
radius of the diffraction lobe of a sub-aperture (Fig. 6).

For the Densified Pupil case, the CF can be determined
from equation 11. The edge of the envelope A, 4 coincides
with the central pixel when the source angular separation
0o meets the condition:
6o A
Yo vad '

Then, the CF is not dependent on the pupil densifica-
tion factor and it is equal to A/d, exactly as in the Fizeau
case: the shrinking of the envelope is indeed compensated
by the slower shift of the envelope (Fig. 6).

For IRAN, the fringe pattern is recorded in a pupil
plane. The corresponding CF is therefore infinite by defi-
nition (Fig. 6), and the crowding becomes a serious issue.
The use of a spatial filtering (pinhole or single mode fiber
in each sub-image plane) can overcome this limit, but such
a spatial filtering smoothes the output pupil edges. If a hole
picks up only A/d in each beam, the envelope P, becomes
an Airy function exactly as for the Fizeau or the Densified
Pupil schemes, and IRAN loses its main advantage.

Lastly, if single-mode fibers are used for the beam com-
bination, the CF is obviously limited to A/d (Fig. 6) what-
ever the chosen scheme (Densified Pupil or IRAN).

(34)

5 DISCUSSIONS

5.1 Identification of different FOV limitations

The keystone of this discussion about direct imaging with
an interferometer is definitely the notion of field of view. It
is a delicate notion that requires the introduction of four
possible limitations:
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DIF CF
Fizeau 00 A/d
A
Densified Pupil —— \/d
(va/v —1)d
IRAN Y Ya d/ f 00

Fibred DP /e Ad  Ad

Fibred IRAN Yo vad/f N/d

Table 1. Direct Imaging Field (DIF) and Coupled Field (CF)
of different combination schemes (in radians on the sky). The
Fizeau DIF and the IRAN CF may formally be infinite, but some
practical constraints, such as geometrical abberations, vignetting
or detector size, will limit these fields.

e the information FOV (IF), which is the maximum an-
gular size that a compact source can have without exceeding
the crowding limit,

e the clean FOV (CLF), which corresponds to the useful
clean central part of the PSF,

e the direct imaging FOV (DIF), inside which a source
can be directly imaged by the interferometer, and

e the coupled FOV (CF), inside which any source spreads
photons on the detector (for better or for worse).

The IF and the CLF are defined by the array configu-
ration (respectively by the number of unique baselines and
by the smallest typical baseline), while the DIF and the CF
are imposed by the beam combination scheme. In addition
to these four different fields, we can mention the existence
of a fifth one: the “astrometric” FOV, over which high res-
olution measurements of angular separations are possible.
As this field is generally not contiguous, we choose not to
talk about wide field interferometry, contrarily to some au-
thors (Montilla, Pereira, & Braat 2005) and refer to it as
multi-field observation mode since it is an extension of the
dual-field mode using differential delay-lines.

5.2 Choice of the beam combination scheme

Despite the unique characteristic of an infinite DIF, the use
of a Fizeau combiner for highly diluted apertures appears
excluded, because of PSF quality considerations. Indeed,
the Fizeau PSF spreads in numerous secondary spectrally
dispersed peaks or speckles over a wide area (the diffraction
lobe of a sub-aperture), which makes it poorly suited to high
dynamic-range imaging (Fig. 5 and 6). This is the reason
that motivated the development of other beam combiners
such as the Densified Pupil and IRAN.

Moreover, a large DIF does not mean that any extended
sources can be imaged properly. Section 2 has proved that
the ultimate wide field imaging capabilities of an interfer-
ometer are already limited by the aperture array configura-
tion (hence by the (u, v) plane coverage). Indeed, the finite
number of apertures limits the maximum quantity of infor-
mation recordable in a snapshot, while the shortest baseline
s determines the angular size of the usable clean field (CLF).

Despite these considerations, the Fizeau scheme re-
mains of interest for observing in a multi-field mode. The
Fizeau focus acts as a natural spatial filter, which means
that two sources separated by more than A/d (the CF) can

be observed simultaneously without interacting with each
other. Such an observing mode preserves astrometric preci-
sion and involves neither star separators nor extra differen-
tial delay lines, contrarily to conventional dual field mode
imaging.

A very attractive configuration therefore is to put an
array of pupil densifiers and/or IRAN modules after the
Fizeau focus. Such multi-field scheme benefits from both
techniques. The Fizeau provides a wide FOV but unusable
images, while the pupil densifiers focus on smaller fractions
of the field and provide simultaneous directly exploitable
images, as proposed in Labeyrie (2003). With this combi-
nation, all high angular resolution techniques used with con-
ventional telescopes can be employed: speckle imaging with
partial AO corrections or long exposure imaging, image de-
convolution, etc. Each densifier may also include a corona-
graph which opens the doors to high dynamic imaging with
an interferometer.

The discussion is now about the choice between the
Densified Pupil and the IRAN scheme. Our comparative
study reveals that both combination schemes are fundamen-
tally similar, the only difference being an exchange between
the pupil and the image planes. This difference vanishes if
single-mode fibers are used in either scheme, since the enve-
lope has nearly the same shape and always remains on-axis
(c.f. fig. 6 and table 1).

Both schemes can be optimized to equalize the DIF
with the FOV delivered by the (u, v) plane coverage. This
field optimization also induces an advantageous luminos-
ity gain compared to the Fizeau mode, which can rise up
to 10" for kilometric arrays (Equ. 31 and 33). In the op-
timized configuration, the hypertelescope mode features a
fully densified output pupil, while IRAN features a fully
densified intermediate image plane.

The classical bulk optics version of IRAN is unique be-
cause it offers a flat DIF, a particularity which can make the
image deconvolution easier (Aristidi et al. 2004). However,
its infinite CF makes IRAN not compatible for observing
very extended sources or rich fields. Moreover, the IRAN
scheme cannot concentrate the flux as efficiently as the hy-
pertelescope does, because of the diffraction of the output
beams. Indeed, equations 31 and 33 show that the luminos-
ity gain is 4 times lower than the optimal Densified Pupil
case. To reach the same gain, the size of the IRAN DIF
should be decreased by a factor 2, meaning that the geo-
metrical diameter of the output pupil should be equal to
zero in order to keep only the diffractive part. This implies
that the fringes should be formed in an image plane rather
than in a pupil plane, exactly as the Densified Pupil scheme
does.

Therefore, the argument of an enhanced FOV for the
IRAN scheme in comparison with the hypertelescope mode,
initially invoked by Vakili et al. (2004b), should be moder-
ated. The previous sections have already shown that the
array itself induces a limit to the FOV which, anyway, can-
not be overcome by the beam combiner.

6 CONCLUSION

The formal analysis introduced here demonstrates that the
direct imaging capabilities of a diluted interferometer, i.e.
the crowding limit, the PSF quality and the clean FOV, are
determined by the choice of the geometry of the array only,
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and not by the choice of the beam combination scheme.
This choice must be motivated by the science cases which
will impose the necessary number of telescopes and decide
to emphasize either FOV or dynamic range.

Among the available beam combination schemes for di-
rect imaging, Densified Pupil and IRAN have been proven
equivalent, except for a pupil-image plane inversion that
changes the shape of a modulating envelope. The possibil-
ity to densify the array actually provides an optimal image
reconstruction technique that fully exploits the field lim-
ited by the (u,v) plane coverage. It drastically improves
the poor quality of the Fizeau PSF by concentrating the
flux on a clean field of view only, while preserving all high
angular resolution information.

Other aspects concerning the direct imaging, such as
chromatic effects of beam combiners, array optimization
and coronagraphy, will be studied in following papers. This
study should provide sufficient matter to define the concept
and the instrumentation of a future direct imaging large
array, according to the top-level requirements (angular and
spectral resolutions, FOV, dynamic-range, bandwidth, etc.)
and the primary scientific goals.
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Fig. 4.2 — Criteres d'imagerie de la FEP densifiée.
Coordonnées ((X,Y) = (R, #)), intensité sur I'axe (Iy), énergie encerclée (FEy/FEqt) et largeur a mi-hauteur
(FWHM) du pic central. Niveau maximal (I1/Iy), niveau moyen (Ipq0/I0) et écart-type du halo (opai0/10)
dans le champ propre.

4.2 Caractérisation de la FEP d’un hypertélescope

4.2.1 Critéres d’'imagerie

Nous définissons maintenant un ensemble de critéres d'imagerie pour caractériser la qualité de la FEP (Fig.
4.2), soit Fizeau, soit densifiée. Ce sont des critéres astrométriques (position, largeur) et photométriques
(variation d'intensité).

La position de chaque lobe (pic central et lobes secondaires) est donnée par son photocentre, de coor-
données (X,Y) ou (R,0).

La largeur a mi-hauteur du pic central correspond au piqué de I'image, i.e. au plus petit motif codé dans
I'ilmage. Cette largeur est non seulement fonction de la largeur d'un resel donné par la plus grande base, mais
aussi fonction de la géométrie du réseau, dont dépend I'étroitesse du pic central.

L'intensité sur I'axe Iy est égale a I'amplitude du pic central.

La fraction d'énergie contenue dans le pic central est définie comme le rapport de I'énergie encerclée
dans le pic central (notée Py) sur I'énergie totale dans I'image (notée P, ), soit :

Py 2 bo

Ey = = 1 d 48
0 Ptot Ptot 0 array(p)p P ( )

ol Ay correspond au premier minimum depuis le centre de la distribution d’intensité dans le plan focal.
L'énergie encerclée est un estimateur de I'effet de dilution de la lumiére du pic central dans les lobes secon-
daires du halo, lié principalement a la diffraction.
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Pour caractériser la contribution du halo résiduel entourant le pic central, je définis 3 criteres.
Le niveau maximal du halo est défini comme le rapport entre l'intensité du lobe secondaire maximal
contenu dans le champ propre et l'intensité du pic central :

Niveau mazimal du halo = - (4.9)
0

Le niveau moyen du halo est défini comme le rapport entre la moyenne du halo contenu dans le champ
propre et hors du pic central :

I
Niveau moyen du halo = % (4.10)
0

L écart-type du halo est défini et normalisé de la méme maniére que la moyenne du halo, soit :

Ecart — type du halo = J}}ﬂ (4.11)
0

Ces 3 parametres sont des estimateurs de la dynamique du signal, c'est-a-dire du contraste maximal de
I'objet que I'on peut voir dans I'image. Le niveau maximal du halo est un critére assez sévere, puisqu'il ne
tient compte que du pic maximal secondaire. || met en évidence la présence de lobes relativement intenses
et localisés du halo de diffraction. Le niveau moyen du halo est plus significatif, car il donne une premiére
estimation de la dynamique espérée pour la détection d'objets faibles dans le halo. L'écart-type du halo
nous renseigne sur la nature du halo, si la distribution d'intensité est relativement uniforme ou au contraire
chahutée sous forme de lobes distincts.

Je définis la densité d'information dans I'image, comme le rapport :

o . IF 2 Np;
Densite d'in formation = CLF ~ s (4.12)

La meilleure restitution d'un objet complexe sera obtenue en maximisant ce rapport, c'est a dire en
apportant autant d'information possible que le champ propre peut contenir. En effet, rien ne sert d’avoir un
grand champ dimensionnel si la quantité d'information est pauvre, sauf pour des objets peu complexes et
étendus.

Remarquons que la densité d’'information est toujours plus grande que 1. En effet, le diamétre du champ
propre et celui du champ d’information valent respectivement D/s et Ny, exprimés en unité de \/D. La
condition D < Nt X s est toujours vraie pour un réseau 2D, ce qui implique que CLF < IF. La densité
d'information est donc inversement proportionnelle au risque d'étre limité par le crowding quand la source
remplit le champ propre. Si le champ d’information est bien plus grand que le champ propre, la densité
d'information est élevée et le risque de crowding est faible.

Pour clarifier les idées, nous dirons que le champ d'information détermine la richesse de I'image, le champ
propre fixe I'étendue de I'image, et la densité d'information traduit la fidelité dans la restitution de I'image.

4.2.2 Application a des réseaux a 8 télescopes

Nous nous placons d'abord dans le cas d'un réseau a 8 télescopes. Pourquoi 87 Seulement 4 télescopes
ont déja été recombinés simultanément en optique (voir CHARA/MIRC (Monnier, 2004b)). Parmi les projets
engagés, le réseau du VLTI propose dans sa version ultime de recombiner jusqu'a 6, voire 8 télescopes. Nous
avons donc choisi 8 comme chiffre significatif de projets a moyen terme.

Nous étudions les propriétés d’'imagerie directe de 4 types de configurations de réseaux (Fig. 4.3 et Tab.
4.22):

e une configuration annulaire a 7 télescopes plus un télescope au centre, que j'appelle KEOPS8 (voir

signification du nom un peu plus loin),
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KEOPS8 OVLA7 OVLA8 CORNWELLS
Nombre de télescopes Np 8 7 8 8
Nombre de bases Np 28 21 28 28
Nombre de bases indépendantes Np; 28 21 16 28
Coefficient de remplissage Tr,; 0.066 0.058 0.066 0.066
Coefficient de remplissage en sortie Tre 0.759 0.664 0.613 0.293
Densification maximale Ymaz 45 45 3.8 2.4
Intensification 72 20 20 15 6
Resel [mas] @ A = 600nm & B; mae = 100m  Resel 1.51 1.51 1.51 1.51
Champ propre [mas] CLF 1.2 1.2 1.4 2.3
Champ propre [resel] CLF 1.8 1.8 2.1 3.5
Champ d'imagerie directe [resel] @ Vaz DIF 2.4 2.4 2.9 6.0
Champ couplé [resel] CF 8.2 8.2 8.2 8.2
Champ d'information [resel] IF 7.5 6.5 5.7 7.5
Densité d'information IF/CLF 4.1 3.5 2.6 2.2
Largeur a mi-hauteur du pic central [resel] FWHM 0.56 0.52 0.54 0.55
Energie encerclée du pic central Eo/Eior 0.66 0.50 0.45 0.18
Position radiale du 1¢" maximum [resel] R; 0.95 0.92 0.97 1.16
Niveau maximal du halo dans le CLF Li/I 0.03 0.09 0.11 0.22
Niveau moyen du halo dans le CLF Thaio/Io 0.02 0.06 0.05 0.07
Ecart-type du halo dans le CLF Ohalo/ o 0.01 0.02 0.03 0.05

Tab. 4.2 — Parametres d’imagerie de 4 configurations de réseaux a 8 télescopes.
Le diametre des ouvertures est de 10m et la base maximale vaut 100m.

e une configuration annulaire a 7 télescopes, appelée OVLA7,

e une configuration annulaire redondante a 8 télescopes, appelée OVLAS,

e une configuration annulaire a 8 télescopes, appelée CORNWELLS, ol on joue sur I'écartement entre

les télescopes pour optimiser la couverture du plan (u,v) (Cornwell, 1988) ;

La configuration KEOPSS8 correspond au meilleur taux de remplissage de la pupille de sortie (76%), de
sorte que la FEP densifiée est proche de celle d'un grand télescope monopupille. KEOPSS8 fournit la meilleure
dynamique du signal, en concentrant 66% du flux dans le pic central de la FEP et en minimisant I'amplitude
des lobes secondaires en dessous de 3% de I'amplitude du pic central.

La configuration OVLAT est identique a KEOPS8 mais n'a pas de sous-pupille au centre. La FEP densifiée
ressemble alors a un grand télescope monopupille avec une obstruction centrale. Une fraction de |'énergie
est rejetée du pic central dans le premier anneau d’Airy. Cet anneau pollue le champ propre et fait perdre
en contraste. L'énergie dans le pic central diminue de 16% et le niveau maximal des lobes de diffraction
augmente de 6% par rapport a KEOPSS.

La configuration OVLAS est similaire a OVLA7 mais avec un nombre pair de sous-pupille. La configuration
est alors redondante, avec 16 bases indépendantes sur les 28 bases disponibles. La couverture (u,v) est
relativement homogeéne, mais perd en nombre de pic fréquences, si bien que le champ d’information est le
plus petit, soit 5.7resels de diamétre contre 7.5resels pour KEOPSS.

Pour avoir une couverture homogeéne du plan (u,v), des configurations sont proposées par (Golay, 1971),
mais I'inconvénient est la base minimale trés courte, qui fournit certes un grand champ propre, mais il
n'est plus possible de densifier la pupille. Un bon compromis est la configuration CORNWELLS8 (Cornwell,
1988), qui offre elle aussi une couverture homogéne du plan (u,v) et qui peut étre densifiée partiellement.
CORNWELLS a alors un champ propre 2 fois plus grand que KEOPS8, mais en contre partie, |'intensification

. . , 2
du signal reste moins bonne d'un facteur (M) ~ 4.
Y Cornwell8

Ainsi, pour un nombre réduit de sous-pupille (N7 < 10), il existe déja un compromis dynamique-champ
dont il faut tenir compte en fonction des objectifs astrophysiques.

83



KEOPS8 OVLA7 OVLAS CORNWELLS

£ g g £
v ® ® ®
N N N N
‘0 ‘o ‘o ‘0
> > > >
e o — o - g
b= £ £ b=
—60-40-20 0 20 40 60 —60-40-20 0 20 40 60 —60-40-20 0 20 40 60 —60-40-20 0 20 40 60
Array size (m) Array size (m) Array size (m) Array size (m)
10 10 10
T T T T
@ o o @
g s £ £ £
kal Eal Eal kal
l » » l
o 0 [ [ o
< £ £ <
s = = s
c c c c
Q o o Q
o =5 o =5 o =5 o
] o o ]
3 5 5 3
%] w w %]
-10 -10 -10
-10 -5 0 5 10 -10 -5 0 5 10 -10 -5 0 5 10 -10 -5 0 5 10
Scale on the sky (resel) Scale on the sky (resel) Scale on the sky (resel) Scale on the sky (resel)

T T T T
» ? . ? . »
< < < <
B o o B
2 2 ’ 2 ’ 2
o 3 o 3 00 o
c c c c
[ ] ] [
) 3 3 )
g g -o. g -05 g
w w w w
E 2 -, 2 -0 E
] 5] 5] ]
a a a a
» [ [ »
-1.0 -05 0.0 05 1.0 -1.0 -05 00 05 1.0 -1.0 -05 00 05 1.0 -1.0 -0.5 0.0 05 1.0
Spatial Frequency (rad™ resel™) Spatial Frequency (rad™ resel™) Spatial Frequency (rad™ resel™) Spatial Frequency (rad™ resel™)

€ € € €
v v v o
N N N N
@ ) ) @
> > > >
2 o o 2
< < < <
—-60-40-20 0 20 40 60 —-60-40-20 0 20 40 60 —-60-40-20 0 20 40 60 —-60-40-20 0 20 40 60
Array size (m) Array size (m) Array size (m) Array size (m)
10 10 10
T T T 5
@ » » @
L s £ £ £
> > > >
@ * * @
o 0 ° ° °
= = = =
c c c c
S 6 6 S
o =5 o -5 o -5 o
] ] ] ]
5 o o 5
] ) ) ]
-10 710 710
-10 -5 0 5 10 - - -10 -5 0 5 10
Scale on the sky (resel) Sco\e on the sky ( rese\ Sco\e on the sky ( rese\ Scale on the sky (resel)
20 20 20 20
= < < =
~ 151 ~ 15¢ ~ 15 ~ 151
QL Q@ Q@ QL
% % % ‘ %
5 10 5 10 5 10 \ 1 5 10
[ [ [ \ [
& . & . & . , ] & . o
: ) ) ; : AR
0 - 0 0 A 0 /. &
-10 -5 5 10 -10 -5 5 10 -10 -5 5 10 -10 -5 0 5 10
Scale on the sky (resel) Scale on the sky (resel) Scale on the sky (resel) Scale on the sky (resel)

Fig. 4.3 — Propriétés d’'imagerie de 4 configurations de réseaux a 8 télescopes.
De haut en bas : Pupille d'entrée, FEP Fizeau (échelle log [1073,1]), Couverture du plan (u,v), Pupille de
sortie densifiée, FEP densifiée en mode DP (échelle log [20.1073,20])), Profil de la FEP densifiée (I'enveloppe
du champ d'imagerie direct est en pointillé). Les ouvertures de 10m de diameétre sont disposées sur une pupille
d’entrée de 100m de diametre externe.



4.2.3 Application a de grands réseaux de télescopes

Nous nous intéressons maintenant aux grands réseaux de télescopes (plusieurs dizaines), ou la géométrie
d'ensemble du réseau joue un réle prépondérant. Nous considérons 4 configurations types de grands réseaux,
qui reproduisent plus ou moins fidelement des projets de grands interférometres.

e ELSA (Quirrenbach, 2004) : Les télescopes sont régulierement espacés le long de 3 bras d'une confi-
guration en VY.

e OVLA (Labeyrie, 1986) : Les télescopes sont répartis ici a intervalle régulier le long d'un cercle.

e KEOPS (Vakili, 2004b) : Les télescopes sont disposés sur plusieurs cercles concentriques.

e CARLINA (Le Coroller, 2004) : Les télescopes sont distribués régulierement sur une grille carrée inscrite
dans un cercle.

KEOPS ou CARLINA densifié peut étre comparé a une ouverture sans obstruction centrale. OVLA
densifié peut étre comparé a un telescope géant avec une importante obstruction centrale. Remarquons que
OVLA, ELSA et CARLINA peuvent €tre optimisés en jouant sur I'écartement régulier entre les télescopes,
mais j'ai préféré simplifier le probleme.

Les propriétés d'imagerie de ces 4 types de réseaux sont discutées en détail par Lardiere (2007) (Sect.
4.1.7). Les figures 2 et 3 de I'article présentent le cas des réseaux a 40 télescopes en montrant la pupille
d'entrée, son autocorrelation égale au plan (u,v) et sa fonction d’interférence.

On constate que si la pupille est redondante (CARLINA), la FEP Fizeau est une forét de pics serrés
contenant chacun la méme information. Si la pupille est aléatoire, seul le pic central domine et est entouré
d'un halo désordonné de lobes secondaires. La redondance ne pose pas de probleme ici car le premier lobe
secondaire tombe au bord du champ propre, donc il n'est pas génant. On n’en tient d’ailleurs pas compte
dans la suite pour estimer le niveau du halo dans le champ propre.

La figure 4.4 montre la FEP densifiée de réseaux a 40 télescopes, en mode DP et en mode IRAN. La
comparaison entre ces 2 modes est détaillée par Lardiere (2007) (Sect. 4.1.7). Nous dirons succintement que
I"intensification maximale dans le cas IRAN est 4 fois plus faible que dans le cas DP. Quant au champ d'ima-
gerie direct, il est 2 fois plus large que le champ propre, donc il n'est pas optimisé. Le mode IRAN ne peut pas
concentrer le flux aussi efficacement qu’'un hypertélescope, a cause de la diffraction des faisceaux de sortie.
De la lumiére residuelle est diluée sur les contours de I'image, au dela du champ propre. Le mode IRAN est
donc moins bien adapté a I'imagerie a haute dynamique. Par contre, le mode IRAN offre un champ d'imagerie
direct dont I'enveloppe est plane, ce qui peut rendre la déconvolution d'une image plus facile (Aristidi, 2005).

Le tableau 4.2.3 donne les parameétres spécifiques au réseau et a la FEP densifiée en mode DP. On peut
d'ores et déja distinguer 2 grandes familles de réseaux a pupille diluée.

OVLA et ELSA ont une couverture relativement dense et homogene du plan (u,v). Leur géométrie "en
ligne” leur confere un petit espace entre les télescopes et donc un champ propre étendu (10 et 18 resels
respectivement). OVLA a un champ propre centro-symétrique avec des anneaux de diffraction, et ELSA
présente des aigrettes de diffraction. Seulement 12% de I'énergie est contenue dans le pic central, le reste
étant dilué dans ces structures de diffraction. Le niveau du halo maximal correspondant a ces structures
atteint respectivement les 16% et 22% d’amplitude du pic central.

ELSA a le plus grand champ propre, certes, mais son principal inconvénient est les aigrettes de diffraction
qui polluent I'image. Cela dit, la configuration en Y de ELSA a été retenue pour plusieurs interférometres
(NPOI, CHARA, MROI). Une configuration en ligne sur 3 bras est en effet plus facile a mettre en oeuvre en
terme d’infrastructure in-situ : transport des faisceaux et lignes a retard.

KEOPS et CARLINA ont une couverture quasi-compléte et uniforme du plan pupille. Le taux de rem-
plissage en sortie atteint respectivement 75% et 69%. La distance minimale entre les télescopes étant plus
grande, le champ propre est plus petit, de I'ordre de 5resels. Cela dit, ce qui est perdu en champ est gagné en
dynamique. Le niveau de densification maximale est 2 a 3 fois plus grand que pour OVLA et ELSA. L'énergie
encerclée dans le pic central atteint les 71% et 65%, tandis que le niveau du halo reste en dessous de 3%.
La redondance de CARLINA n'est pas bonne en général en imagerie, car elle limite le champ d’information.
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Fig. 4.4 — Propriétés d'imagerie de 4 configurations de réseaux a 40 télescopes.

De haut en bas : Pupille de sortie aprés densification des faisceaux, image 2D et profil de la FEP en
densification de pupille (DP), image 2D et profil de la FEP en densification d’'image (IRAN). Les ouvertures
de 10m de diametre sont disposées sur une pupille d’entrée de 1km de diameétre externe. Les modes de
recombinaison DP et IRAN fournissent des images similaires, mise a part la forme de I'enveloppe et le niveau
de densification. Une enveloppe plane dans le cas IRAN lui confere une meilleure fidélité dans la restitution
de I'image, en particulier en bord du champ propre. Par contre, I'intensification est 4 fois moins grande et
le champ d'imagerie direct (DIF) est 2 fois plus large en mode IRAN qu’en mode DP, a cause des effets

de diffraction. Il n'est donc pas possible d'égaliser le champ propre et le DIF en mode IRAN, si bien que de
I"énergie autour est perdue.
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CARLINA37 KEOPS40 OVLA39 ELSA39
Nombre de télescopes Np 37 40 39 39
Nombre de bases Np 666 780 741 741
Nombre de bases indépendantes Np; 64 779 741 577
Coefficient de remplissage Tr; 0.004 0.004 0.004 0.004
Coefficient de remplissage en sortie Tre 0.690 0.747 0.217 0.075
Densification maximale Ymaz 16 16 8 5
Intensification ~? 250 251 65 21
Resel [mas] @ A = 600nm & Bj; pmae = 1000m  resel 0.15 0.15 0.15 0.15
Champ propre [mas] CLF 34 34 67 118
Champ propre [resel] CLF 5 5 10 18
Champ d'imagerie directe [resel] @ Vaz DIF 6 6 12 23
Champ couplé [resel] CF 82 82 82 82
Champ d'information [resel] IF 11 39 38 34
Densité d'information IF/CLF 2.2 7.6 3.8 1.9
Largeur a mi-hauteur du pic central [resel] FWHM 0.73 0.70 0.55 0.89
Energie encerclée du pic central Ey/Eot 0.71 0.65 0.12 0.12
Position radiale du 1¢" maximum [resel] Ry 1.15 1.06 0.93 1.36
Niveau maximal du halo dans le CLF 5L/I 0.03 0.02 0.16 0.22
Niveau moyen du halo dans le CLF Thaio/Io 0.0016 0.0020 0.0077 0.0078
Ecart-type du halo dans le CLF Chalo/ o 0.0033 0.0028 0.0163 0.0199

Tab. 4.3 — Parameétres d'imagerie de 4 configurations de réseaux a 40 télescopes.
Le diametre des ouvertures est de 10m et la base maximale vaut 1km.

4.3 Influence des parametres d’imagerie d’un hypertélescope

4.3.1 Influence de la géométrie du réseau

Comment gagner en dynamique ?

La condition pour atteindre une trés haute dynamique avec un télescope monolithique est d'avoir une ou-
verture sans obstruction (ou de recourir a des techniques d'apodisation (Aime, 2003a)). Dans ces conditions,
la couverture du plan (u,v) d'un tel télescope a une forme conique. De la méme facon, le plan (u,v) d'un
interférometre destiné a I'imagerie a haut contraste doit remplir au mieux ce cone. Il a déja été démontré
que le meilleur parametre pour remplir le plan (u,v) est l'intégrale du module au carré de la FTM (Aime,
2003b).

Ceci revient a maximiser le taux de remplissage de la pupille de sortie du densifieur 7, (Eq. 2.6). La pupille
d'entrée doit étre optimsée avec une couverture uniforme ou les télescopes sont régulierement espacés. Si
la pupille de sortie est quasiment remplie (presque continue), la partie centrale de la figure d'interférence
est tres proche de la figure de diffraction d'un télescope monolithique géant équivalent, dont la surface est
circonscrite avec la pupille de sortie (diametre B; ez + D).

Notons aussi que la redondance du réseau peut étre utile en imagerie a tres haute dynamique (ITHD).
Un réseau dilué redondant permet une détection plus facile d'une exoplanéte qu'un réseau non redondant
(Aime, 2003b).

Comment gagner en champ utile ?

Pour avoir un champ utile (CLF) plus grand, il faut accéder aux basses fréquences en utilisant des bases
relativement courtes. Cependant, si 2 télescopes deviennent trop proches, la densification n'est plus possible.
La couverture (u,v) de OVLA peut encore étre optimisée en jouant sur les intervalles entre les télescopes,
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comme les configurations de CORNWELL (Cornwell, 1988). Celui-ci propose d'autres configurations sur un
cercle entre 4 et 12 télescopes. Il n'a pas poussé plus loin faute de capacité de calcul, mais cette voie peut
étre approfondie.

La configuration de KEOPS peut étre optimisée avec un grand nombre de télescopes, en sélectionnant
tel ou tel groupe de sous-pupilles. On peut par exemple n'utiliser qu'une ouverture sur deux, afin de réduire
le champ propre d'un facteur 2. On peut aussi privilégier tantdt les hautes, tantdt les basses fréquences,
en privilégiant les couronnes internes ou externes selon la gamme de fréquences étudiées. Un jeu d'images
basses et hautes fréquences est en effet intéressant pour faire sortir telle ou telle grande ou petite structure
(Tuthill, 2000).

Adaptation du réseau a la taille de I’objet

L'idéal est d'avoir un réseau de télescopes mobiles avec une géométrie reconfigurable a volonté. Le
principal avantage serait de pouvoir choisir a la fois la résolution et le champ propre en fonction de I'objet
observé. On augmente la résolution en écartant les télescopes entre eux (maximiser B; ;mq:). On augmente
le champ propre en rapprochant certaines sous-pupilles entre elles (minimiser s).

Prenons un exemple. Considérons une étoile de 100 resels de diametre avec une tache de 10 resel de
large a sa surface. Pour que la source soit correctement imagée, il faut un réseau de télescopes fournissant
un champ propre d'au moins 100 resels (avec une base minimale s) et un pouvoir de résolution supérieur au
resel (avec une base maximale B; ).

Si maintenant cette méme étoile se trouve 10 fois plus loin, elle a un diametre de 10 resels et une tache
de 1 resel. Considérons le méme réseau avec la méme géométrie, le méme nombre et le méme diametre de
télescopes. La méme image sera obtenue en écartant les télescopes entre eux de sorte a multiplier I'échelle
du réseau par un facteur 10, soit une base maximale égale a 10 B; ;4 €t Une base minimale égale a 10s.
Le champ propre a diminué d'un facteur 10, tandis que le pouvoir de résolution a augmenté d'un facteur 10.

Notons au passage que le facteur de densification augmente lui aussi d'un facteur 10, d'ou une intensifi-
cation par 100. L'étoile 10 fois plus loin est 100 fois moins lumineuse, mais la densification permet d'atteindre
la méme sensibilité dans les 2 cas de réseaux.

4.3.2 Influence du nombre d’ouvertures
Incrémentation de Np

Nous nous intéressons maintenant au gain apporté en augmentant le nombre de sous-pupilles avec une
géométrie d’ensemble donnée. Nous reprenons les 4 géométries types de réseaux décrites précédemment.
Pour chacune d'elles, nous augmentons par itération le nombre de télescopes jusqu'a 100. On conserve le
méme intervalle entre les ouvertures sur un méme bras ou cercle du réseau.

e ELSA : A chaque itération, on ajoute 1 télescope sur chaque bras, soit 3 télescopes. L'incrémentation

suit donc : 3, 6, 9, ..., 99 télescopes.

e OVLA : On ajoute a chaque itération 1 télescope sur I'anneau, et ce de 2 a 100 télescopes. Remarquons
que le réseau est non-redondant si le nombre de sous-pupilles est impair, et redondant si ce nombre
est pair.

e KEOPS : On augmente ici le nombre de cercles concentriques, entre 1 et 5 cercles, plus une pupille
au centre. Le ler cercle est formé de 7 télescopes, puis on ajoute a chaque fois 6 télescopes de plus
sur les anneaux suivants, ce qui donne 7, 13, 19, 25 et 31 télescopes sur chacun des 5 anneaux. Par
itération, on obtient un réseau composé de 8, 21, 40, 65 et 96 télescopes.

e CARLINA : On augmente ici le nombre de télescopes inscrits dans un cercle de diameétre B; jqz:. C'est
un maillage carré régulier dont on a supprimé les télescopes dans les coins. Par itération du nombre
d'ouverture sur le diametre du cercle entre 2 et 11, le réseau est composé de 4, 9, 12, 21, 32, 37, 52,
69, 80 et 97 télescopes au total.

Dans tous les cas, les réseaux ont tous la méme base externe B; ;.. = 1km, et les ouvertures ont toutes

un diametre de 10m. Autrement dit, tous ces réseaux ont le méme pouvoir de résolution, qui vaut dans le
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visible (A = 600nm) : resel = 1.22\/B; e = 0.15mas. On a le méme pouvoir de résolution dans le proche
infrarouge a 1.5um avec une base maximale de 10km.

Pour tous ces réseaux, le flux collecté est fonction du nombre d’ouvertures. Ici, I'intensité est normalisée
par la surface collectrice de telle sorte que la sensibilité de chaque réseau est indépendante du nombre de
télescopes.

Propriétés d’imagerie liées a la forme de la pupille

La figure 4.5 montre les propriétés d’'imagerie de chacune des 4 géométries avec 20 ou 100 télescopes :
la pupille, le plan (u,v) et la fonction d'interférence du réseau. Le cas a Ny ~ 40 télescopes est présenté
a la figure 2 de I'article de Lardiere (2007) (Sect. 4.1.7). La seule différence avec KEOPS entre I'article
et la these est une redistribution mineure des sous-pupilles et I'adjonction d'une sous-pupille au centre pour
minimiser les trous dans la pupille de sortie.

La figure 4.6 donne I'évolution des parametres principaux de ces réseaux en fonction du nombre de
télescopes. Ces parametres sont chiffrés dans le tableau 4.4 pour les configurations KEOPS et OVLA.

Pour une résolution donnée (B; maz), augmenter le nombre d'ouvertures augmente a la fois la taille
du champ propre (I'intervalle minimum entre 2 sous-pupilles diminue) et la taille du champ d'information
(nombre de bases croissant).

Pour OVLA et ELSA, le diamétre du champ propre augmente proportionnellement avec le nombre de
télescopes. Pour KEOPS et CARLINA, le diamétre du champ propre n'augmente plus qu’en proportion avec
la racine carrée du nombre de télescopes. Comme la densification maximale est inversement proportionnelle
au champ propre (Eq. 4.14), Ymas évolue respectivement en 1/Np et en 1/NZ.

Dans le cas de CARLINA et KEOPS, les grands intervalles entre les sous-pupilles autorisent un haut
niveau de densification. En dessous de 15 télescopes (correspondant au point d’inflexion de la courbe), le
facteur de densification est trés élevé, ce qui justifie la densification de ce type de réseau.

Le champ d'information est proportionnel a N% pour KEOPS. On observe 2 régimes pour OVLA, I'un
avec des bases redondantes (Np pair), I'autre sans redondance (Np impair). OVLA non redondant a a
priori le méme champ d’information que KEOPS. CARLINA est de loin le moins performant a cause de la
redondance de ses bases.

KEOPS est la seule configuration pour laquelle la densité d'information (champ d’information/champ
propre) augmente avec Np. Cela signifie qu’il fournit I'image la plus enrichie en resel sur un petit champ
propre. En effet, les fréquences échantillonnées par I'interférometre sont réparties sur un plus petit intervalle
[$/A, Bi maz/A]. On dispose d'un échantillon dense en fréquences spatiales, de sorte que I'objet est mieux
échantillonné. Dans I'espace direct, cela revient a dire que presque tous les motifs de taille comprise dans la
gamme de résolution entre [A\/B; maz, A/S] sont vus par I'interférometre. Ainsi, il faut maximiser la densité
d'information pour restituer fidelement une image a tous les degrés de résolution. Ce parameétre peut servir
dans ce cas a fixer le nombre de télescope minimum nécessaire pour un objet donné. Connait la taille
et la complexité de la source, on en déduit la densité d'information requise, et le nombre de télescopes
correspondant.

Pour OVLA non redondant (avec Ny > 10), la densité d'information reste constante, c'est a dire que la
quantité d'information et la taille du champ propre augmentent conjointement. CARLINA et ELSA sont les
moins performants a cause des bases redondantes pour le premier et a cause du trés grand champ propre
pour le second.

Je me base sur ce critére pour classer les configurations en fonction de leurs capacités a restituter
fidelement I'image d'un objet complexe remplissant le champ propre :

1. KEOPS,
2. OVLA,

3. CARLINA,
4. ELSA.

89



CARLINA KEOPS OVLA ELSA

600
. . 400 . .
1S E 1S 1S
£ E oo £ £
8 8 8 8
< < < <

—400
-600

—6084082000 200400600 —606408200 0 200400600 ~6064082000 200400600 —6084082000 200400600
Arroy size (m) Array size (m) Arroy size (m) Arroy size (m)

Array size (m)
Array size (m)
Array size (m)
Array size (m)

—6084082000 200400600 —606408200 0 200400600 ~6064082000 200400600 —6084082000 200400600
Arroy size (m) Array size (m) Arroy size (m) Arroy size (m)

2 2 10 2 2
v © v v
B % 05 B B
g e g g
= =~ = =
2 00 g 0.0 S 0.0 S 0.0
s 5 s s
3 3 3 3
S S S S
L -0s5 ® -05 L -0s5 L -0s5
£ £ £ £
o s ke ke
B —-1.0 3 —1.0 B —-1.0 B —-1.0
g 2 g g
[%] wn [%] [%]
—-1.0 -05 00 05 10 -1.0 -0.5 0.0 05 1.0 -10 -05 00 05 10 -10 -05 00 05 10

Spatial Frequency (rad™ resel™) Spatial Frequency (rad™ resel™) Spatial Frequency (rad™ resel™) Spatial Frequency (rad™ resel™)

T S T 5
2 2 2 2
L o L L
T T T T
o S & &
2 2 2 2
g o0 g g g
5 $ $ $
S g g g
ES ES ES ES
g o5 8 g g
£ £ £ £
e s e e
g 1.0 5 B 3
g g S S
[%] wn [%] [%]
-1.0 =05 0.0 0.5 1.0 -1.0 -0.5 0.0 0.5 1.0 —-1.0 =05 0.0 0.5 1.0 —-1.0 =05 0.0 0.5 1.0

Spatial Frequency (rad™ resel™) Spatial Frequency (rad™ resel™) Spatial Frequency (rad™ resel™) Spatial Frequency (rad™ resel™)

b b 20E H % 20
4 2 : e e
- S 10f - > 10
ks z g ks ks
* gl * *
o o 0 o o 0
£ = £ £
S § —10 S s —10
@ o @ @
] ] ] ]
S S S 8 -20
w 1] (%] (%]

—30 e it Rt ) X 2210 W
-30-20-10 0 10 20 -30-20-10 0 10 20 -30-20-10 0 10 20 —-30-20-10 0 10 20
Scale on the sky (resel) Scale on the sky (resel) Scale on the sky (resel) Scale on the sky (resel)

0 ° 0 0

o & 20 o o

2 L 2 2

> > 10 > >

< < < <

o ) o o

® @ 0 ) ®

=S = =S =S

c c [ c c

s s -10 s s -10
o o o o

] o _ ] o _
3 3 -20 3 S -20
w [%] %) %)

-30 2

5 2 -30
-30-20-10 0 10 20 -30-20-10 0 10 20 -30-20-10 0 10 20 —-30-20-10 0 10 20
Scale on the sky (resel) Scale on the sky (resel) Scale on the sky (resel) Scale on the sky (resel)

Fig. 4.5 — Propriétés d'imagerie de 4 configurations de réseaux a Np télescopes.
De haut en bas : Pupille d'entrée Fizeau, plan (u,v), fonction d'interférence du réseau. Les ouvertures de
10m de diametre sont disposées sur une pupille d’entrée de 1km de diameétre externe. Sont représentés ici
les cas a Ny ~ 20 ouvertures (au dessus) et a Ny ~ 100 ouvertures (en dessous).

90



16

KEOPS8 KEOPS21 KEOPS40 KEOPS65 KEOPS96

Nombre de bases Np 28 210 780 2080 4560
Nombre de bases indépendantes Np; 28 210 779 2077 4554
Coefficient de remplissage Trs 0.001 0.002 0.004 0.006 0.009
Coefficient de remplissage en sortie Try 0.759 0.750 0.747 0.745 0.744
Densification maximale Ymaz 45 23 16 12 10
Intensification 72 1981 543 251 144 93
Champ propre [mas] CLF 12 23 34 45 56
Champ propre [resel] CLF 2 4 5 7 8
Champ d'imagerie directe [resel] @ vVaz DIF 2 4 6 7 9
Champ d’information [resel] IF 7 20 39 64 95
Densité d'information IF/CLF 4.1 5.8 7.6 9.4 11.2
Largeur a mi-hauteur du pic central [resel] FWHM 0.56 0.66 0.70 0.72 0.74
Energie encerclée du pic central Eo/Eyo 0.66 0.67 0.69 0.72 0.73
Position radiale du 1€ maximum [resel] Ry 0.87 1.01 1.07 1.10 1.21
Niveau maximal du halo dans le CLF L/I 0.03 0.02 0.02 0.02 0.02
Niveau moyen du halo dans le CLF Thaio/ 1o 0.0113 0.0040 0.0020 0.0012 0.0008
Ecart-type du halo dans le CLF Ohalo/ o 0.0073 0.0038 0.0028 0.0022 0.0018
OVLA9 OVLA21 OVLA39 OVLA69 OVLA96

Nombre de bases Np 36 210 741 2346 4560
Nombre de bases indépendantes Np; 36 210 741 2346 2562
Coefficient de remplissage Tr; 0.001 0.002 0.004 0.007 0.009
Coefficient de remplissage en sortie Tre 0.598 0.355 0.217 0.131 0.096
Densification maximale Ymaz 35 15 8 5 3
Intensification 72 1206 223 65 21 11
Champ propre [mas] CLF 16 39 77 153 239
Champ propre [resel] CLF 2 6 12 23 36
Champ d’'imagerie directe [resel] @ v,az DIF 2 5 10 18 25
Champ d’'information [resel] IF 8 20 38 68 72
Densité d'information IF/CLF 3.6 3.7 3.8 3.8 2.9
Largeur a mi-hauteur du pic central [resel] FWHM 0.53 0.55 0.55 0.55 0.55
Energie encerclée du pic central Ey/Eo 0.42 0.20 0.11 0.07 0.05
Position radiale du 1" maximum [resel] Ry 0.77 0.80 0.80 0.80 0.80
Niveau maximal du halo dans le CLF L/I 0.13 0.16 0.16 0.16 0.16
Niveau moyen du halo dans le CLF Ihaio/ 1o 0.0219 0.0129 0.0077 0.0046 0.0033
Ecart-type du halo dans le CLF Ohalo/ o 0.0287 0.0235 0.0163 0.0109 0.0085

Tab. 4.4 — Parametres du réseau et de la FEP densifiée vs Np.
Configurations KEOPS (haut) et OVLA (bas), avec des ouvertures de diametre D; = 10m et une base maximale constante B; jqae = 1km. Tous ces
réseaux ont le méme pouvoir de résolution, un resel valant 0.15mas a A = 600nm. lls ont aussi le méme champ couplé, de largeur égale a 82resels.
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Fig. 4.6 — Parametres de champs de vue et du niveau de densification vs Np.
Le champ propre (en haut a gauche) et le facteur de densification maximale (en haut a droite) sont inverse-
ment proportionnels. Le champ d'information (en bas a gauche) normalisé par rapport au champ propre est
défini comme la densité d'information dans I'image (en bas a droite).

Caractéristiques de la FEP

La figure 4.7 donne I'évolution des parametres de la FEP densifiée en fonction du nombre de télescopes
pour les 4 types de configuration.

Quel que soit le nombre de télescopes, CARLINA et KEOPS ont toujours une pupille de sortie quasiment
pleine (7, ~ 1), ce qui leur confere des propriétés d'imagerie a la limite de diffraction d'un télescope
monolithique (dans le champ propre, c'est entendu). en effet, maximiser le taux de remplissage de la pupille
densifiée leur confere une haute dynamique. Comme il y a peu de trou dans la pupille densifiée, la contribution
du halo reste faible. L'énergie encerclée dans le pic central contient prés de 70% de I'énergie lumineuse. Le
niveau du halo résiduel (I /1) reste faible dans le champ propre, inférieur a 3% (Fig. 4.6).

Au vu de mes simulations, la redondance de CARLINA n’apportent pas de gain significatif en dynamique
par rapport a KEOPS. Ces deux configurations sont équivalentes en terme de dynamique, car elles ont la
méme intensification (Ip) et le méme niveau du halo (I;/Iy). C'est le remplissage de la pupille de sortie
densifiée qui influe sur la figure d'interférence a I'intérieur du champ propre. La redondance est donc a éviter,
car elle n"apporte pas de gain en dynamique pour I'imagerie directe.

Pour OVLA et ELSA, Ila pupille de sortie évolue peu si le nombre de télescopes devient grand. Le nombre
de bases augmente certes, et améliore la couverture du plan (u,v), mais le niveaux de densification reste
faible du fait des petites bases. De plus, les sous-pupilles densifiées sont toutes localisées sur le cercle ou sur
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Fig. 4.7 — Parameétres de la FEP vs Np.
L'énergie encerclée (en haut a gauche) et le niveau du halo résiduel (en haut a droite) refletent la qualité de
I'image. La largeur a mi-hauteur du pic central nous renseigne sur la finesse de I'image. La position du premier
lobe secondaire maximal dans le champ propre (en bas a droite) devient constante quand il correspond a un
lobe de la figure de diffraction du télescope géant équivalent (et non a lobe dii aux trous dans la pupille).

les 3 bras, de sorte que la pupille de sortie differe peu de la pupille d'entrée. Ces configurations n'utilisent
pas pleinemement I'intérét de la densification. Le gain sur la qualité d'imagerie est amoindri. Il en résulte
une image faiblement contrastée, avec des lobes secondaires qui, comparés au pic central atteignent les 20%
d'amplitude pour les aigrettes d’'ELSA et 15% pour les anneaux de diffraction de OVLA. Entre 10 et 100
télescopes, on passe de 40% a seulement 5% d’'énergie encerclée dans le pic central.

Qu'en est-t-il de la finesse du grain de I'image? On consideére ici la largeur a mi-hauteur du pic central
(FWHM). Le pic le plus étroit revient a OVLA, avec 0.55 fois le pouvoir de résolution (définie ici par
le critere de Rayleigh, soit 1.22)\/B; j4.). Cette propriété (liée a I'obstruction centrale) lui confere une
meilleure résolution et un piqué trés fin dans I'image. ELSA a sa largeur du pic proche de 1 a cause des
aigrettes encore. Pour KEOPS et CARLINA, on constate que la largeur du pic augmente sensiblement en
fonction du nombre de télescopes, en passant de 0.55 a 0.75 fois le pouvoir de résolution entre 10 et 100
télescopes, ce qui induit une |égére perte en résolution. Ceci est di au fait que si le nombre d'ouvertures est
grand, le pic d'interference central ressemble a une fonction de Bessel (pic d'Airy). S'il y a peu d'ouverture,
la forme du pic est déformée (fonction hybride entre le pic d’Airy et le sinus carré des franges).

Pour finir, je considere la position du premier pic maximal secondaire dans le champ propre. Ce pic
correspond soit a un lobe dii aux trous dans la pupille collectrice, soit au premier anneau d'Airy de la figure

93



de diffraction du télescope géant équivalent (on est tres content dans ce dernier cas, car en limite de
diffraction). On constate qu'au dessus de 20 télescopes, la position de ce pic est la méme pour toutes les
configurations. En revanche, en dessous de 20 télescopes, la position fluctue, ce qui signifie qu'on est limité
par les lobes du halo dus a la pupille lacunaire en entrée qui a peu d'ouvertures. Je pense que 20 télescopes
peut étre considéré comme le nombre minimal d’ouverture pour avoir un interférométre a image instantanée,
c'est-a-dire avec une qualité d'image limitée essentiellement par la diffraction.

4.3.3 Influence du niveau de densification
Densification maximale

Les propriétés de la densification conviennent tout a fait a I'lmagerie a Tres Haute Dynamique (ITHD).
C’'est d'ailleurs souvent le seul avantage des hypertélescopes mis en avant dans la communauté scientifique.
C'est aussi parce que des concepts de recombinaison sont proposés en coronographie, faisant intervenir un
nombre restreint de sous-pupilles (voir le projet VIDA, Sect. 7.2.2). C'est ce qui rend ce concept abordable
a court terme, d'autant que la détection des exoplanétes est un sujet prioritaire.

[l est important de noter que le champ propre et le facteur de densification sont par définition inversement
proportionnels. En effet, la densification maximale se produit quand deux sous-pupilles densifiées deviennent
tangentes. En se servant de I'équation 2.4, on a :

Dy maz = TYmazx D; = B; yin = s (413)
D'ou :
Ymax X S (414)

Améliorer la sensibilité revient a maximiser v et donc a minimiser le champ d’imagerie direct. En supposant
que 7yg >> p, NOUS avons :

A A

DIF = ~
(v=1)D; ~D;

(4.15)

De plus, avec CLF = % et en utilisant I'équation 4.13, on trouve la condition a respecter dans le cas de
la densification de pupille :
J o2 (4.16)
W D
Cet optimum correspond a la densification maximale, quand les 2 sous-pupilles de sortie les plus proches
sont en contact. Ainsi, la plus grande sensibilité est obtenue en égalisant le champ d’imagerie direct avec le
champ propre (Lardiere, 2007).
Le gain en luminosité par rapport au mode Fizeau vaut :

Go = <Dii)2 (4.17)

Le gain en sensibilité par rapport au mode Fizeau, en tenant compte de la surface collectrice totale,
s'écrit :

D2
Gs :NT%GO (4.18)
Gg = %NT s (4.19)

Le gain en sensibilité de la densification par rapport au Fizeau dépend donc de la base minimale et est
indépendante du diameétre des télescopes. Sile diametre est plus petit, on densifie davantage. La densification
compense la faible surface collectrice (ou taux de remplissage 7,,) de la pupille d’entrée. La sensibilité dans
I'iImage densifiée est fonction de la pupille de sortie, et non plus de la pupille d’entrée.
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Fig. 4.8 — Influence du niveau de densification sur la distribution photométrique dans I'image.

On considere le cas d’'une binaire iso-photométrique, I'une sur I'axe, et I'autre au bord du champ propre.
L'image obtenue avec la configuration KEOPS8 est montrée pour 3 niveaux de densification en mode DP
(en haut de gauche a droite) : Fizeau (v = 1), densification partielle (7 = Yimaz/2) et densification maximale
(Y = “maz). Les courbes (en bas) donnent I'évolution de la position radiale et de la photométrie des 3
lobes maximum, a savoir les 2 étoiles et le premier maximum secondaire. La photométrie est normalisée
(Amplitude du pic central de la FEP égale a 1), et ne dépend pas de I'intensification 72. On s'intéresse ici
a la photométrie relative entre les 2 étoiles AI, qui vaut initialement AI = 0. Il faut que la position de
I'objet le plus hors-axe reste inférieure a un demi-rayon du champ d’imagerie directe pour ne pas affecter
la photométrie différentielle de plus de 10%. Une densification partielle restitue mieux la photométrie d'une
étoile en bord du champ propre. On définit le facteur de densification normalisé comme v, = v/Ymaz. A
Yo =1, 0na Al =40%. A v, = 0.5, on a AI = 10% avec en contrepartie 4 fois moins de flux.

95



Densification partielle

Nous étudions ici le cas de la densification partielle, avec « variable. Les coefficients de densification
vy et 4 sont des parametres libres du recombinateur qui sont ajustés pour jouer sur la largeur du champ
d'imagerie direct. L'image est alors formée du champ propre au centre entouré d'un résidu de lumiere perdue
plus ou moins étendu selon ~.

La figure 4.8 montre le cas d’une binaire avec une étoile sur I'axe et une étoile hors-axe de méme
magnitude. On constate que la photométrie différentielle entre les 2 étoiles est biaisée, car |'étoile hors-axe
est atténuée par les bords de I'enveloppe. Une densification partielle (en diminuant +) limite ces effets de
"sur-densification”. On est dans le cas ou le champ d’imagerie direct est compris entre le champ propre
(v = Ymaz) €t le champ couplé (v = 1). L'enveloppe étant plus large, la photométrie est restituée plus
uniformément sur les bords du champ propre. L'étoile hors-axe est moins atténuée, mais on a perdu en
sensibilité. Il y a la encore un compromis a trouver sur le choix de v en fonction de la taille et de la magnitude
de I'objet.

L autre alternative est le mode IRAN, qui a une enveloppe plane. On a intérét a densifier au maximum
dans tous les cas. La réponse photométrique est uniforme sur tout le champ propre, avec des résidus de
lumiere autour dans le champ d’imagerie direct (dont la largeur vaut 2 fois celle du champ propre).

4.4 Effets chromatiques

Considérons le cas d'une source polychromatique. Il faut tenir compte dans I'image d'un facteur d'échelle
fonction de \. La figure d’interférence est d'autant plus étalée que la longueur d’onde est grande. En effet,
la position des zéros est proportionnelle a la longueur d’onde, comme dans une tache d'Airy.

Si I'etoile est sur I'axe, le pic central reste blanc. Si maintenant |'étoile est hors-axe (Fig. 4.9), il y a
rougissement du pic central, du fait que I'enveloppe de diffraction rouge est plus large que I'enveloppe bleue.
Si la bande spectrale devient tres grande (cas ou R = A\/A\ = 2), I'énergie bleue est rejetée dans les lobes
secondaires au centre de I'image.

Notons que pour le mode HT, le chromatisme de I'enveloppe suit celui des franges. Par contre, les effets
chromatiques ne sont pas les mémes pour IRAN, car si I'enveloppe est achromatique (Vakili, 2004a), la figure
d'interférence elle est fonction de A (Lardiere, 2007). Je n'ai pas approfondi, faute de temps.

Nous considérons ici qu'une lumiere polychromatique affecte simplement la résolution spatiale de I'image
densifiée. En effet, une augmentation de la bande spectrale se traduit par un élargissement du lobe de I'étoile.
Cela dit, d'apres des simulations, ces effets chromatiques restent négligeables tant que la résolution spectrale
reste supérieure a 5 (soit une bande spectrale inférieure a 120nm dans le visible) : la dilution de I'énergie
du pic central dans les lobes latéraux reste inférieure a 1% et I'élargissement du pic reste inférieur a 1%.
Autrement dit, en lumiére polychromatique, le pouvoir de résolution vaut toujours 1 resel au pourcent pres
tant que R > 5.
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Fig. 4.9 — Effets chromatiques en imagerie directe.
On considére le cas d'une étoile hors-axe (a un demi-rayon de I'enveloppe du champ d'imagerie direct),
obtenues en densifiant la pupille de la configuration KEOPS8 de 100m de diamétre externe. L'image lo-
garithmique 2D (a gauche) est la somme de 3 images a 3 longueurs d’onde distinctes (A — A)X/2, A et
A+ AN/2). Le profil (a droite) représente la distribution d'intensité pour chacune des 3 longueurs d'onde.
On observe principalement une perte de résolution spatiale, qui est d’autant plus critique que la résolution
spectrale est faible : R = A\/AX =100 (haut), R = A/AX = 10 (milieu) et R = A\/AX =2 (bas).
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Chapitre 5

Application de I'lmagerie Directe sur des
objets astrophysiques

5.1 Cas d’un systeme stellaire multiple

Sous ce terme, nous désignons les binaires serrées, les systemes d'étoiles multiples, les amas stellaires,
les amas globulaires, ou encore les étoiles du centre galactique (dont on étudie les trajectoires perturbées
par la présence d'un trou noir).

Sujet d’étude et simulations

Ici, nous considérons un cas d’école, avec 5 étoiles de méme photométrie normalisée a 1 en amplitude.
Une étoile est sur I'axe et les autres se situent a 1, 2, 3 et 5 resels de I'axe. La figure 5.1 montre les images
instantanées obtenues pour les 4 configurations types avec 20, 40 et 100 télescopes, en densification de
pupille ou d'image. Je reprends les 4 types de configurations de grands réseaux, avec un nombre variable de
télescopes. On se place dans le cas ol I'image est monochromatique et ou le réseau est cophasé.

A 20 télescopes, les étoiles du centre sortent bien mais les étoiles du bord sont atténuées par I'enveloppe
de diffraction en mode DP. C'est d'autant plus critique pour les configurations CARLINA et KEOPS qui ont
un champ propre plus petit. Dans le cas de KEOPS, le mode DP restitue 2 étoiles, contre 4 étoiles en mode
IRAN. Ceci est dii au fait que le champ d’imagerie direct IRAN est 2 fois plus large, mais aussi 4 fois moins
lumineux. En réalité, les bords du champ d’'imagerie direct IRAN sont aussi assombris comme en DP, a cause
d'effets de diffraction (Lardiere, 2007). A 40 télescopes, le champ propre s’élargit. Les étoiles en bord de
champ sont mieux restituées. A 100 télescopes, il n'y a pas de gain significatif avec OVLA et ELSA, car toutes
les étoiles étaient déja présentent dans le champ propre avec 40 télescopes. Pour KEOPS, les étoiles sont bien
visibles, mise a part en mode DP ol I'étoile la plus excentrée (au bord du champ propre) est encore atténuée.

Comparons le cas redondant avec CARLINA et le cas non redondant avec KEOPS. Comme on n'image
que 5 étoiles ici et vu le nombre de télescopes, la limite de crowding ne pose pas de probleme. Par contre,
les effets liés au champ couplé dépendent fortement du caractére redondant ou non du réseau.

Un point source couplé par I'interférometre (i.e. dans le champ couplé) qui se trouve dans le champ
propre va donner un pic central entouré d'un halo. Si maintenant ce point source est couplé mais se situe en
dehors du champ propre, le pic central hors de I'enveloppe est quasiment éteint, et ce sont les lobes du halo
autour tombant dans I'enveloppe qui sont amplifiés. Cet effet de couplage peut poser probleme en générant
des artefacts dans le champ propre.

Dans le cas redondant de CARLINA, cet artefact apparait sous la forme d'un lobe secondaire relativement
intense entouré d'un halo, qui polluent localement le champ propre. Soit le pic secondaire vient chevaucher
une étoile, soit le pic est vu comme une étoile fantéme. Ceci rend difficile I'interprétation de I'image. Dans le
cas non redondant de KEOPS, il apparait juste un halo diffus. Ceci se traduit essentiellement par une perte
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Fig. 5.1 — Images densifiées d'un amas de 5 étoiles.
Les étoiles sont excentrées de 0, 1, 2, 3 et 5 resels. Les images sont obtenues avec 20 (haut), 40 (milieu) et
100 (bas) télescopes, pour les 4 types de réseaux inscrit dans un cercle de 1km. Sont montrés les 2 modes
de densification, de la pupille (en dessus) et de I’imalgoeo(en dessous).



de contraste uniforme dans le champ propre, ce qui est beaucoup moins problématique. On préferera donc
la encore une configuration de télescopes non redondante pour I'imagerie.

Analyse quantitative des parameétres astrophysiques

L'étude consiste a quantifier les parameétres de position radiale (Ry), d'intensité (I) et de largeur
(FW HMjy) des 5 étoiles. On déduit directement de ces parametres les séparations angulaires entre les
étoiles, leurs photométries et leurs diametres (a noter que les étoiles sont ici ponctuelles, donc leur diameétre
vaut en principe 1resel). Pour chaque image, les lobes sont détectés en repérant les 5 maxima locaux d'in-
tensité. Je classe ensuite ces pics par ordre de position hors-axe croissante. Si le nombre de télescopes est
faible, le programme détecte des faux maxima, qui traduisent une image de tres mauvaise qualité ol des
étoiles sont noyées dans le halo. Les parametres Ry, I et FW H M. correspondant sont aussi erronés, ce qui
explique les courbes chahutées si Nt est faible. Dans le cas IRAN de CARLINA, le programme ne fonctionne
pas a cause de I'ambiguité entre les pics redondants. Pour les discriminer, je choisis de les détecter tous et
je sélectionne les 5 pics les plus au centre.

La figure 5.2 montre les courbes d'évolution des 3 parametres astrophysiques des étoiles en fonction
du nombre de télescopes. Le tableau 5.1 donne les valeurs correspondantes pour les configurations KEOPS
et OVLA en mode DP, avec Ny = {10,20,40,70,100}. Du fait du tres petit champ propre avec KEOPS,
seules 2 ou 3 étoiles sont proprement détectées en dessous de 40 télescopes. On constate que des lobes
secondaires viennent s'intercaler entre les 2 étoiles au centre. Avec OVLA, c'est mieux, mis a part le cas a
10 télescopes. A 20 télescopes, il ne manque que I'étoile la plus excentrée, qui est encore hors du champ
propre.

Le tableau 5.2 indique les valeurs des 3 parameétres des étoiles pour les 4 configurations a 100 télescopes,
et ce pour les modes DP et IRAN. Je me place donc dans le cas le plus favorable, ol toutes les étoiles sont
dans le champ propre, pour comparer les configurations et les modes de recombinaison entre eux.

Les séparations angulaires entre les étoiles sont restituées a mieux que 3%, sauf pour ELSA ol les erreurs
atteignent les 30%. Ceci est di aux aigrettes de diffraction dans I'image, qui déforment les pics, si bien que
le photocentre n'est plus repéré a sa position initiale.

Les diametres des étoiles sont estimés avec une précision meilleure que 1% pour CARLINA et KEOPS.
On observe un biais pour I'étoile centrale de I'ordre de 10%, qui est di au fait que I'étoile est polluée par le
lobe de diffraction de I'étoile juste a coté. Il faudrait revoir la méthode de détection. Pour OVLA et ELSA,
les erreurs sur la mesure du diamétre atteignent respectivement les 14% et 22%. En fait, les FWHM sont
biaisées dans le cas de OVLA a cause de la forte obstruction centrale de la pupille qui rétrécie le pic central.
L'effet est similaire pour ELSA. Ainsi, les valeurs mesurées sont toutes majorées de prés de 10%. Cela dit,
I'écart-type entre les mesures de FWHM atteint environ les 10%, ce qui traduit une dispersion entre les
diametres mesurés (tous égaux en théorie). La réponse astrométrique sur la mesure du diameétre n'est donc
pas uniforme sur tout le champ.

Les photométries des étoiles sont biaisés principalement par I'enveloppe de diffraction en mode DP. Dans
le cas de CARLINA ou KEOPS, la photométrie décroit a mesure qu’'on s'éloigne de I'axe, si bien que I'étoile
la plus excentrée est atténuée de 50% par rapport a I'étoile centrale. Le mode IRAN est d'ailleurs bien
meilleur sur ce point car I'enveloppe est plane. Dans ce cas, la photométrie différentielle entre les étoiles
reste inférieure a 1%. Dans le cas de OVLA ou ELSA, il n'y a pas de différence notable ici entre les 2 modes,
car les étoiles n'occupent que la partie centrale du champ d’'imagerie direct, la ou I'enveloppe DP est encore
quasi-plane. Par contre, les biais photométriques atteignent respectivement 25% et 45% sur les 2 étoiles les
plus proches, car elles sont pollués respectivement par le premier anneau de diffraction de OVLA ou le premier
lobe de I'aigrette de diffraction de ELSA. La réponse photométrique dans I'image est donc directement liée
a la qualité de la FEP du réseau, c'est-a-dire que plus le niveau du halo de diffraction de la FEP est élevé,
plus la photométrie dans I'image sera perturbée.
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Fig. 5.2 — Evolution des parametres astrophysiques d’'un amas de 5 étoiles vs Nr.
Position radial des lobes (haut), Intensité normalisée des lobes (milieu) et largeur a mi-hauteur des lobes
(bas). Sont montrés les 2 modes de densification, de la pupille (en dessus) et de I'image (en dessous). Les
lobes sont détectés dans I'image en repérant les maxima locaux d'intensité. Les 5 pics maximum sont classés
ensuite par ordre de leur position radiale hors-axe.
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KEOPS OVLA

Nr 10 20 40 70 100 || Nr 10 20 40 70 100
R’ 0.00 0.00 0.00 0.00 0.00 || Ry 0.00 0.00 0.00 0.00 0.00
Ry X X 1.04 1.04 102 | Ry X 100 1.00 1.00 1.00
Rs X 1.15 X 199 199 || Rs 090 X 1.98 197 1.97
Ry 1.08 X 2.00 297 298| R4 X 196 298 3.00 3.00
Rs X 200 X 498 498 | Rs X 299 498 498 4.99
I 145 107 114 101 101 | L 171 125 125 125 1.25
Iy X X 093 096 098 || I, X 132 123 126 1.26
I3 X 08 X 086 091 | I3 125 X 1.02 1.07 1.08
Iy 063 X 078 0.65 077 || I4 X 084 090 1.03 1.06
I5 X 052 X 030 049 | I X 056 065 094 1.00
FWHM, | 127 108 114 107 112 | FWHM, | 119 1.11 109 109 1.09
FWHM, | X X 1.14 102 100 | FWHMy| X 1.08 1.03 1.04 1.04
FWHM;s | X 1.17 X 101 101 || FWHMs | 108 X 1.12 1.14 1.14
FWHM, | 105 X 110 101 1.01 | FWHM,| X 1.13 1.08 1.08 1.08
FWHMs | X 120 X 103 101 || FWHMs| X 110 109 1.10 1.10

Tab. 5.1 — Parametres astrophysiques d'un amas de 5 étoiles vs Nrp.
Position radial (Ry), Intensité normalisée (Ij) et largeur a mi-hauteur (F'W H My,), pour les configurations
KEOPS et OVLA en fonction de Np. Les positions radiales valent théoriquement 0, 1, 2, 3 et 5 resels, ol
I'origine (0) est la position du pic central. L'intensité et la largeur a mi-hauteur des étoiles sont normalisées
al

Reseau CARLINA KEOPS OVLA ELSA

Mode DP IRAN DP IRAN DP IRAN | DP  IRAN
Ry 0.00 0.00 0.00 0.00 | 0.00 0.00 | 0.00 0.00
Ry 1.03 1.03 1.02 1.03 1.00 1.00 | 1.30 1.30
Rs 1.99 2.00 1.99 2.00 1.97 197 | 196 1.96
Ry 2.98 2.99 2.98 299 | 3.00 3.00 | 3.00 3.00
Rs 4.98 5.01 4.98 5.01 499 499 | 482 482
I 1.01 1.01 1.01 1.01 1.25 125 | 138 1.38
Iy 0.97 1.00 0.98 1.01 1.26 126 | 1.46 1.46
I3 0.92 1.00 0.91 1.01 1.08 1.09 | 1.27 1.28
Iy 0.78 1.00 0.77 1.00 1.06 1.08 | 1.11 1.1
I 0.52 1.00 0.49 1.00 1.00 1.05 | 1.11 1.12
FW HM,; 1.09 1.10 1.12 1.12 1.09 1.09 | 1.00 1.00
FWHM, 0.99 1.00 1.00 1.00 1.04 1.04 | 1.13 1.14
FWHM; 0.99 1.00 1.01 1.01 1.14 114 | 1.05 1.05
FWHM, 1.00 1.00 1.01 1.00 1.08 1.08 | 1.13 1.14
FWHMs 0.99 1.00 1.01 1.01 1.10 111 | 1.22 1.22

Tab. 5.2 — Parametres astrophysiques d'un amas de 5 étoiles pour des réseaux a 100 télescopes.
Position radial (Ry), Intensité normalisée (Iy) et largeur a mi-hauteur (FW HM}). Les positions radiales
théoriques valent 0, 1, 2, 3 et 5 resels. L'intensité et la largeur a mi-hauteur sont normalisées a 1.
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En résumé

La condition sine qua none pour détecter proprement une étoile est qu'elle tombe dans le champ propre,
A

c'est-a-dire que sa position hors-axe reste inférieure a o

KEOPS offre la meilleure restitution des parametres stellaires : photométries (< 1%) et diametres
(< 1%) des étoiles, séparations (< 3%) entre elles. Mais ceci n'est vrai que sur un champ réduit, ce qui
limite cette configuration a I'étude de systemes compacts comme les étoiles symbiotiques et les binaires
serrées en interaction. OVLA est intéressante car elle a un grand champ propre qui convient bien aux amas
ouverts relativement étendus. En contre-partie, on observe une dégradation des mesures d'intensité (< 25%)
et de diametre (< 15%), tandis que les positions relatives (< 3%) des étoiles sont bien conservées. ELSA
et CARLINA ne sont pas optimisés, le premier a cause des aigrettes de diffraction, le deuxiéme a cause de
la redondance.

La limite de crowding, donnée par I'équation 4.4, nous dit qu’il faut au moins autant de télescopes que
d'étoiles. Le cas d'un amas de 50 étoiles ponctuelles est présenté a la figure 1 de I'article de Lardiere (2007)

(Sect. 4.1.7). Le nombre d'étoiles réellement détectables reste tributaire du rapport signal/bruit.

5.2 Etude des structures des surfaces stellaires

5.2.1 Comparaison entre les méthodes d’imagerie des surfaces stellaires
Limitations propres a I’lmagerie Doppler

L'imagerie Doppler reconstruit des cartes de brillance d’étoiles a partir de données spectroscopiques, par
une analyse de I'élargissement Doppler des raies spectrales dii a la rotation stellaire (Rice 1989, 1996). Une
inhomogénéité a la surface de I'étoile, une tache par exemple, produit une déformation du profil de la raie.
Une méthode d'inversion permet de retrouver la position en longitude et en latitude de la tache. On peut ainsi
restituer la distribution spatiale des éléments chimiques de I'étoile, mais cette méthode présente plusieurs
limitations intrinseques (Rice, 1989).

En premier lieu, le principe d'lmagerie Doppler ne s’applique qu’'aux rotateurs rapides, pour lesquels
I"'élargissement Doppler est dominé par la rotation. De plus, les observations doivent avoir une bonne cou-
verture temporelle pendant au moins une période de rotation stellaire.

En second lieu, la méthode de reconstruction de I'image est un probleme d'inversion mal-posé, car on
essaie de reconstruire une image 2D de I'étoile a partir de I'information spectrale 1D. Ce manque d’'information
génere des biais dans I'image reconstruite. Tout d’abord, la reconstruction est d'autant plus critique que
I'incertitude sur le choix des parametres i et Vsin(i) est grande et que Vsin(i) est petit; 7 est I'angle
d'inclinaison de |'axe de rotation de |'étoile avec la direction de visée, et V est la vitesse de rotation de
|"étoile. Ensuite, on note un manque de résolution en latitude proche de I'équateur. Des artefacts peuvent
ainsi étre générés dans I'image, avec par exemple I'apparition de bandes fantémes vers I'équateur ou de taches
fantdmes proches des pdles. D'une maniéere générale, cette technique d'imagerie ne favorise pas I'imagerie
d'étoiles couvertes de grandes taches, notamment aux latitudes polaires. Enfin, dans le cas d’une étoile visible
par I'équateur (¢ = 907), il y a ambiguité totale entre les deux hémispheres.

En fin de compte, pour pouvoir appliquer I'lmagerie Doppler, |'étoile observée doit avoir une inclinaison
d'environ ¢ = 20 — 70" et une vitesse de rotation projetée d'environ Vsin(i) = 30 — 80km/s. Pour une
étoile froide, la largeur de la raie est de I'ordre de 10 km/s ce qui fournit une image de 2 a 8 resels (Hatzes,
1996a).

Apports de I'lmagerie Doppler Interférométrique

Ces probléemes sont résolus en partie par I'lmagerie Doppler Interférométrique, qui combine I'lmagerie
Doppler et I'interférométrie différentielle (Vakili, 1998). L'Imagerie Doppler est appliquée non seulement aux
profils spectraux, mais aussi aux profils des photocentres a travers les raies spectrales.
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Fig. 5.3 — Visibilités attendues pour détecter des phénomenes a la surface d'une géante.
Les fréquences spatiales sont exprimées en rayon stellaire inverse. L'étoile de type K, située a 10pc, est
modélisée avec des taches dont le diametre vaut 10% du diametre stellaire et dont I'intensité vaut 0.4 fois
celle de la surface. Des cellules convectives sont rajoutées avec un contraste compris entre 1% et 10%.
(Extrait de von der Liihe (1996)).

On obtient une information 2D sur les photocentres (moments du 1¢" ordre) a différentes longueurs
d'onde, de sorte que les inhomogénéités proches du bord sont plus facilement reconstruites. En exploitant au
mieux les données spectro-interférométriques, une reconstruction adéquate corrige de maniere relativement
fiable les artefacts liés a I'lmagerie Doppler (Jankov, 2001).

Cela dit, rien n’est parfait, et la reconstruction reste tributaire du bruit de mesure. De plus, rappelons
que ces méthodes ne s'appliquent qu'aux rotateurs rapides.

Intérét de I'lmagerie a Synthése d’Ouverture

L'Imagerie a Synthese d'Ouverture Optique (SOQO) peut s'appliquer a n'importe quelle étoile, quelle soit
en rotation ou non. Elle a son rble a jouer par rapport aux méthodes précédemment citées, qui n'ont pas la
méme qualité de restitution d'image selon la position considérée sur la surface stellaire.

La figure 5.3 donne le niveau de visibilité attendu pour chacun des phénomenes observables a la surface
d'une étoile géante de type K (von der Liihe, 1996). On résoud d'abord le diameétre stellaire, puis les taches
stellaires (V' = 1072) et enfin le plus dur, les phénomenes de convection (V = 1073).

La précision sur les mesures de visibilités attendue est donc élevée. De plus, ces valeurs donnent le niveau
de détection de ces phénomenes pour une mesure de visibilité a 2 télescopes. Une image 2D ne peut étre
reconstruite qu'avec un grand nombre de télescopes, pour avoir suffisamment de parameétres sur I'objet sans
recourir a un modele hypothétique trop compliqué et trompeur. Enfin, I'lmagerie a Synthése d'Ouverture
requiert dans tous les cas une résolution spatiale plus grande que I'imagerie Doppler, d'au moins 1mas (Lena,
2004).

Avantages de I'lmagerie Directe

L'Imagerie Directe fournit des mesures directes photométriques a n'importe quel rayon ou latitude de
I'étoile. Pas besoin la non plus que I'étoile soit en rotation. Cela dit, I'lmagerie Directe requiert a la fois une
haute résolution spatiale (1mas a 0.1mas), un champ utile suffisant (5 resels par 5 resels au moins) et une

105



30
25

20

0 5 10 15 20 25 30

Fig. 5.4 — Modele d’une étoile a 3 taches utilisé pour les simulations.
L'étoile a un diameétre de 5 resels , avec 3 taches circulaires de largeur 0.5, 1 et 1.5 resels et de contraste
0.5. Les taches sont excentrées de 0.2, 0.6 et 0.6 fois le rayon stellaire.

dynamique relativement élevée (de 102 & 10%). Avec une résolution suffisante, on accéde aux paramétres
physiques des taches, a savoir leur nombre, leur position, leur étendue, leur contraste et leur forme.

Bien que les taches stellaires aient été détectées par Imagerie Doppler et d'autres techniques dérivées,
leur existence reste controversée, en particulier pour les taches polaires (Strassmeier, 1996; Byrne, 1996).
Les spots peuvent étre des artefacts de reconstruction, a moins de les contraindre avec des mesures pho-
tométriques simultanées (Vogt, 1996). Une image directe de la surface peut infirmer ou confirmer |'existence
des taches.

Autre idée, en combinant I'lmagerie Directe avec la spectrométrie, on peut dissocier les taches de
température, dues a un fort gradient thermique, et les taches d'abondance chimique, dues a des éléments
chimiques localisés en un point, dont le rayonnement differe du continuum autour de la tache.

Un autre point mal compris est la relation entre la structure chromosphérique et la structure photo-
sphérique de I'étoile. Les traceurs photosphériques apparaissent sous forme de spots tandis que les traceurs
chromosphériques apparaissent sous forme de flocules. Ceci vient du fait que les raies chromosphériques ont
des formes compliquées et que la formation de ces raies est mal comprise. Les larges raies d’émission en H,
ont été vues dans beaucoup d'étoiles et on suppose qu'elles proviennent d'une enveloppe fine (~ 2R,) en
forme de coquille. La comparaison entre une image de la photosphére et une image de la chromosphére en
H,, peut confirmer la structure fine en coquille de I’'émission H, (Hatzes, 1996a).

[l reste a démontrer quelle contribution apporte I'lmagerie Directe par rapport a la Syntheése d'Ouverture
Optique. Celle-ci reste en effet tributaire des méthodes de reconstruction d'image. Une image directe a haute
résolution semble beaucoup plus pertinente et efficace pour distinguer sans ambigiité la nature et la forme
des structures complexes a la surface d'étoiles. De plus, un hypertélescope a le gros avantage de fournir
une image instantanée. Une haute résolution temporelle peut s'avérer décisive pour étudier les phénomenes
rapides a la surface d’étoiles, qui évoluent sur des périodes de quelques heures.

5.2.2 Performances requise pour I'lmagerie Directe
Sujet d’étude et simulations

Je considere une étoile avec 3 taches a sa surface (Fig. 5.4). Ces taches circulaires ont un diamétre de
0.5, 1 et 1.5resels pour un diameétre d'étoile de 5resels. Le contraste tache/continuum est choisi égal a 0.5
pour rendre visible les taches a I'oeil.

La figure 5.5 montre les images de I'étoile a taches obtenues pour les 4 types de réseaux avec 20, 40 et
100 ouvertures. La figure 5.6 donne le profil de I'étoile a taches comparée au disque uniforme dans le cas de
KEOPS.
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Fig. 5.5 — Images densifiées d’une étoile a 3 taches.
L'étoile est observée avec un réseau inscrit dans un cercle de 1km et composé de 20 (haut), 40 (milieu) et
100 (bas) télescopes. Sont montrés les 2 modes de densification, de la pupille (en dessus) et de I'image (en

dessous).
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Fig. 5.6 — Images densifiées (profil) d'une étoile a 3 taches.

Le profil de I'étoile a taches (haut) est comparé a celui d'un disque uniforme (bas) pour les configurations
KEOPS a 20, 40 et 100 télescopes (de gauche a droite). Le profil passe par la plus petite et la plus grande
tache. La normalisation est a intégrale unitaire. KEOPS restitue bien la position des taches repérées par
leur minimum local. La photométrie de la tache au bord est biaisée par rapport a celle du centre. Le niveau
du continuum est difficile a quantifier (pas de plateau significatif). A 20 télescopes, le diamétre dépasse
l[égerement celui du champ propre. L'énergie tronquée est rejetée dans la zone diameétralement opposée. |l
en résulte un anneau plus intense sur le contour de |'étoile, le centre de |'étoile apparaissant moins brillant.
Ceci est visible sur le profil avec les lobes sur les bords, et sur I'image 2D a la figure 5.5. Cet effet de
repliement explique en partie la déformation des taches. A 40 télescopes, il reste de I'énergie diluée au pied
de I'étoile. A 100 télescopes, le centre de I'étoile est photométriquement uniforme (plateau), mais les bords
de I'étoile restent arrondis a cause de I'enveloppe de diffraction. Si on considere le cas IRAN, la distribution
photométrique du disque est plus uniforme, mais on observe toujours un effondrement de la photométrie
au bord; ceci provient sans doute du fait que I'étoile n'est pas assez grande devant le resel, si bien que la
convolution de I'objet par le pic central est encore visible sur les bords.

A 20 télescopes, I'étoile rentre dans le champ propre de OVLA et ELSA, mais elle déborde du champ
propre de KEOPS ou CARLINA, si bien qu'il se produit des effets de repliement de champ dans la fonction
d'interférence. A 40 télescopes, il apparait clairement que la restitution des taches est bien meilleure avec
KEOPS ou CARLINA que avec OVLA ou ELSA. Méme si ces 2 derniers réseaux détectent les taches, celles-ci
sont nettement moins contrastées. A 100 télescopes, on ne gagne pas grand chose au niveau de la surface.
Cela dit, le champ propre s’élargit de sorte que les reliquats de lumiére sont repoussés vers |'extérieur. Le
contour de |'étoile ressort mieux, et on retrouve une distribution d’intensité uniforme sur le disque (excepté
les 3 taches). Dans le cas de OVLA, I'étoile bave autour, a cause encore une fois de la contribution du halo
en chaque point, qui fait monter le fond lumineux. Dans tous les cas, le mode IRAN est moins efficace car
prés de la moitié de I'énergie est perdue en bord du DIF.

D’ou I'importance du contraste

Le contraste est important pour I'imagerie d'objets étendus, et ce pour 2 raisons. La premiere est que
dans le cas de I'imagerie des surfaces des géantes rouges, les taches stellaires ont un contraste tres faible
(=~ 102), bien que cela soit moins critique dans le visible. La deuxieme est que les effets de diffraction ont
pour effet de lisser I'image. En effet, chaque point de la surface de I'étoile apporte une contribution dans
I'image sous la forme d'un pic entouré d'un halo de diffraction, dont le niveau est directement défini par
la FEP. Si la FEP est de mauvaise qualité, ce halo va étre réimagé autour de chaque point de I'image. La
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Fig. 5.7 — Images de la surface d’une étoile vs contraste des taches.
On considere le cas d’'une étoile dont les taches sont 30%, 20% et 10% moins lumineuses par rapport au
continuum (de gauche a droite). Le minimum local de la petite tache au centre disparait a 80%. A 90% les
taches au bord sont juste détectables en analysant les variations du profil d’intensité. Le contraste reste le
parametre critique, qui requiere de la dynamique, et donc une FEP de bonne qualité.

superposition de tous ces halos entraine une chute de contraste globale sur toute I'image.

Vue la mauvaise qualité de leur FEP, OVLA ou ELSA fournissent une image faiblement contrastée.
KEOPS fournit la meilleure dynamique et en cela le meilleur contraste, car il a une FEP de bonne qualité.
Cela dit, imager de faibles contrastes reste un point dur (Fig. 5.7).

Influence du diameétre de I'objet en fonction de la taille du champ propre

L'imagerie densifiée est optimale si I'étoile a la méme taille que le champ propre (Fig. 5.8). Plus petite,
I'étoile est sous-échantillonnée. Plus grande, elle est saturée par repliement de champ. Ceci montre bien que
le champ d'imagerie exploitable est fonction du réseau, et non de la densification.

Pour fixer les idées, rappelons que la FEP n'est rien d'autre que la fonction d’interférence multipliée par
I'enveloppe, donc la densification (qui joue seulement sur la largeur de I'enveloppe) ne peut pas modifier les
motifs de la fonction d’interférence. S’il y a pollution lumineuse par des objets hors du champ propre, ca

apparait déja dans la fonction d'interférence, la densification ne faisant que concentrer plus de lumiére au
centre.

Influence de la densification partielle

Nous avons vu que le champ d’imagerie utile est imposé par le réseau et que la densification ne réduit
pas le champ et n'empéche pas le repliement de champ si I'objet est plus grand que le champ propre. On
a donc intérét a densifier au maximum. Cela dit, une densification partielle est préconisée si I'objet est
en bord du champ propre. En effet, il y a atténuation photométrique par I'enveloppe de diffraction. En
mode DP, la différence photométrique de centre a bord atteint 40% en densification maximale, et 10% en
densification partielle @ Y42 /2 (Fig. 4.8). On peut donc avoir intérét a dédensifier pour uniformiser la réponse
photométrique sur tout le champ propre. Il y a la un compromis a trouver entre I'uniformité photométrique
et la sensibilité. En mode IRAN, le probleme ne se pose pas puisque |'enveloppe est plane (Fig. 5.9).
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Fig. 5.8 — Influence du diametre de I'objet vs taille du champ propre.
L'étoile a taches a un diametre égal a 0.6 fois, 1 fois et 1.4 fois le diametre du champ propre (de haut
en bas), dans le cas des configurations CARLINA4Q (cas redondant) et KEOPS40 (cas non redondant). Si
I"étoile est plus petite que le champ propre, elle est faiblement résolue, si bien que la petite tache au centre
n'est plus visible. L'étoile plus grande que le champ propre est saturée, a cause du repliement de la fonction
d'interférence. Le fait de densifier ou non ne change rien. Il faut idéalement adapter la taille de I'objet a
celle du champ propre. L’imagerie d’un objet "riche” devient difficile dés que sa taille excéde celle du champ

propre.
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Fig. 5.9 — Effet de la densification variable sur une étoile a 3 taches.
De gauche a droite : Configuration KEOPS40 en mode DP a 7,4, €n mode DP a 7;,,4,./2 et en mode IRAN
a Ve Le diametre de I'étoile est égal a celui du champ propre. En dédensifiant d'un facteur 2 en mode
DP, on restitue mieux le bord de I'étoile. On retrouve le plateau du disque et les lobes sont mieux restitués.
En comparaison est montré le mode IRAN, qui n'est pas biaisé par I'enveloppe.

Quelle couverture du ciel est accessible en imagerie directe ?

Le tableau 5.3 donne un apercu des types d'étoiles imageables par un réseau donné. On définit 4 types
de réseaux en fonction de leur pouvoir de résolution resel = Bj; imaz/A, exprimé en mas. On consideére 3
largeurs de champ propre, a savoir 3, 5 et 10 resels, et on en déduit la taille angulaire en mas d'une étoile
qui remplit le champ propre. A partir de |a, on calcule pour chaque cas la distance et la magnitude apparente
d'étoiles de différents types spectraux, dont on connait le diametre et la magnitude absolue (Allen, 2000).

Pour un nombre de resels souhaité sur la surface de |'étoile, on constate que plus le réseau a un grand
pouvoir de résolution, plus I'étoile doit se trouver loin et moins elle est brillante. Pour un réseau donné, plus
on souhaite imager I'étoile sur un grand nombre de resels, plus |'étoile doit se trouver pres.

Un réseau de 10mas de résolution est insuffisant pour imager des étoiles. La grande majorité des étoiles
de la séquence principale ne peut étre imagée que par des réseaux ayant une résolution d'au moins 0.1mas.
Avec 1mas, on obtient seulement des images de 3 par 3 resels sur des étoiles de type spectral G, K ou M.
Les géantes et super-géantes sont imageables avec une résolution d'au moins 1mas, avec des magnitudes
inférieures a 5 et des distances de quelques dizaines a quelques centaines de parsecs. Avec 0.1mas, les
magnitudes restent en dessous de 10, et les distances oscillent entre plusieurs centaines ou milliers de
parsecs.

Si I'on observe par exemple des objets de I'amas du Taureau (a 20pc) avec une résolution de 1mas,
on accede a des images de 5 par bresels de géantes de type K ou M. Avec 0.1mas de résolution, on fait
des images de 3 a bresels de large d'étoiles de la séquence principale. On fait encore des images de 20 par
20resels de géantes ou de super-géantes, ce qui implique d’avoir un plus grand nombre de télescopes pour
ne pas étre limité par le crowding.

Ainsi, on voit grace a ce tableau que le dimensionnement d'un réseau de télescopes pour I'imagerie
doit prendre en considération les étoiles du ciel réellement observables. 1l faut tenir compte de la taille de
I'étoile (qui conditionne le diameétre du champ propre) et de la résolution souhaitée (qui définit la largeur en
resels de I'image). L'imagerie des surfaces stellaires se restreint essentiellement aux géantes et super-géantes
rouges, qui sont suffisamment grosses et brillantes. L acces aux étoiles de la séquence principale requiert un
gain en résolution d'un facteur 10 au moins, soit en travaillant dans le visible, soit en passant a des bases
kilométriques, soit les deux.
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Bi maz 200m 1km 200m 1km

A 10u 10u 1p 1u

Desel 10mas 2mas 1lmas 0.2mas

D, 3resels 3resels 3resels 3resels

D, 30mas 6mas 3mas 0.6mas
Type Sp | R/Rs | M(V) d (pc) my d (pc) my d (pc) my d (pc) my
MAIN O5 | 12 -5.7 - - - - - - 180 1
SEQ. B5 | 3.9 -1.2 - - - - - - 59 3
V G5 | 0.92 5.1 - - - - - - 14 6
K5 | 0.72 7.35 - - - - - - 11 8
MO | 0.6 8.8 - - - - - - 9 9
GIANTS | G5 | 10 0.9 - - 15 2 30 3 150 7
[ K5 | 25 -0.2 - - 38 3 75 4 376 8
MO | 40 -0.4 - - 60 3 120 5 601 8
SUPER | B5 | 50 -6.2 - - - - - - 752 3
GIANTS | G5 | 150 -6.2 - - 226 1 451 2 2256 6
I K5 | 400 -5.8 - - 601 3 1203 5 6015 8
MO | 500 -5.6 - - 752 4 1504 5 7519 9

D, Sresels Sresels Hresels Sresels

D, 50mas 10mas Smas 1mas
Type Sp | R/Re | M(V) d(pc) my | d(pc) my | d(pc) my | d(pc) my
MAIN B5 | 3.9 -1.2 - - - - - - 35 2
SEQ. G5 | 0.92 5.1 - - - - - - 8 5
\% K5 | 0.72 7.35 - - - - - - 6 6
MO | 0.6 8.8 - - - - - 5 7
GIANTS | G5 | 10 0.9 - - 9 1 18 2 90 6
[ K5 | 25 -0.2 - - 23 2 45 3 226 7
MO | 40 -0.4 - - 36 2 72 4 361 7
SUPER | B5 | 50 -6.2 - - - - - - 451 2
GIANTS | G5 | 150 -6.2 - - - - 271 1 1353 4
I K5 | 400 -5.8 - - 361 2 722 3 3609 7
MO | 500 -5.6 - - 451 3 902 4 4511 8

D, 10resels 10resels 10resels 10resels

D, 100mas 20mas 10mas 2mas
Type Sp | R/Re | M(V) d(pc) my | d(pc) my | d(pc) my | d(pc) my
MAIN G5 | 0.92 51 - - - - - - 4 3
SEQ. K5 | 0.72 7.35 - - - - - - - -
V MO | 0.6 8.8 - - - - - - -
GIANTS | G5 | 10 0.9 - - - - 9 1 45 4
[ K5 | 25 -0.2 - - - - 23 2 113 5
MO | 40 -0.4 - - 18 1 36 2 180 6
SUPER | B5 | 50 -6.2 - - - - - - 226 1
GIANTS | G5 | 150 -6.2 - - - - - - 677 3
I K5 | 400 -5.8 - - - - 361 2 1804 5
MO | 500 -5.6 - - 226 1 451 3 2256 6

Tab. 5.3 — Couverture du ciel vs parametres du réseau et de |'étoile observée.
Connaissant le pouvoir de résolution du réseau resel = B; max/ A €n mas (gauche-droite) et la taille de son
champ propre en resels (haut-bas), on en déduit le diameétre de I'étoile en mas qui égalise le champ propre.
Connaissant la classe (I, Il ou V) et le type spectral Sp de I'étoile, on en déduit sa distance d(pc) et sa
magnitude apparente my . J'ai supprimé les étoiles pour lesquelles my < 0 et d < 2pc.
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Réseau
Hypothese:

D. = CLF
(/s constant)

Geéante rouge

3 resels 5 resels 8 resels 10 resels

Fig. 5.10 — Images densifiées d'une géante rouge vs Ny (Limite de Crowding).
On considere la configuration KEOPS a 20, 40, 100 et 180 télescopes, dont on montre la pupille densifiée
(en haut) et I'image correspondante (en bas). Le champ propre est le méme quelle que soit le nombre de
télescopes (base minimale constante). La taille de I'étoile (constante aussi) est toujours égale a la taille
du champ propre. La résolution (taille du plus petit resel) augmente ici avec le nombre de télescope.
Plus il'y a de télescopes, plusil y a de " petits” resels cote a cote dans le champ propre (Nyeseis = Bi maz/S).

Application sur une super-géante rouge

Pour finir, je montre le cas d'une géante rouge (Fig. 5.10). L'objet est une simulation de Freytag (2003)
comme a la figure 1.1. L'échelle de ces simulations est non linéaire, si bien qu'il faut s'attendre a des
contrastes 10 fois plus faibles. Dans le visible, I'effet est moins important. On résoud d’abord les gros, puis
les petits détails a sa surface, a mesure qu'augmentent conjointement le nombre d'ouvertures et le nombre
de resels (Nresels = Bz max/s)-
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5.3 Restitution des parametres astrophysiques

5.3.1 Les biais d’'imagerie

En imagerie instantanée (i.e. I'image brute sans aucun post-traitement), les parametres photométriques
(amplitude) sont plus difficiles a obtenir que les parameétres astrométriques (distribution spatiale 2D). On
distingue 4 effets principaux :
le biais du halo de diffraction,
le biais de I'enveloppe de diffraction (ou " sur-densification™),
le biais de repliement de champ,
le biais de saturation de champ (ou " crowding™).

Le biais du halo de diffraction

La qualité de la fonction d’interférence du réseau fixe le niveau résiduel du halo (Sect. 4.3.1). Si les
sous-pupilles en entrée sont distribuées de maniere homogene, le halo est dilué sur toute I'image. Si la pupille
d'entrée présente des lacunes, des motifs de diffraction sous forme d’anneaux ou d'aigrettes vont apparaitre.
Ces artefacts vont biaiser non seulement les paramétres astrométriques, en déformant les objets, mais aussi
et surtout les parametres photométriques.

Dans le cas de 2 sources ponctuelles proches, I'énergie contenue dans ces artefacts s'ajoute a I'énergie
des pics principaux. Une étoile n’affiche pas la méme photométrie si elle est isolée ou proche d'une autre.
Dans le cas d'une source étendue continue (surface stellaire), il se produit un effet de lissage ot chaque point
de I'objet donne localement une tache de diffraction plus ou moins étendue. Le recouvrement des taches
induit une perte de contraste sur toute I'image.

Le biais de I’enveloppe de diffraction (ou " sur-densification”)

La fonction d'interférence est multipliée par I'enveloppe de diffraction. En mode DP, ou |'enveloppe est
une fonction de Bessel, la photométrie est d'autant plus atténuée a mesure qu'on s'éloigne de I'axe. Il en
résulte un éffondrement de la photométrie en bord du champ propre, d'autant plus critique que le niveau de
densification est grand. Ce biais n'existe pas en mode IRAN, ol I'enveloppe est plane.

Le biais de repliement de champ (ou ”space aliasing effect”)

Le biais de repliement de champ, ou effet de couplage, se produit soit quand des sources environnantes
sont dans le champ couplé mais hors du champ propre, soit quand le diametre de la source observée devient
plus grande que le champ propre. Le champ au dela de \/s est replié dans la fonction d'interférence. Aime
(2006) étudie cet effet de repliement, appelé aussi " space aliasing effect”. Cet effet reste présent quel que
soit v. En effet, la qualité du champ propre reste la méme, que I'on densifie ou non. Le champ propre est
pollué par toutes les sources présentes dans le champ couplé, en Fizeau, comme en DP, comme en IRAN.
Quand on densifie, le pic central et les lobes couplés sont intensifiés du méme facteur.

Autrement dit, I'imagerie directe s'applique bien sur des objets petits et isolés, quel que soit . L'objet de
science ne doit pas étre plus grand que le champ propre, et le champ couplé ne doit pas étre rempli par trop
d'étoiles environnantes. Le champ couplé devient d'ailleurs problématique dés que I'on observe des étoiles de
tres faible magnitude. Le risque de trouver d’autres étoiles de faible magnitude dans le champ couplé devient
grand. C'est un probléme a reconsidérer pour I'observation d’objets faibles.

Le biais de saturation de champ (ou ” crowding limit”)

Le biais de saturation de champ est d'autant plus critique que le champ d'information est pauvre et que
I'objet est complexe (Sect. 4.1.5). La saturation de champ (ou limite de crowding) dépend du nombre de
télescopes, et plus exactement du nombre de bases non redondantes. Elle dépend aussi de la taille du champ
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couplé. Plus le champ couplé est grand, plus il risque d'y avoir des objets couplés dans le champ propre, et
plus la limite de crowding est rapidement atteinte.

D'une maniére générale, la saturation de champ se traduit par une chute de contraste de I'image. Si
la limite de crowding est atteinte, le champ propre devient photométriquement uniforme (contraste nul), si
bien que I'on a perdu toute 'information haute résolution.

5.3.2 Les méthodes de correction
Comment corriger ces biais en amont ?

Le biais du halo de diffraction, le biais de repliement de champ et la limite de saturation de champ
dépendent tous les trois du réseau, et sont indépendants du mode de densification. Il faut donc optimiser
les propriétés de la fonction d’interférence en jouant sur la géométrie du réseau, en fonction des objectifs
astrophysiques.

On minimise le halo en maximisant le taux de remplissage de la pupille de sortie densifiée 7, , c'est-a-
dire avec un pavage régulier des ouvertures dans la pupille. Comme cette condition consiste a avoir le méme
écartement moyen entre les ouvertures, la base minimale reste relativement grande. Ceci a pour conséquence
de diminuer la largeur du champ propre, ce qui augmente le risque de repliement et de saturation de champ.

On préferera une configuration non redondante, d'une part pour réhausser la limite de saturation de
champ (fonction du nombre de bases non redondantes), d'autre part pour limiter les effets de couplage des
sources alentoures (perte de contraste homogéne grace au halo uniforme de la FEP). Notons au passage
que probleme de repliement de champ lié aux effets de couplage de sources environnantes peut €tre évité a
priori en filtrant spatialement au niveau du recombinateur.

Notons aussi que les techniques d'apodisation sont un autre moyen de minimiser le halo (Aime, 2003a).

Le biais de I'enveloppe de diffraction est lié au mode de recombinaison et a lui seul. Si des objets
se trouvent en bord du champ d’imagerie direct, on peut dédensifier en réduisant v (Sect. 4.3.3) pour
uniformiser la réponse photométrique sur toute I'image, quite a perdre en sensibilité. On peut aussi préférer
le mode IRAN qui a une enveloppe plane, mais dont le niveau de densification maximal est 2 fois plus faible.
[l vaut mieux finalement rester en mode DP et dédensifier d'un facteur 2 le cas échéant.

Comment corriger ces biais a postériori?

Les biais résiduels peuvent étre corrigés en principe par des méthodes de post-traitement et d'analyse.
Cela dit, il vaut mieux tendre vers les valeurs vraies dans I'image brute, pour faciliter la reconstruction d'une
image fidele de I'objet. Il faut déja s'inspirer des méthodes utilisées en imagerie directe sur les télescopes
monolithiques.

Une premiere idée est que I'atténuation photométrique des étoiles en bord de champ d’imagerie direct en
mode DP peut étre parfaitement calibrée et compensée par logiciel, car on connait la forme de I'enveloppe.
[l suffirait a priori de faire un pseudo flat-field, en soustrayant I'enveloppe de I'image, mais le halo au bord
du champ est amplifié aussi.

La méthode CLEAN (Hogbom, 1974) convient bien a I'analyse d’un systeme stellaire multiple. Elle permet
de distinguer un pic étoile d'un pic artefact. Elle tient compte de la forme du lobe en convoluant chaque pic
par la FEP. Ensuite, le pic est extrait de la "dark map” en méme temps que le halo de diffraction généré
autour.

Que ce soit pour des réseaux a petit nombre d’ouverture ou pour des objets plus complexes, les techniques
de déconvolution ont un réle primordial a jouer.
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5.3.3 Les techniques de déconvolution
Déconvolution classique

L'imagerie directe fournit une image de I'objet convoluée par la FEP de I'instrument, qui englobe de
multiples effets perturbateurs (diffraction, turbulence, aberrations optiques), a laquelle s’ajoutent plusieurs
source de bruit (bruit de lecture du détecteur, bruit de photons, fond du ciel, ...). Le but est d'inverser la
relation de convolution qui lie I'image a I'objet (Starck, 2002). C'est le fameux probleme inverse pour lequel
il ny a pas unicité de la solution. Comme I'instrument ne voit que certaines fréquences spatiales, il existe
un ensemble de solutions répondant au probleme mais qui different dans le domaine des fréquences non
explorées par I'interféromeétre.

Afin de réduire le domaine des solutions, les méthodes de régularisation introduisent des contraintes a
priori sur I'objet ayant un sens physique. Une premiere condition triviale est la positivité de |I'objet. Il existe
aussi des contraintes sur le support de l'objet ou sur les propriétés statistiques du bruit. Le but est de
parvenir a une solution approchée compatible avec les données (I'image bruitée et la FEP) et satisfaisant les
contraintes de régularisation.

Déconvolution d’une image densifiée

Dans le cas d'une image densifiée, le probleme est que la relation de convolution en Fizeau est perdue.
L'image est partiellement tronquée, c'est-a-dire qu’elle est réduite a un support fini, le champ d'imagerie
direct. Ce support est d'autant plus étroit que I'on a densifié. Il y a donc un masquage partiel des données,
qui sont perdues apres convolution.

La FEP elle aussi est tronquée, ce qui pose probleme car les méthodes de déconvolution classique s'ap-
puient sur la connaissance de la FEP. Pour contourner ce probleme, il existe une méthode hybride, basée
sur le maximum de vraissemblance, qui reconstruit simultanément I'objet et la FEP (Aristidi, 2005; Schutz,
2004). C'est une voie a approfondir.

Il est donc plus difficile de déconvoluer une image densifiée qu'une image Fizeau (pour laquelle la relation
de convolution est conservée). Plus on densifie, plus on perd de I'information. C'est la une autre limitation
de la densification, qu’il faut regarder avec attention. Une densification variable peut faciliter I'efficacité de
la déconvolution, en enregistrant des images partiellement densifiées. Il faut trouver un compromis entre
augmenter ~ pour améliorer le rapport signal a bruit, et diminuer ~ pour limiter les effets d’atténuation en
bord de champ a cause de I'enveloppe de diffraction, et pour éviter de trop réduire le support d'information.

116



Chapitre 6

Spécifications requises pour un
hypertélescope

6.1 Dimensionnement du réseau

6.1.1 Considérations sur la géométrie du réseau

L'influence de la géométrie du réseau a déja été largement discutée aux chapitres 4 et 5. Nous avons
vu que pour une résolution donnée (méme base maximale), il existe un compromis Champ/Dynamique.
OVLA ou CORNWELL sont faits pour I'imagerie de grands champs peu contrastés, en disposant de bases
relativement courtes. KEOPS est concu pour I'imagerie a haute dynamique, grace a un pavage régulier et
non redondant des télescopes du réseau, de sorte a maximiser le taux de remplissage de la pupille de sortie
densifiée 7, (Eq. 2.6). Ainsi, la configuration KEOPS est la mieux adaptée, car la pupille est uniforme (pic
central proche de la fonction d’Airy) et non-redondante (halo plus uniforme).

Considérons maintenant un réseau formé de N7 télescopes. Si I'on veut améliorer la résolution, il faut
augmenter la taille globale de la pupille d'entrée (B; maz). La pupille est encore plus diluée, ce qui réduit
d'autant le champ propre. Il y a donc un compromis Champ/Résolution. Il faut choisir entre une large image
faiblement résolue, et une image étroite a haute résolution. Les hypertélescopes se placent dans le deuxieme
cas de figure. D'une maniére plus générale, le choix de la géométrie d'un réseau est donc un compromis
Résolution-Champ-Dynamique.

Les quelques configurations étudiées ici sont illustratives mais pas exhaustives. L’'idéal est de développer
des algorithmes d'optimisation de la pupille en fonction de la qualité de la FEP, en se basant sur les
critéres d'imagerie précédemment sités : résolution, dynamique, champ propre (voir le travail initié par Delage
(2005)).

Je repose d’ailleurs la question de savoir s'il vaut mieux un réseau redondant ou non-redondant. Je réponds
que la redondance dans la pupille n’est pas recommandée en imagerie directe, et ce pour plusieurs raisons.
Tout d'abord, il faut une pupille non-redondante pour maximiser le champ d'information (et donc réhausser
la limite de crowding). Ensuite, les simulations montrent que les configurations KEOPS et CARLINA sont
équivalentes en terme de dynamique. La redondance n'apporte rien. C'est avant tout le remplissage de Ia
pupille de sortie densifiée qui prévaut. En effet, il faut minimiser les interstices dans la pupille densifiée pour
avoir une fonction d'interférence de qualité et minimiser la contribution du halo. Enfin, une pupille non-
redondante est beaucoup moins problématique quant-aux effets de couplage des sources environnantes. Si la
pupille est redondante, une étoile couplée hors du champ propre apparait sous la forme d'un lobe secondaire,
assimilé a une étoile fantdome. Si la pupille est non-redondante, cette étoile couplée ne va générer qu'un halo
diffus, car le halo de la FEP est relativement homogéne. Les effets de couplage de sources alentoures se
traduisent simplement par une legére perte de contraste.

Pourtant, la redondance est préconisée dans plusieurs cas (voir par exemple (Aime, 2003b)). La redon-
dance peut en effet avoir une utilité pour la calibration sur le ciel (comme la technique de bootstrapping).
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Elle permet dans certains cas de simplifier I'échantillonnage des données et les processus de calcul lors du
traitement des données. Dans certains cas spécifiques, il peut donc y avoir un intérét a optimiser la redon-
dance ou de la non-redondance dans la pupille ou dans le plan (u,v).

6.1.2 Considérations sur le nombre de télescopes

L'influence du nombre de télescopes est discutée a la section 4.3.2. Le nombre de télescopes nécessaire
dépend avant tout de la complexité de la source étudiée, sachant qu'un réseau non redondant de Np
télescopes fournit approximativement une image de Ny x N7 resels (limite de crowding).

Un petit réseau n'est pas un véritable imageur, mais il a des capacités de détection de structures fines
de I'objet, en interprétant les variations locales d'intensité dans I'image. Ce mode imageur hybride apporte
des contraintes plus pertinentes que la simple mise en évidence d'une assymétrie de I'objet. La position des
motifs est relativement bien restituée, contrairement a la forme et a la photométrie, qui nécessitent un plus
grand nombre d'ouvertures.

Avec un grand réseau, on se rapproche de la notion d'image instantanée, au sens de la photographie.
Par analogie avec la CCD, ce n’est pas une trame pixelisée ol les pixels sont bien rangés les uns a co6té des
autres, mais un ensemble de trames frangées avec des interfranges et des orientations diverses.

6.1.3 Considérations sur le diameétre des télescopes

Augmenter le diametre des télescopes n'apporte pas d’'information supplémentaire dans I'image, car
rappelons-le encore une fois on ne s'intéresse pas aux basses fréquences. Les fréquences échantillonnées par
une sous-ouverture tombent dans le pic basse fréquence du plan (u,v) et ne contribuent pas a I'image directe
haute résolution.

Augmenter les diametres augmente la surface collectrice de I'interféromeétre. Par contre, ca n'apporte
pas de gain en sensibilité par rapport au mode Fizeau, car la densification compense la dilution de la pupille
(Eq. 4.19). En densification maximale, on concentre tous les photons sur le champ propre, quelle que soit
I'étendue de la figure Fizeau, et donc quel que soit les diametres des ouvertures. Ainsi, pour une surface
collectrice totale donnée, il est préférable d’avoir un grand nombre de petites ouvertures, plutét qu'un petit
nombre de grandes ouvertures.

[l peut y avoir un intérét d'avoir de grandes ouvertures si elles sont chacune équipées d'une optique
adaptative. En effet, on aura plus de flux dans chaque faisceau, ce qui facilite I'analyse et la correction
du front d'onde. Cela dit, il convient mieux d’avoir des ouvertures suffisamment petites non limitées par la
turbulence (D; < r¢), de I'ordre de 20cm dans le visible.

Ca les rend facilement mobile si on envisage une réconfiguration en temps réel de la pupille d’entrée. II
faut néanmoins tenir compte du taux de transmission global de I'interférometre jusqu'au détecteur (il faut
des photons a I'arrivée tout de méme).

Il existe cependant un bémol.

Plus le diametre des télescopes est petit, plus le champ couplé est grand, et plus les effets de repliement
et de saturation de champ sont importants. Dans le proche infra-rouge (A = 1um), son diametre atteint
4asavec une ouverture de 20cm et 400mas avec une ouverture de 2m. On risque de ramasser toutes les
étoiles autour, ce qui particulierement critique si I'objet observé a une faible magnitude.

118



6.2 Dimensionnement du recombinateur

6.2.1 Quel mode de densification ?

La recombinaison des faisceaux peut étre réalisée de plusieurs facons :

e le montage Fizeau (sans densification),

e la densification de pupille (DP),

e la densification d’image (I'idée d’IRAN),

e la densification monomodale (avec des guides d’ondes),

e la densification temporelle (en recombinaison monoaxiale).

Le mode Fizeau n'est efficace que dans le cas d'un réseau tres dense (ou D; ~ s), similaire a un télescope
segmenté. Dans le cas d’'un interférometre dilué (ou D; << s), la densification est nécessaire.

La densification de pupille semble plus avantageuse que la densification d'image, car elle permet une
densification maximale optimale, contrairement au mode IRAN qui ne densifie que de moitié (Lardiere,
2007). De plus, le mode DP semble plus facile a mettre en oeuvre (Patru, 2007) (Sect. 9.2.3). Il faut
rapprocher les faisceaux jusqu’'a les rendre quasi-tangents. En mode IRAN, il faut superposer les faisceaux
avec un léger tilt (franges de coin d'air). Le probleme est que cet angle est tres petit. Pour bien superposer
les faisceaux collimatés, il faut soit recourir a un systéme utilisant des lames séparatrices, soit avoir des
profondeurs focales de plusieurs metres, soit faire des études de R&T spécifiques. Notons aussi qu'il faut
utiliser des télescopes a miroir hors-axe, pour éviter le probleme de I'obstruction centrale qui apparait dans
I'ilmage IRAN.

La densification monomodale utilise en plus les propriétés de filtrage spatial des fibres monomodes ou
des optiques intégrées. Le filtrage monomodal optimise la qualité de la FEP. Il a des implications a la fois sur
les propriétés de I'image densifiée, sur les spécifications techniques du recombinateur et sur les performances
utimes de I'hypertélescope. La densification monomodale est abordée en détail dans la partie Il

La densification temporelle est une alternative a priori équivalente a la densification spatiale (Reynaud,
2007). Rappelons que dans le cas d’une recombinaison spatiale (ou multi-axiale), la modulation de phase
provient de la variation du chemin optique sur le champ d’imagerie. La DDM augmente a mesure qu’on
s'éloigne de I'axe (tilt des faisceaux croissant). En densification temporelle, la modulation de phase liée
a la position hors-axe est générée par une modulation du chemin optique. Autrement dit, la densification
temporelle fournit la méme image densifiée, mais point par point, en scannant I'image. Elle est a priori plus
proche du mode IRAN, car elle n'est pas limitée par les effets de I'enveloppe de diffraction. Ce nouveau
concept de densification temporelle est a I'étude au laboratoire XLIM, ol un banc d'imagerie spécifique est
en cours d'intégration. Je n'en parle pas davantage dans la thése, mais une comparaison des performances
et des applications est a faire entre un densifieur spatial et un densifieur temporel.

6.2.2 Une densification variable

Une densification variable est préconisée dans certains cas :

e pour mieux restituer la photométrie du contour de I'objet quand celui-ci s'étend jusqu'au bord du champ
propre ; une densification partielle a i,q./2 est préférable pour uniformiser la photométrie centre a
bord sur tout le champ propre (ou autre alternative, reconsidérer le mode IRAN).

e pour étendre le champ d'imagerie au dela du champ propre dans le cas d'objet " pauvres” (i.e. un amas
de quelques étoiles).

e pour faciliter la déconvolution en enregistrant un jeu d'images a différents niveaux de densification
(voir Sect. 5.3.3).

e pour s'adapter a la pupille d'entrée variable en mode super-synthése (voir ci-aprés Sect. 6.4).

6.2.3 Le point dur : le cophasage

Les instruments de nouvelles génération exigent bien souvent des spécifications sur le cophasage meilleures
que A\, voire A/10 (voir par exemple au VLTI, MATISSE (Lopez, 2006), VSI(Malbet, 2006)). Les lignes a
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retard dans |'air des grands réseaux sont maintenant prévues avec des systemes métrologiques de grande
précision (voir au VLTI, PRIMA (Delplancke, 2006)), méme si les difficultés techniques restent de mise, en
particulier a cause des vibrations mécaniques. Des premiers tests ont été validés sur le ciel (Hummel, 2003),
qui ont permis d'améliorer significativement la précision sur les mesures de visibilité, en gagnant un facteur
10 sur le temps de pose longue. On peut donc espérer disposer bientdt de systemes efficaces, qui cophasent
les faisceaux a une fraction de longueur d’onde.

De nouveaux concepts sont a I'étude pour asservir le cophasage des grands réseaux a une précision
meilleure que A/10. Une condition indispensable est d'avoir réduit en amont les pistons différentiels a moins
d'une longueur d'onde. Il existe plusieurs types de senseur de DDM en recombinaison multi-axial (Pedretti,
1999; Martinache, 2004; Borkowski, 2004; Cassaing, 2006).

e L'extraction de la phase (" phase retrieval”) mesure les principaux modes d'intérét en analysant uni-
quement I'image au plan focal (Baron, 2005). Cependant, cette méthode ne s'applique que sur la FEP
et pour un réseau non redondant.

e La diversité de phase (" phase diversity” ) accede a I'information manquante sur la phase en analysant
deux images, I'une dans le plan focal et I'autre dans un plan extra-focal dont on connaft le déphasage
(Cassaing, 2006). Cette méthode s’applique non seulement sur la FEP, mais aussi dans certains cas
sur des objets complexes.

e La méthode des speckles dispersés détermine les pistons différentiels a partir d’'une analyse multi-
spectrale de la figure de speckle, i.e. I'image (Martinache, 2004; Borkowski, 2004). On obtient un
cube de données (z,y,1/\) qui est analysé par une transformée de Fourier tri-dimensionnelle. Il en sort
un nouveau cube de données (u,v, DDM) qui fournit les valeurs de pistons pour chacune des bases
du réseau.

Le cophasage peut se faire soit sur I'étoile de science, soit sur une étoile de référence. La premiere
solution est la plus simple a mettre en oeuvre, car les images enregistrées par la CCD servent a la fois pour
I'asservissement et pour la science. Par contre, elle pose des difficultés sur les algorithmes de cophasage si
la source est trop complexe. La deuxieme solution fait appel a la technique de double champ, ou imagerie
par référence de phase (Lane, 1999; Delplancke, 2006), qui observe simultanément les 2 étoiles.

Cela dit, le cophasage reste le principal point dur, qui dépend avant tout des performances en métrologie de
I'interférometre en amont du recombinateur. Un mode d’imagerie speckle permet de relacher les contraintes
de cophasage, tout en bénéficiant du gain en sensibilité apporté par la densification.

Notons que les spécifications de cophasage deviennent encore plus drastiques pour les applications a haute
dynamique (ITHD). D'ou I'intérét de trouver des sites d'observations de tres bonne qualité, ou d’envisager
un interférometre en Antarctique ou dans l'espace. L'objectif est de limiter au mieux la turbulence haute
fréquence, afin de faciliter le cophasage en temps réel.

6.3 Quel hypertélescope pour quel objet ?

La figure 6.1 établit des liens entre I'objet étudié et I'instrument d’observation. Un objet astrophysique est
caractérisé par ses dimensions, sa complexité et sa brillance. De ces parameétres découlent les spécifications
techniques requises d'un hypertélescope.

Les dimensions principales de I'objet sont définies par sa taille maximale (ou son diameétre externe) et par
le plus petit resel d’intérét dans I'image. La taille de I'objet ne doit pas excéder le diametre du champ propre,
ce qui conditionne la base minimale du réseau (CLF = \/s). Le plus petit resel correspond au pouvoir de
résolution souhaité, qui impose la plus grande base du réseau (resel = \/Bj,q,). On peut alors exprimé le
champ propre en nombre de resels (CLF = Bya./S).

La complexité de I'objet est fonction du nombre de resels significatifs a voir, ou plus exactement du
nombre de resels de différentes tailles pour couvrir les motifs d'intéréts de I'objets. La limite de crowding
nous dit que ce nombre de resels ne peut dépasser le nombre de télescopes au carré (Nyesers < N%). L'autre
aspect a considérer est la gamme de résolution intéressante de I'objet sur I'intervalle [A\/Byaz, A/s], que I'on
relie a la couverture des fréquences spatiales échantillonnées dans le plan (u,v) sur l'intervalle [s/X, Bpaz/Al.
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Fig. 6.1 — Parametres instrumentaux de |'hypertélescope vs parametres astrophysiques de I'objet observé.

Faut-il privilégier plltot les hautes ou les basses fréquences 7 Ceci dépend avant tout de la physique que I'on
étudie, et donc des objectifs astrophysiques.

La brillance de I'objet concerne a la fois le contraste et la magnitude de I'objet. Le contraste de I'objet
est défini comme la différence photométrique entre le motif le plus brillant et le motif le moins brillant de
I'objet. Si I'objet est trés contrasté, il faut de la dynamique, qui est fonction nous I'avons vu de la géométrie
du réseau (maximiser le taux de remplissage de la pupille densifiée). La magnitude apparente de I'objet est
définie comme le flux effectivement recu sur Terre. Elle conditionne la magnitude limite que doit atteindre
I'interférometre, ou autrement dit |a sensibilité requise. La sensibilité ultime d'un interféromeétre dépend de
nombreux parametres, comme la surface collectrice du réseau (nombre et diametre des ouvertures), le taux
de transmission lors du transport des faisceaux, ou encore le mode de recombinaison.

La facon de recombiner les faisceaux ni n'ajoute ni n'enléve de I'information, mais conditionne la sensibilité
ultime. C'est le seul parametre instrumental précédemment cité qui dépend du recombinateur. Tous les autres
parametres sont fonction avant tout de la pupille d'entrée, qui préleve I'information sur le ciel. Le premier
moyen pour gagner en sensibilité est d'intégrer le flux en pose longue, mais il faut alors cophaser les faisceaux
pour ne pas perdre I'information spatiale. Le deuxieme moyen, si les faisceaux sont cophasés, est de réduire
le support d'information de la figure d'interférence, ce que fait justement la densification. Elle optimise la
quantité de flux par resel, en concentrant tout le flux la ou il faut. En pratique, on parlera de flux instantané
par pixel du capteur CCD, qui tient compte du facteur d'échantillonnage du signal. On cherche a avoir
suffisamment de flux sur chaque pixel CCD pour travailler au milieu de la dynamique du détecteur.

6.4 Les protocoles d’observation

6.4.1 Application a la super-synthése

La technique de super-synthese d'ouverture enrichit la couverture du plan (u,v), ce qui a un grand intérét
si le nombre d'ouvertures reste petit. Pour cela, il faut soit déplacer les télescopes grace a un réseau mobile,
soit utiliser la rotation terrestre. Comme il faut maintenir I'homothétie entrée/sortie des positions relatives
des faisceaux et que la pupille se déforme, le facteur de densification maximal dépend de la position de I'objet
sur le ciel (Lardiere, 2003). Il faut donc un recombinateur a densification variable.

On obtient comme données une série d'images instantanées de I'objet dont I'échantillonnage en fréquences
spatiales varie au cours du temps (tout comme en synthése d'ouverture). On ne peut pas sommer directement
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les images qui sont par nature incohérentes.

Le projet LBT est un imageur Fizeau a 2 télescopes qui effectue de la super-synthese d'ouverture
(équivalent a un 20m). Il est proposé de reconstruire I'image par une "somme” d'images directes déconvoluées
(Carbillet, 2002). La méme idée peut étre appliquée aux hypertélescopes.

6.4.2 Application au mosaicing

La technique de mosaicing élargit le champ d'imagerie au dela du diamétre du champ propre. Le principe
est de juxtaposer plusieurs champ d'imagerie direct (DIF) les uns a coté des autres, de largeur égale au
champ propre. Les DIF sont enregistrés I'un aprés |'autre en scannant I'objet, de sorte a obtenir une mosaique
d'images cbte-a-cote. Pour cela, il faut dépointer la direction de visée de I'instrument de DIF en DIF. Pour
étre efficace, la technique de mosaicing requiert un systeme d’'imagerie par référence de phase (Lane, 1999;
Delplancke, 2006). Une source hors-axe peut étre centrée dans le champ d’'imagerie direct en générant de
faibles variations de pistons différentiels avec les lignes a retard. C'est une maniére indirecte d'étendre le
champ d'imagerie (Lardiere, 2004b).

Cette technique ne s’applique a priori que sur des objets pauvres en resel, type étoiles multiples. Pour ima-
ger une surface stellaire, on est sérieusement limité par les effets de repliement de champ. C’est une limitation
importante, qui montre que I'imagerie d'objets étendus en interférométrie reste un probleme difficile.

6.5 Les instruments de science

6.5.1 Application a I'imagerie grand champ

Pour obtenir instantanément une image grand-champ, il faut recourir a la technique d'imagerie multi-
champs, qui enregistre simultanément plusieurs DIF. Des portions de champs de largeur \/D; sont prélevés
au niveau du foyer de chaque ouverture. Les champs spatialement cohérents sont recombinés ensemble au
niveau du recombinateur, ce qui fournit un ensemble de sous-images de la largeur du DIF. L'ensemble des
DIF mis cote a cote forment une image grand champ.

En mode densifié, I'idée est d'utiliser un réseau de densifieurs de pupille espacés de A/ D; (Lardiére, 2004b).
L'optique intégrée est intéressante pour concevoir un réseau miniature de lunettes galiléennes inversées.
Guyon (2002c) propose un concept multi-champ fibré avec des fibres monomodes. La fibre limite aussi la
taille du domaine de cohérence a A/D;, donc elle n’est pas limitative en terme de champ. L'idée est de paver
le plan focal de chaque ouverture avec une matrice de fibres. N domaines cohérents sont couplés dans N
fibres au niveau de chaque ouverture. L'image grand champ est formée de N DIF résultant chacun de la
combinaison densifiée de N fibres, avec une fibre provenant de chaque télescope (Lardiére, 2005).

6.5.2 Application a la spectro-interférométrie

Un montage de type Courtes fournit simultanément plusieurs cartes de brillance multi-chromatiques.
L'idée est d'avoir plusieurs images densifiées a bandes larges (dans le continuum) et bandes étroites (dans
une raie spectrale). On obtient ainsi des informations sur la distribution spatiale des éléments chimiques.

Un montage de type "resel dispersé” (équivalent de franges dispersées a 2 télescopes) effectue une
dispersion spectrale de I'image point par point (i.e. resel par resel). Il fournit un spectre en longueur d'onde
d'un point précis de I'objet sur une étendue de I'ordre du resel.

On peut par exemple prévoir une fente de largeur 1resel, qui ne laisse passer la lumiére de I'objet que
dans une direction. Le signal est dispersé par un spectrometre dans I'autre direction. En balladant la fente
d'un bout a I'autre de I'objet, on reconstruit ainsi le cube de données (x,y, \) de I'objet.

Pour disposer de toute cette information en un seul cliché, il faut recourir a un spectrometre a intégrale
de champ. Il existe déja des instruments en optiques classiques sur les télescopes monolithiques. On peut
aussi étudier des solutions avec des guides d'onde, en placant par exemple au foyer densifié une matrice de
fibres monomodes dont les fibres sont accolés les uns aux autres. Chaque fibre préléve une fraction du champ
d'imagerie (de la largeur d’un resel), dont la lumiere est dispersée séparément des autres fibres.
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6.5.3 Application a la coronographie

La densification associée a la coronographie offre des possibilités trés intéressantes en imagerie a tres
haute dynamique (ITHD), en particulier pour la détection directe d'exoplanetes ou I'imagerie des environne-
ments stellaires.

La lumiere de I'étoile sur I'axe est focalisée sur un masque coronographique placé au foyer densifié. Pour
bien faire, on choisit une configuration de sortie compacte (taux de remplissage proche de 1) et redondante,
ce qui a pour effet de maximiser le flux dans le pic central. Les propriétés d'une image densifiée couplées
aux techniques d'apodisation (Aime, 2003a) permettent une extinction quasi-totale de I'étoile. Notons que,
puisque la configuration de sortie reste fixe, I'utilisation d'optiques intégrées s'avere adéquate et offre une
meilleure stabilité de I'intrument (Malbet, 1999). Cette reconfiguration non-homothétique casse la relation de
convolution mais tous les photons résiduels de la planete apparaissent dans I'image et peuvent étre analysés
par un spectrographe. Le niveau de cophasage est par contre beaucoup plus sévére qu'en imagerie classique
d'un facteur 10 au moins, soit un cophasage typiquement meilleur que A\/100 (Lardiere, 2005). Pour de
plus amples détails, je renvoie a la section 7.2, qui présente le concept d'un mode coronographique au VLTI
(Lardiere, 2005).

D'autres concepts instrumentaux sont proposés sur les grands réseaux (Labeyrie, 2002; Lardiere, 2004a).
Une étude comparative est a faire pour choisir le type de coronographe le plus approprié a la densification :
coronographe a masque de phase (Roddier, 1997), coronographe interférentiel achromatique (Baudoz, 2000)
ou coronographe 4 quadrants (Rouan, 2000). Labeyrie (2002) propose aussi un coronographe multi-étage
pour la détection d'exo-Terres. Guyon (2002b) propose encore un montage qui rétablit I'invariance par
translation sur tout le champ couplé. Il consiste a densifier la pupille, former une image densifiée au foyer ou
se trouve un coronographe a masque de phase, re-diluer la pupille comme en entrée, puis ré-imager en un
2eme foyer ol se trouve le détecteur.
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Troisieme partie

Approche instrumentale sur le banc
d’imagerie SIRIUS
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Chapitre 7

Cadre général et orientations

7.1 Les premiers bancs en mode hypertélescope

Le principe des hypertélescopes a d'abord été verifié sur le ciel par un démonstrateur a échelle réduite
utilisant un grand nombre de sous-pupilles sur un réseau périodique (Pedretti 2000, 2003). Puis un deuxieme
montage amélioré, constitué de deux trames de micro-lentilles convergentes, a donné les premiers résultats
probants sur le ciel en résolvant les deux composantes de I'étoile binaire Castor (Gillet, 2003). 78 sous-
ouvertures de 1mm de diametre sont réparties sur une trame carrée de 10cm de large. Il a été démontré lors
de cette expérience qu'il vaut mieux effectuer une densification " positive” en combinant une trame divergente
puis convergente, ce qui fournit un champ d'imagerie directe plus grand. Les faibles dimensions de la pupille
d'entrée ont permis de se dispenser d'une optique adaptative.

Comme le cophasage est I'un des principaux points durs énoncé pour les hypertélescopes, I'Observatoire
de la Cote d'Azur (OCA) s'est engagé dans la réalisation d'un nouveau banc de test capable de cophaser
les faisceaux, afin de rendre le banc opérationnel pour des observations sur le ciel avec un grand télescope.
Une réflexion a été menée sur les choix technologiques et le recours a un filtrage spatial monomodal s'est
rapidement imposé, comme nous allons le voir.

7.2 Un imageur direct au VLTI?

7.2.1 Des instruments focaux de nouvelles générations au VLTI

Des études conceptuelles ont été engagées pour définir les instruments focaux de deuxieme génération
du VLTI aux environs de 2010. Ces études s'inscrivent dans le cadre du projet européen OPTICON! et
participent au groupe de travail du JRA4/WP1.1. C'est dans ce contexte que nous avons commencé le
développement du banc SIRIUS, dont I'un des premiers objectifs a été de préparer les études de faisabilité
du programme VIDA, dont le Pl est Olivier Lardiere.

Le projet VIDA a été soumis par I'OCA et le LISE au workshop de I'ESO d'Avril 2005. Parmi I'ensemble
des instruments proposés, trois concepts ont été retenus par 'ESO en poursuivant des études de phase A.
MATISSE? et VSI3 sont des spectro-imageurs a synthese d'ouverture capables de recombiner respectivement
4 et 8 faisceaux. VITRUV est basé sur un concept d'optique intégrée. GRAVITY permet quant a lui de faire
de I'astrométrie différentielle et de I'imagerie par référence de phase (Rabien, 2006). GRAVITY atteindrait
une meilleure précision que PRIMA (Delplancke, 2006). Ces 3 instruments focaux de deuxieme génération
travaillent dans I'infrarouge.

L'ESO continue a soutenir la proposition VIDA, non pas comme un instrument complet, mais comme
un module optionnel de VITRUV. L'idée est d'insérer un densifieur de pupille a fibres optiques associé a un
coronographe et d'utiliser le spectrometre de VSI en sortie.

!OPTICON : Optical Infrared Coordination Network for Astronomy (http ://eii-jra4.ujf-grenoble fr/)
2MATISSE : nom de baptéme APRES-MIDI
3VSI : nom de baptéme VITRUV
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Fig. 7.1 — Schéma de principe du recombinateur VIDA (Lardiére, 2005).
Un densifieur de pupille a fibres optiques réarrange d'abord la pupille. Le cophasage est assuré par I'instrument
PRIMA du VLTI et par un senseur de franges internes pour atteindre une correction fine a A\/120. Aprés
densification et apodisation de la pupille de sortie, un coronographe fournit une extinction efficace de I'étoile.
Un systéeme interne de lignes a retard effectue un pointage hors-axe sur les photons résiduels de |I'exo-planéte.
Ces photons sont ensuite envoyés vers un spectrometre.

7.2.2 Principe de VIDA

VIDA est un instrument d'imagerie directe basé sur un recombinateur de faisceau a pupille densifiée
(Lardiere 2002, 2004a, 2004b, 2005). Il combine a la fois un mode imageur et un mode coronographique. |l
nécessite un cophasage a A/10 pour I'imagerie classique et a A/120 pour la coronographie (Lardiere, 2004a).
L'objectif est de produire une imagerie directe instantanée en interférométrie optique a haute résolution
(spatiale, spectrale et temporelle) et a haute sensibilité et dynamique d'objets compacts dans le visible et le
proche infrarouge. Le principe général est décrit par la figure 7.1.

VIDA est vu comme un précurseur pour les projets futurs d’hypertélescopes au sol ou dans |'espace. Le
but est d'appliquer le principe de la densification, initialement prévu pour un grand réseau de télescopes, avec
seulement un nombre restreint de sous-pupilles comme dans le cas du VLTI. Les 4 UTs sont sur une position
fixe tandis que les 4 ATs prévus peuvent étre positionnées sur 30 stations distinctes mais avec quelques
contraintes spécifiques (Glindemann, 2002). 6 lignes a retard ont été fabriquées initialement, n’autorisant
que la recombinaison de 6 télescopes, mais une extension a 8 télescopes reste envisagée.

Le nombre limité de sous-ouvertures du VLTI empéche d'avoir une bonne couverture du plan (u,v), avec
seulement 12 resels pour les 4 UTs, 30 resels pour 6 ouvertures et 56 resels pour 8 ouvertures (Fig 7.2).
C’'est pourquoi le mode imageur de VIDA est principalement dédiée a des objets relativement simples. Les
cas scientifiques les plus accessibles et qui apportent une valeur ajoutée par rapport aux techniques clas-
siques sont principalement I'étude des binaires sérrées (séparation angulaire de I'ordre de quelques mas) et la
modélisation de structures de surfaces stellaires en produisant des images spectralement résolues. L'étroitesse
du champ d’'imagerie (direct) n'est pas critique pour la détection directe d'exoplanétes avec le mode corono-
graphique si le compagnon est proche. Dans ce cas, on privilégie la dynamique en cassant I'homothétie avec
une configuration compacte et redondante en sortie. Cette technique s’avere étre plus efficace que la coro-
nographique classique ou I'interférométrie annulante (Lardiere, 2004a) avec des spécifications en cophasage
similaires.
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Fig. 7.2 — Couverture du plan (u,v) du VLTI.
Configuration a 4 UTs (gauche) et configuration a 8 télescopes en adjoignant 4 autres ATs (droite). Cas
d'une étoile a 457 de déclinaison pour une heure de temps d’intégration et en tenant compte de la taille des
ouvertures.

7.2.3 La densification hétérogéne

Afin d'optimiser le potentiel d’'imagerie de VIDA, une recombinaison a 8 télescopes est proposée en
associant les 4 UTs de 8.2m de diamétre avec les 4 ATs de 1.8m de diameétre sur les positions Al, D2, I1 et
MO. Cette configuration est adaptée a I'imagerie et correspond au meilleur compromis champ-dynamique. Ce
concept original de la densification hétérogéne autorise I'imagerie directe avec des ouvertures de diametres
différents (Labeyrie, 2004; Lardiere, 2004b). Le facteur de densification maximum est contraint par la plus
petite base des UTs et vaut yyr = 5.7. Cependant, avec ce facteur, la densification des ATs n’est pas
optimale. Puisque le champ d’entrée des ATs est plus grand que celui des UTs, il est possible d’augmenter le
facteur de densification des ATs, sans réduire le champ d'imagerie direct (DIF) mais avec un gain en qualité
de I'image.

Pour avoir le méme champ, il faut densifier plus les ATs, de sorte a avoir le méme diametre pour
toutes les sous pupilles de sortie (d, a7 = d, yr), ce qui donne un facteur de densification des ATs de
YAT = YWT g di ur — 96, De cette maniere, dans I’ image, les enveloppes des UTs et des ATs sont égalisées et
toute Ia Iumlere des ATs est concentrée dans le DIF des UTs. Le maximum de densification est alors limité
par la plus petite base des 2 ATs localisés sur les stations Al et D2, ce qui donne en pratique vy = 5.5
et yar = 24.7. L'intensification est plus grande pour les ATs, ce qui compense exactement la différence de
flux, les ATs collectant 20 fois moins de flux que les UTs. On égalise ainsi la sensibilité et le DIF de tous les
télescopes quels que soient leurs diametres (Fig. 7.3).

Par contre, il y a risque de saturation de champ, car le champ couplé des ATs est trés grand, 5 fois plus
large que celui des UTs (Sect. 4.3.3). Si une source hors du champ propre se trouve dans le champ couplé
des ATs et hors du champ couplé des UTs, elle est vue par les ATs sans étre vue par les UTs. Cette source
va polluer I'image et biaiser la source d'intérét. Ainsi, une densification hétérogene est optimale s'il n’y a pas
de sources parasites dans le champ couplé de la plus petite ouverture.

129



Hypertelescope mode Hypertelescope mode

Fizeau mode 4 UTs 4UTs+4 ATs
4 UTs Homogeneous pupil Heterogeneous pupil
densification densification

s ®

1 5.67 UT: 5.67, AT:25.83

Fig. 7.3 — Principe de la densification hétérogéne au VLTI
Cas d'une étoile binaire de séparation 1mas. De gauche a droite : Fizeau, densification homogéne a 4 UTs,
densification hétérogéne a 4 UTs et 4 ATs.

7.3 Vers des hypertélescopes au sol ou dans I’espace

Les hypertélescopes constituent un nouveau concept de recombinaison tout en un, qui devient nécessaire
avec les futurs grands réseaux, ou le grand nombre de télescopes est un parameétre critique. Les hy-
pertélescopes sont bel et bien une solution d'avenir, mais il reste encore du chemin a parcourir. Car qui
dit nouveaux concepts dit nouvelles études concernant les aspects techniques. Plusieurs questions restent
ouvertes, a la fois sur I'infrastructure du réseau, sur le recombinateur, sur le cophaseur, ou sur le type d'ins-
trument scientifique pouvant étre installé au foyer densifié. Pour toutes ces raisons, des études a plus long
terme sont lancées pour définir les propriétés et les besoins des futurs hypertélescopes optiques.

L'OCA est impliqué dans le projet au sol CARLINA proposé par Labeyrie (2003), qui est un réseau dilué
a grand nombre d'ouvertures, sans ligne a retard. Les sous-ouvertures sont disposées sur une grande spheére,
comme par exemple le fond d'un volcan. Un instrument densifieur, suspendu par un ballon, est placé au foyer
de I'interférometre. Les premiers tests a 2 et a 3 miroirs ont été effectués a I'OHP (Le Coroller, 2004). Il
est prévu d'installer un prototype sur le site de Calern (OCA) dans une dolline.

Des missions d'interférometrie optique sont aussi envisagées dans I'espace. Le CNES et I'ESA* menent
une prospective sur les vols de satellites en formation et s’intéressent aux nouveaux concepts émergents en
interférométrie. Une réflexion est menée pour définir des projets tels que PEGASE (2012) destiné principa-
lement a I'étude de jupiters chauds, et DARWIN (2020-2025) dédié aux exo-Terres. Les phases d’'études
préliminaires ont montré la nécessité d’'un mode nulleur pour la caractérisation spectroscopique des exo-
planetes et I'intérét d’un mode imageur pour des objets complexes comme les disques proto-planétaires et
les noyaux actifs de galaxies. Combiner ces deux modes sur une méme mission spatiale lui conférerait un
atout majeur en terme de capacité scientifique. Toutes ces idées peuvent ensuite étre extrapolées aux futurs
hypertélescopes spatiaux, avec des projets encore plus ambitieux comme LUCIOLA (Labeyrie, 1997).

*ESA : European Space Agency (www.esa.int)
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7.4 Objectifs du banc SIRIUS

Le banc de test SIRIUS (Systeme Interférométrique de Recombinaison pour I'lmagerie sur I'Univers
Stellaire) permet d'étudier les modes de recombinaison en interférométrie destinés a I'imagerie. Il vise a
comparer les performances en restitution image vs objet obtenues :

- en synthése d'ouverture,

- en imagerie directe Fizeau,

- en imagerie directe densifiée.

Le logiciel d'analyse des images SIRIUS est le module de sortie du logiciel de simulation global. La
confrontation simulation/expérience est la clé de ce travail d'analyse.

Plusieurs modes de recombinaison sont prévus :

- le mode Fizeau, en recombinant directement les faisceaux,

- le mode densifieur, en densifiant la pupille avec un module fibré,

- le mode coronographique, en placant un coronographe au foyer densifié,

- le mode spectro-interférométrique, avec un spectrometre a intégrale de champ au foyer densifié.

Le mode syntheése d’ouverture est réalisé simultanément avec les 2 premiers modes en recombinaison
multi-axiale. Les 2 derniers modes n’ont pas été traités pendant la thése. Des études de R& T sont nécessaires
(voir perspectives Partie 10.3.6).

Le banc SIRIUS a pour vocation d'étudier les spécifications techniques requises d’un densifieur fibré, en
développant un concept d'imageur a 8 fibres optiques et un concept de cophaseur fibré.

Le banc SIRIUS permet en outre de développer et tester des algorithmes d’'analyse d'images :

- reconstruction d'image par synthése d'ouverture,
- traitement et déconvolution d'images directes (Fizeau ou densifiée).
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Chapitre 8

Phase | : Le mode d’imagerie Fizeau

. D
Visible _ - N
(600nm) T N = ! Image
v ' Masque
¢ > A 4 Fizeau X
ums Yl—»Z
ur2 o °
» UT4
uT1

Front d'onde

Fig. 8.1 — Schéma de principe de SIRIUS en mode Fizeau.

Une source fibrée est couplée a un filtre spatial représentant I'objet astrophysique étudié. La lumiére sortante
est collimatée en un faisceau parallele de 70mm de diametre. Ce faisceau est séparé en deux via une lame
séparatrice, 10% du flux étant transmis vers la voie analyse et 90% étant réfléchi vers la voie imagerie. Coté
analyse, le faisceau est focalisé sur I'ASO, placé en aval du foyer, pour ajuster le diamétre du faisceau a la
taille du capteur (12 % 12mm?). Coté imagerie, le faisceau passe par un masque multi-pupilles qui reproduit
différentes configurations du réseau. Puis un systéeme de focalisation recombine les faisceaux sur la caméra
CCD. Ce montage permet de corréler les pistons différentiels entre faisceaux avec les dégradations observées
dans I'image directe.

8.1 Description du montage

Quand j'ai débuté la these, la table optique campait seule au milieu du nouveau laboratoire d'optique de
Grasse fraichement repeint entre collegues. Des études numériques et optiques ont été menées pour spécifier
et dimensionner le banc. La premiere étape a été la réalisation compléte du montage Fizeau (Fig. 8.1), ou
J'ai défini les éléments optiques et dessiné bon nombre de croquis et dessins techniques. J'ai été aidé de Alain
Spang, opticien, pour la conception et les procédures d’alignement. J'ai également co-encadré un stagiaire,
Steven Aime!, pendant la phase d’intégration.

1SupOptique de Paris
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Fig. 8.2 — Source blanche fibrée.
La source blanche est couplée soit avec une fibre monomode (objet non résolu), soit a une fibre multimode
qui éclaire directement un filtre spatial (objet résolu). La longueur d'onde centrale (600nm) et la bande
spectrale (10, 40 et 80nm) sont sélectionnées a I'aide d'une série de filtres spectraux interférentiels. La
source blanche peut étre commutée avec une diode laser a 635nm.

8.1.1 Source lumineuse

Le systeme optique SIRIUS travaille dans le domaine du visible. La source de lumiére a fait I'objet de
plusieurs versions pour optimiser la puissance lumineuse. Une solution fibrée a été retenue (Fig. 8.2).

Le systeme optique dédié a I'imagerie doit étre aussi achromatique que possible pour pouvoir analyser les
aberrations spectrales liées a la densification. Une simulation (sous ZEMAX) dans le cas Fizeau montre que
pour que le systeme ne soit limité que par la diffraction, la bande spectrale d’utilisation doit rester inférieure a
80nm. Le critére dit que les rayons lumineux polychromatiques doivent tomber a I'intérieur de la tache d'Airy
du montage Fizeau, soit un champ de 2.44\ Fy /D = 83pum avec A = 600nm, Fy = 4m et Dy, = T0mm.

8.1.2 Objets

Les objets étudiés sur le banc se limitent a des cas simples d’observation. Il a été étudié une étoile
ponctuelle (FEP), des disques uniformes partiellement résolus et une binaire avec différents rapports pho-
tométriques.

L'objet est non résolu par les sous-ouvertures et est partiellement (ou completement) résolu par les bases
B,, de l'interférometre si :

Ao Dopjet < 1.22 ’\F <

i mazx A

1.22 (8.1)

Ce qui donne 10um < Dgpjer < 200pum, avec A = 0.6um, F. = 1200mm, et B; pmae = 7T0mm (voir
annexe A.1).

Les disques uniformes de différents diametres sont reproduits grace a des trous spatiaux de 5, 10, 20, 30
et 50 de diametre.

8.1.3 Masque pupillaire

Un masque multi-pupilles est percé de plusieurs trous dont les tailles et les positions reproduisent un
réseau interférométrique allant jusqu'a 8 télescopes (Fig. 8.3). L'entrée est donc équivalente a un télescope
monolithique avec un masque Fizeau.
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Fig. 8.3 — Masque Fizeau.
La disposition et le diameétre des sous-pupilles reproduisent a I'échelle 1 : 3000 la configuration du VLTI
a 4 UTs et 4 ATs pour une étoile au zénith. Les diametres d'entrée des UTs et des ATs correspondent
respectivement a 2.7mm et 0.6mm. Plusieurs masques reproduisent d'autres types de configurations a 8
faisceaux de 4mm de diameétre. En premier plan est visible le masque de calibration photométrique (voir
Sect. 8.2.3).

Plusieurs configurations sont prévues en entrée, qui s’inscrivent dans la pupille d'entrée de SIRIUS de
70mm de diameétre. Ce parametre a été choisi pour s'adapter a terme aux caractéristiques du foyer coudé
du télescope MEO (Métrologie Optique), le télescope de 1.5m de diametre a Calern.

8.1.4 Systéme imageur

Les faisceaux collimatés sont focalisés sur une caméra CCD SONY dont la fréquence d'acquisition atteint
50Hz (Tab. 8.1). On enregistre en pratique une séquence de plusieurs images (50 par défaut) en choisissant
le temps de pose (jusqu'a 250ms). Un mode pose longue permet d'intégrer un grand nombre d’'images.

Afin d'avoir un échantillonnage suffisant de I'image sur la CCD, la condition de Shannon implique d'avoir
au moins 2 pixels par resel. La focale nécessaire vérifie :

Di max

Ce qui donne : Fy > 1.94m, avec A = 8.3um la taille d'un pixel CCD. En pratique, I'échantillonnage
est fixé a au moins 3 fois Shannon pour ne pas biaiser I'information haute résolution. La focale moyenne est
fixée par la suite a Fy = 6m. On utilise un systeme de focalisation a rallonge optique (Fig. 8.4).

8.1.5 Analyseur de surface d’onde (ASQO)

On utilise un analyseur de surface d’onde (ASQO) de type Shack-Hartmann de chez Imagine Optic (Fig
8.5). Une reconstruction modale approxime le front d'onde a I’aide de polynémes de Zernike afin de déterminer
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Fig. 8.4 — Caméra CCD avec le systeme de focalisation en arriére plan.
Le systeme de focalisation a focale variable est composé d'un doublet de focale Fr; = 500mm et d'un
Fy1Fpo .
FitFs—d < 0, avec d la distance entre le

doublet et I'oculaire. L'encombrement entre le doublet d'entrée et la CCD reste inférieur au meétre pour une
focale effective de plusieurs metres. Le grandissement, égal a G = Fy/F,, est compris entre 1 a 10.

oculaire de focale F'yg = 10mm. La focale équivalente vaut Fy =

Caméra CCD SONY XC-HR300

Nombre de pixels 764 x 574
Taille d'un pixel 8.3um * 8.3um
Surface de détection effective 6.4mm * 4.8mm
Niveaux de gris 256
Temps de pose d'une image 2us a 250ms
Fréquence d'acquisition maximal 50H z

Tab. 8.1 — Caractéristiques principales de la caméra CCD SONY XC-HR300.

les défauts de premiers ordres correspondant aux basses fréquences spatiales : basculement globale du front
d'onde (ou tip-tilt), courbure (ou focus), astigmatisme, coma et ordres supérieurs.

Dans le cas d'un interférometre, les aberrations différentielles entre les télescopes sont définies comme
la différence entre I'amplitude d'un mode sur une sous-pupille et I'amplitude du méme mode sur une autre
sous-pupille. Le mode d'ordre O est le piston différentiel entre les télescopes, correspondant a la différence
de chemin optique entre les faisceaux. Le mode d’ordre 1 correspond au basculement différentiel entre les
télescopes. Etant donné la faible dimension d'une sous-pupille, on néglige les aberrations des télescopes
individuels. De plus, le montage SIRIUS est tel que I'ASO est limité en échantillonnage, avec environ 9 pixels
pour une sous-pupille. On consideére la valeur moyenne des pixels et on ne mesure que les pistons différentiels
entre les sous-pupilles. Les basculements différentiels entre les faisceaux ne sont pas mesurés par I’ASO, mais
sont vus par la CCD. lls se traduisent par une mauvaise superposition des taches au foyer (voir plus loin).

La reconstruction du front d’onde n'est possible que si la surface analysée est continue. La mesure du
front d'onde s'effectue donc sur la pupille pleine en entrée. Connaissant la disposition des sous-pupilles du
masque Fizeau en regard de la pupille d’analyse de I'’ASO (apres étalonnage, Sect. 8.2.4), on en déduit
les pistons différentiels entre les sous-pupilles. Le but est de corréler les déphasages mesurés par I'ASO en
entrée et les dégradations observées dans I'image enregistrée par la CCD en sortie. Cela nous renseigne sur
les spécifications requises pour le cophasage des faisceaux et sur le post-traitement a apporter pour calibrer
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Fig. 8.5 — Analyseur de surface d’onde ASO64 de chez Imagine Optic.

Analyseur de surface d’onde ASO64

Dimension de la pupille d’analyse 12 % 12mm?

Nombre de sous-pupilles pour I'analyse 64 x 64

Résolution spatiale (largeur d’une sous-pupille) 187.5um

Longueur d’onde de fonctionnement 350 — 1100nm

Fréquence d’'acquisition maximale 20H z (optimisation a 40H z)

Fréquence de traitement 2 a 10H z (selon config)

Temps d'intégration Réglage manuel

Ouverture numérique maximale N=3

Précision sur la mesure du front d’onde A/50 rms sans alignement du tilt
A/100 rms avec alignement du tilt

Sensibilité de mesure du tilt lurad rms

Sensibilité de mesure de la courbure 5.107*m~"! rms

Tab. 8.2 — Caractéristiques principales de I'analyseur de surface d’onde ASO64.

les données. Il ne s'agit plus de calibrer des visibilités ou des phases, mais d’interpréter les changements de
distribution d'intensité dans I'image directe.

L'ASO a une résolution de A/100 (spécification constructeur), soit 6nm de résolution a A = 600nm
(Tab. 8.2).

8.2 Réglages du systéeme

8.2.1 Procédure d’alignement

Le schéma d'implantation est donné en annexe A et la procédure d’'alignement est détaillée en annexe B.

Un laser d'alignement définit I'axe optique du systéme et sert a aligner successivement le miroir plan, la
lame séparatrice, les 3 doublets de collimation en entrée et de focalisation sur les voies imagerie et analyse,
ainsi que les diaphragmes et le masque Fizeau.

La source est ensuite collimatée en entrée avec une lunette autocollimatrice pour régler le focus. Le
positionnement de I'objet sur I'axe est obtenu en placant un miroir plan au foyer image (c6té CCD) et en
superposant I'image réfléchie au foyer objet de la source.
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La CCD est alignée avec le systeme de focalisation en jouant sur la position de I'oculaire et de la CCD
pour avoir le grandissement approprié. L'ASO est aligné de sorte que la pupille analysée éclaire le plus grand
nombre de micro-lentilles. Pour régler le tilt, I'angle d'incidence du faisceau est minimisé grace a un mode
d'alignement interne a I'ASO.

8.2.2 Calibration du bruit de fond

Afin de corriger proprement le bruit de fond, on mesure un Fond aprés chaque mesure de la CCD en
fermant I'obturateur devant la source. Le Fond est enregistré dans les mémes conditions que la mesure, avec
les mémes parametres d'acquisition de la CCD, i.e. le méme temps de pose. Un prétraitement de I'image
consiste a soustraire I'image du Fond a I'image mesurée :

Image corrigée = Image mesurée - Fond

8.2.3 Calibration photométrique

Le flux au niveau de chaque sous-pupille n'est pas le méme, ce qui affecte le contraste de I'image et
donc les mesures de visibilités en synthése d'ouverture. La calibration photométrique consiste a mesurer le
flux voie par voie.

Placé a coté du masque Fizeau, un masque de calibration photométrique motorisé laisse passer soit
tous les faisceaux pour enregistrer I'image, soit un seul faisceau pour mesurer sa photométrie. Une séquence
automatique enregistre successivement I'image interférométrique et les images photométriques.

On en déduit la photométrie différentielle entre voie et le facteur de calibration photométrique de la
visibilité correspondante (voir Eq. 8.7, Sect. 8.3).

8.2.4 Calibration de I'ASO
Repérage spatial des sous-pupilles sur I’ASO

Pour connattre le piston différentiel au niveau de chaque sous-pupille du masque Fizeau, il faut d’abord
repérer leur position correspondante dans le plan du senseur de I'ASO. Pour cela, la configuration du réseau
est reproduite dans un plan pupille du faisceau d’entrée collimaté, en amont de la lame séparatrice. On utilise
un masque Fizeau identique a celui de la voie imagerie, excepté que la configuration du réseau est inversée
(dii a la réflexion sur la lame séparatrice). Les trous des deux masques sont superposés en maximisant le
flux enregistré par la CCD. Il reste a enregistrer une image de référence avec I'ASQO, ou les positions des
sous-pupilles correspondent aux pixels éclairés de I'ASO. Ce masque de repérage des sous-pupilles est utilisé

a chaque nouveau réalignement de I’ASO.

Correction des défauts optiques du premier ordre

L'ASO mesure les défauts optiques du premier ordre et peut les corriger par le logiciel en temps réel.

Le basculement du front d’'onde est dii a un mauvais alignement de I'’ASO sur |'axe optique du systéme.
Pour corriger cet effet, I'ASO calcule la pente moyenne du front d’onde en ajustant (aux moindres carrés)
la carte du front d'onde avec un plan de la forme z = az + by + c.

Le défaut de focus mesuré par I'’ASO est di principalement au montage, ou la pupille est focalisée sur le
senseur de I'ASQO, ce qui induit une courbure du front d'onde. L’ASO calcule le défaut de focus en ajustant
(aux moindres carrés) la carte du front d'onde avec une parabole de la forme z = ax? 4 by? + cx + dy + e.

Mesures en différentiel des variations des pistons différentiels

Dans un premier temps, on effectue des mesures en différentiel, a savoir on compare chaque mesure
a une mesure de référence. On ne s’intéresse pas aux valeurs absolues de pistons différentiels, mais a leur
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variation d'une carte de front d'onde a une autre. Dans la pupille de référence, les aberrations sont dues aux
défauts optiques et aux erreurs d’alignement. Dans la pupille mesurée s'ajoutent a ces défauts les aberrations
dues a un changement de condition de mesure.

Lors de I'analyse, si on soustrait la pupille de référence a la pupille mesurée, la carte du front d'onde
obtenue permet de quantifier les variations différentielles du front d’onde indépendamment des défauts
intrinséques au systeme optique. Ceci permet de corriger tous les défauts du systeme. Comme le basculement
absolu du front d'onde est aussi corrigé, il suffit dans ce cas d'aligner grossierement I'’ASO avec une tolérance
de 37 sur I'angle d’incidence.

Mesures en absolu des pistons différentiels

La mesure en différentiel ne permet pas de connaitre les différences de chemins optiques entre faisceaux.
[l est nécessaire de corréler le front d'onde que I'on souhaite connaitre au niveau du masque Fizeau et le front
d’onde mesuré sur le senseur de I'ASO. Il faut tenir compte des défauts intrinséques aux éléments optiques
sur la voie analyse (lame séparatrice en transmission) et sur la voie imagerie (lame séparatrice en réflexion).
N'importe quelle aberration peut générer localement du piston sur le front d'onde et biaiser la mesure des
pistons différentiels entre sous-pupilles.

L’'idée est d’installer 'ASO soit en entrée sur la voie analyse pour les mesures, soit en sortie sur la voie
imagerie pour la calibration du front d'onde (annexe A). En sortie, I'ASO est monté en parallele avec la CCD
via un miroir de renvoi escamotable (placé a 457), en ayant retiré le masque Fizeau. La différence entre ces
deux fronts d'onde nous donne la carte des défauts différentiels intrinseques au systéme entre |'entrée et
la sortie. Cette carte est soustraite lors de I'analyse au front d'onde enregistré par I'ASO en entrée, pour
restituer le front d'onde effectif sur la voie imagerie.

8.3 Analyse des données en mode synthése d’ouverture

Le logiciel d’analyse en mode synthese d’ouverture calcule la densité spectrale et détermine les termes
de visibilité pour chacune des bases du réseau.

8.3.1 Densité spectrale de puissance

Dans I'espace de Fourier, la relation objet-image, donnée par I'Eq. 2.10, s’écrit :

TF(I(z,y)) =TF(O(z,y)) - TF(FEP(z,y) = TF(O(z,y)) - FTO(u,v) (8.3)

On calcule d’abord la densité spectrale de puissance, qui est égale au module carré de la transformée de
Fourier de la distribution d’intensité. On effectue ensuite la moyenne des densités spectrales de chaque pose
courte de la séquence d'images enregistrées, afin de s'affranchir de la turbulence (Labeyrie, 1970).

(ITF(I(@,y)|”) = |TF(O(z,y))* - ([TF(FEP(z,y)|”) (8.4)

Une premiére étape consiste a caractériser la fonction de transfert de modulation speckle <]TF(FEP(x, y))]2>,
en mesurant la densité spectrale d'un objet non résolu. Connaissant cette fonction de transfert, il devient
possible de déterminer la densité spectrale d'un objet résolu.

On distingue dans la densité spectrale :

- le pic basse fréquence, au centre, qui contient I'énergie incohérente de la source recue par I'ensemble
des ouvertures,

- les pics hautes fréquences, qui contiennent chacun |'énergie cohérente de la source a la fréquence
spatiale B;(p,q)/A, ol Bj(p,q) est la base d'entrée du réseau définie par les sous-pupilles d'indices p et g.
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8.3.2 Estimateur de visibilité

Le contraste des franges, ou amplitude de visibilité, est fonction du rapport entre |'énergie d'un pic
Exr(p,q) a la fréquence spatiale B;(p, q)/A et I'énergie du pic central Epp (Roddier, 1984).

2 Ny Enr(p,9)

Epr
Vo = C(p.q) (8:5)

C'(p, q) est le facteur de calibration qui tient compte des pertes de visibilité liées aux erreurs instrumentales
et aux conditions d'observation. Ce facteur de calibration peut se décomposer comme suit :

C= Cphotom-Ctilt-Cddm-Cpolar (86)
Cphotom €St le facteur de calibration photométrique, défini par :
I, T,

Cphotom(p7 Q) =2 m (87)

[tot

Clp est le facteur d'atténuation lié en recombinaison multi-axiale a une mauvaise superposition des sous-
images au foyer. Cet effet est équivalent aux erreurs de guidage des télescopes sur le ciel, dont un abaque
est donné par Chelli (1986).

Caam est le facteur d'atténuation lié aux pistons différentiels. Il est défini comme Lawson (1999) :

- (md(p,q
Canpra) = sine (T2L1) (89)
(4
avec I, = g—i la longueur de cohérence.
Cholar tient compte de la polarisation différentielle entre les voies. Ce facteur correctif est négligé ici,
mais il est utile dans le cas du densifieur (voir Eq. 9.24, Sect. 9.3.3).

8.4 Tests et résultats expérimentaux

8.4.1 Stabilité et répétabilité des mesures

Plusieurs campagnes de mesures ont été menées sur le Fizeau au cours des 2 ans d'exploitation. C'est la
configuration a 4 UTs qui a été majoritairement utilisée. On enregistre soit une image Fizeau a 4 UTs (Fig.
8.6), soit 6 images Fizeau a 2 UTs, i.e. base par base (Fig. 8.7). L'image Fizeau a 4 UTs est analysée soit
dans I'espace direct (méthode de type CLEAN), soit dans I'espace de Fourier (calcul de la densité spectrale).
Les images frangées a 2 UTs sont analysées dans |'espace de Fourier.

L’image Fizeau

Rappelons que I'image Fizeau a 4 UTs est une image directe, dans le sens ol une image de I'objet est
restituée dans la partie centrale de I'image, i.e le champ propre. Dans le cas de la FEP, seul le pic maximal
central contient de I'information, les autres pics étant dus a la nature plus ou moins redondante du réseau.
Notons d'ailleurs que la configuration du VLTI a 4 UTs est quasi-redondante (a cause des bases UT12 et
UT23 principalement).

Ce pic central est détecté par une méthode de type CLEAN. Sa forme ovoide est due a la forme tres
assymétrique de la pupille d’entrée a 4 UTs. Je ne pousse pas plus loin mon interprétation. Mais notons
que ce pic central est similaire au pic central de la méme image densifiée. On exploite uniquement la partie
centrale de la FEP Fizeau a l'intérieur du champ propre. Il contient en effet la méme information qu'avec
une image densifiée, mais avec beaucoup moins de flux, donc un moins bon rapport signal a bruit.

La configuration 4 UTs reste limitée en capacité d'imagerie, ce qui ne la rend pas moins démonstrative.
Pour illustrer davantage mes propos, je montre a la figure 8.8 la FEP obtenue sur SIRIUS avec la configuration
KEOPSS. Le pic central au milieu du champ propre est bien visible.
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Fig. 8.6 — Image SIRIUS et traitement en mode Fizeau avec 4 UTs.
FEP Fizeau 4 UTs (a gauche). FEP Fizeau CLEAN apres détection du pic central (au milieu). Densité

spectrale (a droite).
7 \ —
//// \\\\\

Fig. 8.7 — Images SIRIUS en mode Fizeau avec 2 UTs.
FEP Fizeau 2 UTs enregistrées base par base. Les images sont classées de gauche a droite par bases
croissantes (UT23, UT12, UT34, UT24, UT13, UT14).

Considérons maintenant la stabilité du pic central. Son amplitude maximale ne fluctue pas de plus de
2%RMS. Sa position (photocentre) ne bouge pas sur plusieurs heures de plus de 0.1% de la largeur de
la tache d'Airy. L'image directe est donc trés stable, et trés peu sensible a la turbulence résiduelle. Apres
plusieurs jours, le photocentre peut se déplacer d’environ 3% de la largeur de la tache d'Airy (verticalement).
Cette dérive lente du systéme ne pose pas de probléme et est corrigée initialement en recentrant I'image sur
la CCD.

Les visibilités

Dans la suite, je parle de la fonction de transfert plutot que de la visibilité V2, quivaut Vi2.o.e/ Vi corique-
Les mesures sont tres stables, avec un écart-type meilleur que 0.3% RM S sur les courtes poses (a quelques
dizaines de Hz). Les mesures sont reproductibles a mieux que 0.5% d’'une mesure a I'autre et d'un jour a I'autre
pour un montage donné. Par contre, les mesures varient d'un montage a un autre, apres un réalignement
complet du banc.

Je donne ici les résultats obtenus pour 2 séries de mesures significatives (Fig. 8.9). La premiére série de
mesures suit le montage de référence (annexe A). C'est ce méme montage qui est utilisé en mode densifié.
Dans la deuxieme série, on a interverti les doublets de collimation et de focalisation, a savoir le doublet
F1200 passe en sortie vers la CCD et le doublet F500 sert a la collimation.

On constate dans les 2 cas que les mesures sont stables mais biaisées. Les écarts entre les 2 montages
atteignent plusieurs dizaines de pourcents. Il faut néanmoins remarquer que le biais pour chacune des bases
va toujours dans le méme sens. La base UT12 est toujours la plus contrastée, et la base UT24 est toujours
la plus atténuée. En cela, les biais sont reproductibles... lls sont intrinseques au montage, et leurs amplitudes
semblent tributaires du montage et de I'alignement.

Dans le premier montage, les mesures a 2 ou 4 télescopes sont concordantes, avec un écart moyen de
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Fig. 8.8 — Image SIRIUS et traitement en mode Fizeau avec la configuration KEOPSS.
FEP Fizeau KEOPS8 (a gauche). FEP Fizeau CLEAN aprés détection du pic central (au milieu). Densité
spectrale (a droite).

2%. Par contre, c'est la catastrophe pour le deuxieme montage, ou elles divergent (pour la base UT12,
visibilité > 1...1).

D’'anciennes mesures affichent le méme comportement. Un montage simplifié a méme été essayé sans
lame semi-réfléchissante, supposée défectueuse, mais c’est pareil. On retrouve toujours la méme forme
d'ensemble de la courbe, les biais étant plus ou moins amplifiés, et les mesures 4UT étant toujours plus
critiques que les mesures base apres base.

Par la suite, je cherche a expliquer ces divergences de plusieurs dizaines de pourcents. Toutes les sources
d'erreurs susceptibles de biaiser les contrastes ont été caractérisées.

8.4.2 Caractérisation des biais instrumentaux

La table 8.3 donne une liste de tous les biais instrumentaux qui ont été controlés. Je donne une estimation
de la chute de contraste pour chacun d'eux et je décris plus en détail les méthodes de correction.

Notons que le programme d’'analyse a été validé avec une image simulée a 4UT dans un cas parfait
(sans bruit), avec les mémes caractéristiques que I'image enregistrée par la CCD (mémes dimensions en
pixels, méme échantillonnage, méme amplitude). Toutes les visibilités sont égales a 1 + 104, ce qui valide
le programme de traitement. Le bruit de calcul est négligeable.

Caractérisation du bruit de fond

Quel que soit le temps de pose, le fond tourne autour de 4ADU + 0.5ADU, soit 1.5% de la dynamique
(255ADU). Le fond résiduel d'une image corrigée est d’environ 0.2ADU + 0.6 ADU, soit moins de 0.1% de
la dynamique. Le fond parait bien corrigé.

J'ai ensuite essayer de corriger les images avec un fond uniforme, ou tous les pixels sont égalisés a 3.5, a
4 ou 3 4.5 ADU. On constate des différences de 1 3 20% sur les valeurs de V2! Le fond n’est donc pas de
si bonne qualité, et les visibilités sont trés sensibles a la correction du fond. Il semble que ce soit plus sensible
a 4 voies qu'a 2. Ceci pourrait expliquer les différences observées entre les mesures 2UT et 4UT.

Probléme de non-linéarité de la CCD

Sur une séquence de 50 images successives, on observe une élévation du fond d'environ 0.1ADU, qui
se stabilise au bout de 50ms environ (Fig. 8.10). Ceci est sans doute lié a I'électronique de la CCD. Dans
I'ilmage interférométrique, dont on soustrait le fond, le fond corrigé évolue aussi de 0.1ADU environ. Ce
fond résiduel vaut la moyenne des 4 coins de I'image. Au cours de la séquence, le fond est trop puis pas
assez corrigé. Cet effet se traduit par une diminution de la visibilité moyennée de 1 a 2%. On choisit de
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Fig. 8.9 — Visibilités instrumentales mesurées sur SIRIUS en mode Fizeau.
On détermine les fonctions de transfert, définies par Vn%esure/‘/t%eorique' Les mesures ont été effectuées soit
base par base (2UT), soit avec les 4 faisceaux simultanément (4UT). Deux montages différents ont été
réalisés : collimateur de la source de focale F1200 (en haut) et de focale F500 (en bas). Les fonctions de

transfert (sensées étre égales a 1) sont biaisées dans tous les cas.
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Biais Origine Effet Correction
Warm-up Fluctuation en intensité de la source lumineuse Risque de Mise en chauffe pendant 2 heures
saturation

Bruit de fond Lumiere parasite AV? ~ 13a5% Capotage + Soustraction d'un dark
Senseur de la CCD Bruit de lecture, pixels morts AVZ ~1% Soustraction d'un dark
Non-linéarité de la CCD Dérive initiale du bruit de fond AV? ~ 132% | Suppression des 1¢7¢* images de la séquence

Flux mesuré fonction de la dynamique du signal, AV? ~ 03220% | Réglage de la dynamique du signal

critique si le rapport signal/bruit est faible autour de I,,qz ~ 200ADU

Temps de pose AV? ~ 132% Correction par post-traitement si Tj),5c > 10ms
Echantillonnage Variable en fonction de la longueur de la base AV? < 1% > 6 pixels par franges pour la base maximale
Superposition des Tilts des faisceaux en amont AV? < 3% Mesure de la position des photocentres 3
sous-images au foyer et/ou mauvaise focalisation des voies photométriques & calcul de Cy;y ™
Photométrie différentielle Eclairement non uniforme de la pupille pleine AV? < 3% Mesure du flux des voies photométriques

& calcul de Cphotom
Pistons différentiels (DDM) | Défauts optiques du systeme Négligeable Non avec la diode laser (I, ~ 40nm)
A tenir compte avec la source blanche

Polarisation différentielle Trempe des matériaux? AV? < 2% Non
Stabilité mécanique Vibrations Négligeable Non

Dilatations dues aux fluctuations thermiques (3°C PV) | AV? ~1% Non
Opérateur Perturbations générés par |'opérateur a proximité AV? ~ 1% Salle d’optique et salle de controle séparées

Tab. 8.3 — Budget d’erreurs du banc Fizeau SIRIUS.
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Fig. 8.10 — Biais sur les visibilités fonction du bruit de fond de la CCD au cours du temps.
Le niveau moyen du fond de la caméra CCD (a gauche) augmente de 0.1ADU environ, au début de chaque
acquisition d'une séquence d'image (ici, Tpose = 3.5ms par image). Le niveau augmente pendant environ
50ms, puis se stabilise. Cette augmentation du fond se traduit par une diminution du contraste de 1% ici
pour la petite base UT23 (a droite).
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Fig. 8.11 — Biais sur les visibilités fonction de la dynamique du signal et du temps de pose.
Le biais fonction de la dynamique (a gauche) devient significatif en dessous de 60ADU, a mesure que le
rapport signal/bruit (RSB) devient faible. On observe 10% de chute de contraste a 50ADU (RSB=12) et
30% a 20ADU (RSB=5). Le biais fonction du temps de pose (a droite) génere un offset des visibilités de 1
a 2% entre les courtes et les longues poses.

supprimer les 20 premieres images, et de conserver les 30 derniéres. Pour une pose maximale de 250ms, il
suffit d’enlever la premiére image.

Outre cette non linéarité temporelle, on observe une non-linéarité fonction a la fois de la dynamique du
signal et du temps de pose (Fig. 8.11). L’effet lié a la dynamique est significatif si I’amplitude du signal
devient inférieure a 100ADU. En pratique, on utilise toute la dynamique de la caméra en réglant I'amplitude
du signal autour de 200ADU, soit un rapport signal/bruit de I'ordre de 50. Par contre, ce biais est a prendre
en compte pour des signaux faibles (avec la source blanche par exemple). L'effet lié au temps de pose, qui
biaise les visibilités de 1 a 2%, est di a la turbulence résiduelle dans le laboratoire.

Probléme de I'échantillonnage

Dans le cas d'une recombinaison multi-axiale comme SIRIUS, tous les jeux de franges d’interférence sont
obtenues dans le méme plan focal image, de sorte qu'elles ne sont pas échantillonnées de la méme facon.
Autrement dit, il y a plus de pixels par resel pour les petites bases que pour les grandes.

En théorie, il faut au moins 2 pixels par resel pour respecter la condition de Shannon, le resel étant défini
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Fig. 8.12 — Biais sur les visibilités fonction de I'échantillonnage.
Trois grandissements différents ont €été testés sur un méme montage, correspondant a 3 niveaux
d'échantillonnage : 1.4, 1.8 et 3.4 fois Shannon (soit environ 3, 4 et 7 pixels par resel).

ici par la plus grande base (A/B; maz). En pratique, la figure 8.12 montre I'effet de I'échantillonnage sur la
fonction de transfert. Les valeurs d’échantillonnage sont exprimées en nombre de fois Shannon. Un faible
échantillonnage (1 a 2 fois Shannon) entraine une chute de visibilité de plusieurs pourcents.

En complément, pour quantifier le biais d’échantillonnage indépendamment des autres effets, j'ai simulé
des images parfaites a 4UT en faisant varier I'échantillonnage. A la limite de Shannon, on observe des
biais importants de plusieurs pourcents. A 2 fois shannon, on atteint quelques pourmilles. A partir de 3 fois
Shannon, I'effet devient négligeable. La condition a respecter est donc d'avoir au moins 6 pixels pour un
resel, ce qui est fait en pratique.

Outre I'échantillonnage spatial, il faut aussi tenir compte de I'échantillonnage lié a la dynamique de la

caméra. Les niveaux de gris sont discrétisés, ce qui peut générer un biais de I'ordre de 25&% ~ 0.5%.

Controéle de la superposition des sous-images au foyer

La superposition des sous-images au foyer n'est pas parfaite principalement a cause des tilts différentiels
des faisceaux liés au défaut du front d'onde en amont. Pour contrbler cela, on mesure la position des
photocentres des voies photométriques. L'écart maximum entre 2 taches images est de 3% de la largeur de
la tache d'Airy (enveloppe), soit 10 pixels CCD égal a 6 = 80um. Avec une focale de 'y = 6m, cela donne
un tilt en amont de v = 6/Fy ~ 15urad. Cette valeur est en adéquation avec I'ASO qui mesure des pentes
locales du front d'onde de 0 a 30urad. Néanmoins, la contribution de cet effet reste a priori faible. D'apres
I'abaque de Chelli (1986), cet effet ne biaise pas la visibilité de plus de 1%.

La non-superposition des sous-images peut aussi provenir d’une défocalisation des faisceaux dans un plan
extra-focal, mais c’est normalement beaucoup moins critique car la profondeur focale est grande vue la faible
ouverture numérique du faisceau aprées passage par I'oculaire. Cela dit, une mesure effectuée dans un plan
tres défocalisé peut générer un biais de quelques pourcents.

Quant a I'image directe a 4UT, on constate que le pic maximal n'est pas toujours au centre du halo de
pics, I'enveloppe étant définie par le recouvrement des taches d’'Airy de chaque sous-pupilles.

Contréole photométrique

La photométrie différentielle entre les faisceaux est due a un éclairement non uniforme de la pupille
d'entrée. En effet, on est conditionné soit par I'ouverture numérique de la fibre de la source, soit par la
diffraction du trou-objet. Le collimateur est davantage éclairé au centre qu’'aux bords.
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Voie Analyse Voie Imagerie

Fig. 8.13 — Défauts optiques du banc SIRIUS caractérisés par I'analyseur de surface d'onde.
Le front d’'onde a été mesuré en entrée sur la voie analyse (a2 gauche) et en sortie sur la voie imagerie
(a droite). L'entrée est en transmission et la sortie est en réflexion de la lame semi-réfléchissante. Le front
d'onde est corrigé du tip-tilt et du focus (en haut), ainsi que de I'astigmatisme, de la coma et des aberrations
de sphéricité (en bas). On remarque un défaut d’astigmatisme en entrée, dii au doublet, et un défaut de
coma en sortie. On observe une couronne au centre propre a la lame. Le front d’onde affiche dans tous les
cas moins de 200nm PV.

Si on utilise le doublet de focale F1200 comme collimateur, la différence photométrique entre les faisceaux
n'excede pas les 6%. Une correction photométrique est réalisée systématiquement pour compenser une perte
de visibilité pouvant atteindre les 3%.

Caractérisation des aberrations optiques du systéme

L'ASO a servi d'abord a déterminer le niveau de turbulence résiduelle dans le laboratoire et a caractériser
les aberrations optiques du banc. On a effectué plusieurs mesures en placant I'ASO :

e en entrée (comme indiqué sur le schéma d'implantation en annexe A),

e en entrée sans la lame séparatrice,

e en sortie sans le masque Fizeau (a la place de la CCD ou via un miroir de renvoi).

En comparant les différentes cartes de front d’onde, on peut en déduire les cartes d’'aberrations de chaque
sous-systeme. En pratique, on s’est contenté de quantifier la déformation maximale du front d'onde tout
au long de la propagation du faisceau. Que ce soit en entrée ou en sortie, le front d’onde enregistré est
quasi-plan, soit typiquement A/10 RMS ou \/2 PV.

La diode laser utilisée ayant une bande spectrale de 10nm, la longueur de cohérence correspondante est
de l. = 36um. De fait, la perte de visibilité induite est négligeable.
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8.4.3 Discussion

Les mesures de visibilité n'ont pu €tre correctement calibrées. Il y a visiblement quelquechose que I'on
ne comprend pas. Le budget d'erreur ne suffit pas a expliquer pourquoi la courbe de fonction de transfert
n'est pas plane, pourquoi elle differe d’'un montage a I'autre, et pourquoi les mesures a 2 et 4 faisceaux ne
concordent pas.

J'émets 4 hypotheses.

Cosmétique de la caméra?

Nous avons déja mis en évidence une mauvaise qualité de fond et des effets de non-linéarité de la
caméra. Il se peut que la CCD génere d'autres artefacts. |l faut peut-&tre recourir a un flat-field, qui corrige
I'inhomogénéité des gains de chaque pixel. En tout cas, les problemes liés a la CCD génerent des erreurs de
quelques pourcents sur les visibilités, mais ils ne suffisent pas a expliquer la non planéité de la fonction de
transfert.

Effets de polarisation?

[l existe peut étre des effets de polarisation que I'on a négligés, ce qui est peu probable vu que le montage
Fizeau est en ligne, c'est-a-dire que tous les faisceaux suivent le méme chemin, en traversant ou en se
réfléchissant sur les mémes optiques. A moins que le traitement de I'une des optiques (lame, miroir) ne soit
polarisant, a cause d'une inhomogénéité de la trempe des matériaux.

Des premiers tests avec un polariseur en sortie devant la caméra affichent des variations notables de
contraste entre des mesures a 07 et a 90°. Comme la lumiére de la source est polarisée, le flux varie et Ia
dynamique avec, si bien que ces résultats sont a prendre avec des pincettes. Cela dit, si les mesures a 2UT ne
divergent pas de plus de 3%, les mesures a 4UT sont beaucoup plus chahutées, avec un écart-type de 10%.
Ceci laisse a penser que le facteur d'atténuation Cyq, €st bien plus critique si N7 > 2. La bibliographie ne
dit pas grand chose la dessus, et je n’ai pas pu approfondir ce probleme a la fin a cause du développement
du montage densifié.

Défaut de focus?

Une autre hypotheése est que le front d’onde peut avoir une courbure d’ensemble, si bien qu’'il en résulte
des pistons différentiels non négligeables. Les défauts optiques du systeme ont été caractérisés par I'ASO,
exceptés les bas ordres, a savoir le tip-tilt qui dépend de I"alignement de I'ASO sur I'axe optique, et le focus
qui est lié a la courbure du faisceau généré par le doublet de focalisation placé devant I'ASO. S'il y a un
défaut de focus autre que celui imputable au doublet, 'ASO ne le voit pas. Il le soustrait tout simplement.

S'il y a un défaut de focus, le piston différentiel est d'autant plus grand qu’une sous-pupilles est proche
du centre et I'autre proche du bord. Considérons la position radiale des sous-pupilles. UT1 : 16.1mm, UT2 :
12.3mm, UT3:22.7mm, UT4 : 27.5mm, Considérons maintenant la différence de position radiale des sous-
pupilles classées par ordre de contraste : UT12 :3.8mm, UT34 :4.8mm, UT23 :10.4mm, UT13 :6.6mm,
UT14 :11.4mm, UT24 :15.2mm,

Mise a part UT13, plus les sous-pupilles sont a des positions radiales différentes, plus le contraste est
biaisé. Ca semble cohérent avec un défaut de focus.

Nous avons donc revérifié la collimation de la source, avec une lunette réglée a I'infini. Puis nous avons
fait un montage afocal devant I'ASQO, en placant une lentille F'75mm couplée avec le doublet de I'ASQO, en
collimatant le faisceau. Le rayon de courbure vu par I'ASO est maintenant négligeable. On peut se poser
la question du bon réglage en collimation, mais ca a peu d'influence en somme. De plus, la longueur de
cohérence est grande avec le laser.
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Tip-tilt des faisceaux non négligeable ?

On remarque que le plan de focalisation a 4UT n’est pas le méme que le plan de focalisation en pleine
pupille, comme si les faisceaux étaient fortement tiltés. lIs ne convergent pas tous dans le méme plan.
Certaines mesures ont mal été focalisées. Ces défauts sont sans doute dus aux aberrations locales du front
d'onde.

On définit alors 2 plans de focalisation : celui en pleine pupille en contrdlant la forme de I'anneau d'Airy,
et celui avec le masque, qui correspond au meilleur recouvrement des sous-images. Avec le plan focal pleine
pupille, les faisceaux sont mal superposés. Pour I'image a 4 UTs, on observe méme plusieurs pics maximums
au lieu d'un seul au centre.

Il'y a clairement un tilt des faisceaux entre eux. Les mesures a 2UT ne different pas de plus de 3%
entre les 2 plans de focalisation. Par contre, la encore, les mesures a 4UT y sont nettement plus sensibles,
avec des variations de prés de 10%. La perte de contraste par rapport aux mesures base par base provient
d'autres phénomenes lors du recouvrement des franges. Il semble que Cy;y; est plus critique avec plusieurs
télescopes. En effet, on ne superpose pas 2 mais 4 faisceaux, si bien que I'enveloppe effective est définie par
le recouvrement de toutes les enveloppes. Comme tous les faisceaux semblent tiltés, ca peut générer pas mal
de perte de contraste. Comme I'information manque dans la bibliographie, il faudrait redéfinir ce coefficient
dans le cas multi-axial.

8.4.4 En conclusion

Les biais observés n’ont pu étre clairement identifiés. On peut maintenant considérer les mesures pour un
montage donné comme les valeurs de visibilités instrumentales. Connaissant ces valeurs, il faudrait mesurer
les visibilités dans le cas d'un objet résolu, que I'on calibre avec les valeurs de visibilités instrumentales.
Quelques tests de ce type n'ont pas été concluants, a cause de problemes de couplage entre la fibre de la
source, le trou source et le collimateur.

Tous ces tests visaient avant tout a caractériser les défauts du montage initial. Le montage Fizeau tel
qu'il est concu est tres figé (en ligne avec un masque en travers du faisceau collimaté), si bien que corriger
par exemple les tilts différentiels ou les pistons différentiels n'est pas aisé. Cela dit, le densifieur équipé de
fibres monomodes est sensé corriger les erreurs différentielles entre voies : la polarisation, la photométrie,
les pistons, les tilts et défauts supérieurs. Ces problemes ne sont donc pas limitatifs pour arriver a la version
ultime du banc. lls m'ont en tout cas fait prendre conscience de toute une panoplie de probléemes a prendre
en compte dans la spécification, le design, la réalisation, le réglage et I'opération du densifieur.

Enfin, ces tests ont servi a jauger la stabilité d'ensemble du systeme. Un capotage du banc s'est avéré
nécessaire. La stabilité a court-terme de I'image Fizeau est encourageante pour la suite. Les fluctuations en
température peuvent néanmoins poser probleme. Il faudra en tenir compte lors de campagnes de mesures
étalées sur une journée.

Rentrons maintenant dans le vif de la densification...

149



150



Chapitre 9

Phase Il : Le mode d’imagerie densifié

Des études conceptuelles ont conduit a la réalisation d'un module de densification, qui s'intégre sur le
banc Fizeau. Un densifieur en réflexion était initalement prévu, discuté dans I'annexe E (Patru, 2004). C'est
un montage de type Michelson utilisant uniquement des surfaces réfléchissantes, mais qui présente quelques
difficultés en terme de complexité et de stabilité.

L'utilisation de fibres optiques monomodes est une solution plus compacte et plus flexible, qui a été
retenue pour I'instrument VIDA. Le concept technique est différent mais le role reste le méme : transporter
chacun des faisceaux depuis la pupille d'entrée jusqu’a la pupille de sortie avec un ré-arrangement approprié
des sous-pupilles. Le principe d'un densifieur de pupille fibré est présenté par la figure 9.1. L'annexe D rappelle
les propriétés essentielles des fibres monomodes.

9.1 Description du densifieur fibré

9.1.1 Présentation du concept

Le principe du densifieur de pupille fibré SIRIUS, ainsi que les parameétres principaux associés, sont
présentés dans la Fig. 9.2. Le cas d'un densifieur d'image fibré (IRAN) est présenté dans I'article (Patru,
2007) a la section 9.2.3. La figure 9.3 et le tableau 9.1) montrent les configurations qui ont été retenues
sur SIRIUS.

Le facteur de densification est choisi variable pour pouvoir moduler le champ d'imagerie direct comme
proposé a la section 4.3.3. Le facteur de densification est modifié en zoomant plus ou moins les sous-pupilles,
tandis que la disposition des sous-pupilles en sortie reste la méme qu’en entrée. |l a été prévu en pratique 3
niveaux de densification :

® Y = Ymaz, POUr une densification maximale,

® Y = Ymaz/2, pour une densification partielle,

e v = 1, sans densification, c'est-a-dire dans le cas du Fizeau fibré (différent du cas Fizeau direct

préalablement testé car la relation de convolution est perdue).

9.1.2 Les fibres optiques
Effets de la polarisation différentielle

Le méme état de polarisation doit étre conservé entre toutes les voies de I'interférométre. La polarisation
instrumentale peut introduire une rotation des axes de polarisation entre les voies et/ou un déphasage entre
les directions de polarisation p et s. Si I'on ne sépare pas ces directions de polarisation, le détecteur enregistre
la somme des intensités des systemes de franges obtenus, c'est-a-dire la somme de "sinusoides” déphasées
ce qui entraine une perte de visibilité. De plus, une rotation entre les directions de polarisation provenant
de chacune des voies entraine une perte de visibilité. Il faut donc superposer convenablement les axes de
polarisation entre eux.
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Fig. 9.1 — Principe d'un densifieur de pupille a fibres optiques monomodes.

Apres transport et réduction des faisceaux prélevés au foyer de chaque télescope, un densifieur fibré réarrange
convenablement la pupille de sortie en conservant la disposition homothétique des sous-pupilles vues en entrée
par I'étoile. Le diametre des faisceaux, fonction du niveau de densification, est ajusté en se servant de la
divergence du faisceau en sortie de chaque fibre. La mise en phase des faisceaux nécessite deux niveaux
de correction. Le cohérencage est d’abord assuré par des LAR dans I'air en amont, qui ont des courses de
plusieurs metres. La précision a une fraction de longueur d’onde est assuré par un cophaseur fibré intégré
dans le recombinateur.

Considérons 2 ondes définies par ¥ = A1, alignée sur I'axe p, et ¥y = As, inclinée de @ par rapport a
I'axe p (Fig. 9.4). L'intensité transmise s'exprime comme :

2

2 :
I= ’Ag sin(0) e®|” + ‘Al + Ay cos() e

(9.1)

ol on a introduit un terme e'® sur la deuxieme onde qui représente la différence de marche entre
les deux faisceaux. On suppose que A1 ~ Ay ~ A, pour considérer simplement |'effet de la polarisation
indépendamment de I'effet de photométrie différentielle. L'intensité s'écrit alors :

I=A? (sz’n2(9) + 1+ cos?(0) + 2003(9)cos(¢)) (9.2)

I =2A%(1 + cos(0)cos()) (9.3)
Le coefficient de réduction polarimétrique de la visibilité correspond au terme cos(f). Une erreur de 1073

sur la visibilité liée a la polarisation (i.e. tel que cos(6) = 0.999) correspond a # = 2.5". On tolere donc 2.5
entre les axes de polarisation de chacun des faisceaux.
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Parametres du densifieur SIRIUS

Nombre de faisceaux Nt
Diametre de la pupille d’entrée globale Dpup
Ouverture numérique de la fibre N4 = sin(0)

Diametre du faisceau d’entrée D;
Focale du doublet d’injection F;
Diametre du faisceau de sortie D,
Focale du doublet en sortie F,
Focale du systeme de focalisation Fy
Angle d'ouverture du faisceau en sortie Q
Angle d'ouverture maximale du faisceau focalisé sur la CCD 15}

Fig. 9.2 — Schéma de principe et paramétres principaux du densifieur de pupille fibré SIRIUS.
Le module de densification est inséré entre le masque pupillaire et le systeme de focalisation. Le module
de densification réarrange la pupille en agrandissant le diametre des faisceaux et en préservant leurs po-
sitions entrée/sortie. Le densifieur est équipé de fibres monomodes a maintien de polarisation. Le module
d’'injection optimise le taux de couplage de chaque fibre. La ligne a retard fibrée compense la dispersion chro-
matique différentielle des fibres. La ligne a retard dans I'air et le cophaseur fibré (correction fine) égalisent
les différences de chemin optique. Le module de sortie réarrange la pupille de sortie selon le niveau de
densification en diaphragmant convenablement la distribution d’'éclairement gaussienne en sortie des fibres.
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Fig. 9.3 — Configurations pupillaires de SIRIUS en entrée (masque Fizeau) et en sortie (densification maxi-
male).

Les 3 configurations ont été testées en mode Fizeau. Faute de temps, seule la configuration a 4UT a pu
étre densifiée. La configuration a 4UTs+4ATs a été fabriquée mais pas montée. D’autres configurations a
8 télescopes, comme KEOPSS, sont envisagées a I'avenir.

Sous-pupille uT uT uT | AT AT AT | Autre | Autre | Autre
Densification | Ymaz | VYmaz/2 | 1 Ymaz | Ymaz/2 | 1 Ymaz | Ymaz/2 1

~y 55 25 1 | 2475 1125 |45 5 25 1
D; (mm) 2.7 27 |27 06 06 |06]| 4 4 4
D, (mm) 1485 | 675 |2.7|1485| 6.75 |2.7| 20 10 4

Tab. 9.1 — Diameétres entrée/sortie et facteur de densification des configurations pupillaires de SIRIUS.

Controéle de la polarisation

Dans le cas d'un interféromeétre fibré, I'utilisation de fibres optiques biréfringentes a maintien de polarisa-
tion est nécessaire pour contrdler la polarisation différentielle entre les voies afin de limiter les perturbations
photométriques dans I'image (Fig. 9.4).

En pratique, le signal est propagé sur un seul axe, I'axe lent. Pour cela, la source est polarisée rectiligne-
ment avec un polariseur placé en entrée. L'axe lent de chacune des fibres est aligné en entrée avec la direction
de polarisation de la source. En sortie, tous les axes neutres des fibres doivent é&tre alignés entre eux avant
recombinaison. Les axes neutres sont alignés précisément en utilisant la méthode de polariseur/analyseur
croisés (voir Sect. 9.3.3).

Choix techniques

Le densifieur SIRIUS est équipé de fibres a maintien de polarisation de type Bow-tie, car c'était le seul
type disponible dans les longueurs d'onde du visible au moment de la conception du densifieur. Entre temps,
il est arrivé sur le marché des fibres de type panda dans le visible. Ces fibres panda sont de meilleure qualité,
car elles sont les plus fabriquées par les techniques de télécommunications. Elles sont de fait plus homogeénes,
ce qui peut étre un plus pour I'équilibrage en dispersion des fibres (Sect 9.1.3).

Chaque troncon de fibre de 10m de long est d’abord poli a une extrémité pour égaliser leur longueur au
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Fig. 9.4 — Contrbdle de la polarisation sur SIRIUS.
Superposition des axes de polarisation dans le cas d’un interférometre (gauche). Coupe transversale d'une
fibre a maintien de polarisation de type Bow-tie (droite). On distingue en sombre les zones de contraintes sur le
coeur de la fibre. L'onde est propagée sur I'axe lent de la fibre, qui est dans la direction des contraintes (fleche
sur la photo). Les axes lents des fibres sont superposés entre eux pour corriger la polarisation différentielle.

Fibre optique monomode (HP600)

Type Bow-tie
Longueur d'onde nominale 633nm
Longueur d'onde de coupure 550nm £ 50
Fréquence réduite 2.68
Quverture numérique 0.14 — 0.18
Matériau du coeur Silice
Diametre du coeur 3.2um
Diametre de la gaine 125um

Tab. 9.2 — Caractéristiques des fibres optiques monomodes a maintien de polarisation de SIRIUS.

millimétre prés. Pour ce faire, I'extrémité de la fibre coté entrée est montée dans un mandrin. La technique
employée ici consiste a coller la fibre au fond d'une rainure en V, mais ce mode de fabrication présente des
inconvénients quant a l'orientation de la téte de fibre. Il risque d'y avoir un tilt du faisceau par rapport a
I'axe du mandrin pouvant dégrader le taux de couplage. L'équilibrage précis des fibres se fait ensuite grace
a une ligne a retard fibrée (voir-ci apres).

En sortie, les tétes de fibre sont montées sur des connecteurs de type FC-PC. Ces connecteurs ga-
rantissent un tilt du faisceau en sortie inférieur a 1°. Par contre, les jeux mécaniques existant dans ces
connecteurs sont la principale cause de désalignement des axes de polarisation, dont il faut tenir compte par
la suite.

9.1.3 La ligne a retard fibrée

9 lignes a retard fibrées rackables nouvelle génération dédiées au domaine des longeurs d'onde du visible
ont été réalisées par le laboratoire XLIM de Limoges, dans le cadre de la collaboration " Hypertélescopes
fibrés” .

Effets de la dispersion chromatique différentielle

Dans le cas d’un interférometre fibré, la dispersion chromatique intrinséque a une fibre n'a pas d'impor-
tance, mais toutes les fibres de chaque bras de I'interférometre doivent avoir la méme dispersion chromatique
(Annexe D). Sinon, des effets différentiels de dispersion dégradent I'image. Cela se produit si les fibres ne
sont pas homogenes entre elles et si leurs longueurs ne sont pas égalisées entre elles. La précision requise
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sur I'équilibrage des fibres est fonction de la longueur d'onde (plus critique en visible qu'en infrarouge) et de
la bande spectrale (d'autant plus critique qu’elle est large).

Equilibrage en dispersion des fibres

Afin de compenser cet effet différentiel, il faut au préalable équilibrer en dispersion les fibres 2 a 2 en
utilisant la méthode du spectre cannelé (voir Sect. 9.3.4). Le seul parameétre réglable est la longueur des
fibres. Pour cela, on peut :

- soit polir maintes et maintes fois |'extrémité des fibres dans leur mandrin jusqu'a équilibrer toutes les
fibres en dispersion,

- soit étirer les fibres a I'aide d'une ligne a retard fibrée, ou la fibre est enroulée autour d'un support de
dimension extensible.

Pour les longueurs d’onde du visible, la précision escomptée sur le réglage de la longueur des fibres est
d'au moins 100um. Comme les fibres sont égalisées avant en longueur au millimetre prés, une course de
quelques millimetres est suffisante. Comme la dispersion chromatique est critique dans le visible, la ligne a
retard fibrée ne sert qu'a I'équilibrage des fibres et est réglée une fois pour toute. Cela implique une ligne a
retard dans I'air a faible résolution et a faible course pour compenser le retard généré par |I'étirement de la
ligne a retard fibré.

Remarque : En bande spectrale large, il apparait difficile de cophaser simultanément toutes les longueurs
d’ondes, car la DDM nulle est fonction de A a cause de la dispersion chromatique. Ceci implique de réduire
la bande spectrale ou d'effectuer a terme une analyse spectrale de I'image pour relacher les contraintes de
cophasage.

Choix techniques

La ligne a retard fibrée est constituée de 4 galets cylindriques autour desquels la fibre est enroulée et
collée (Fig. 9.5). Un systeme formé d’une vis micrométrique et d'un bras de levier fait tourner I'un des galets
dont I'axe de rotation est excentré. Ce systeme permet d'étirer la fibre avec une course totale de 3mm
en équivalent chemin d'air (soit environ 2mm en équivalent longueur géométrique) avec un comportement
linéaire sur les 3/4 de la course. La résolution de lecture de la butée micrométrique qui exerce la contrainte
€tant de 10um, la résolution de I'étirement en équivalent chemin d’air est d’environ 50um. La sensibilité de
la butée a la main étant de I'ordre du micron, nous arrivons a une sensibilité de prés de 5um.

9.1.4 Le cophaseur fibré
Effets des pistons différentiels

Des simulations pour VIDA (Lardiere, 2004b) montrent que les faisceaux doivent &tre cophasés entre
eux a mieux que A/10 (soit 60nm @ A = 600nm) pour stabiliser le pic central dans I'image. Je me base sur
ce critere pour spécifier la contrainte de cophasage.

Cophasage des faisceaux

Le cophasage a A\/10 peut étre réalisé en étirant la longueur des fibres, mais avec une précision plus fine
(de I'ordre de 10nm) et une course plus petite (de I'ordre de 100um) pour éviter de générer de la dispersion
chromatique différentielle. On utilise un cophaseur fibré, ou la fibre est enroulée autour d'une céramique piézo-
électrique commandée en tension (Jackson, 1980). La résolution est fonction principalement du nombre de
tours enroulés de la fibre (Fig. 9.5).

Le systeme de cophasage fonctionne en boucle ouverte, en apportant des corrections manuelles de temps
pour corriger les fluctuations basses fréquences en maintenant la frange centrale de chaque base au centre de
I'image (autour de la DDM nulle). Ceci n'est rendu possible que si la stabilité dans le temps du systeme est
suffisante. Un asservissement en boucle fermée implique de synchroniser 'HASO et le systéeme de cophasage,
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Fig. 9.5 — Ligne a retard fibrée rackable de SIRIUS.
Ce module fonctionnant dans le visible a été développé par le laboratoire XLIM de Limoges et la société
LEUKOS (www.leukos-systems.com). La ligne a retard fibrée et le cophaseur fibré sont intégrés dans le
méme boitier. Sur les 12m de longueur de fibre, environ 4m sont enroulé autour des 4 galets de la ligne a
retard et 3m sont enroulés autour de la céramique PZT du cophaseur. Il reste 1.5m de fibre en entrée et en
sortie du rack pour la connection vers les modules d’entrée et sortie du densifieur.

mais I'HASO est limité en fréquence d’acquisition et d’analyse. L'autre solution envisagée est de définir des
algorithmes de senseur de franges pour tous les faisceaux (voir Sect. 6.2.3).

Etant donnée la faible course du systeme de cophasage, il faut d'abord corriger les différences de chemins
optiques intrinseques au montage avec des lignes a retard dans I'air. Les lignes a retard sont intégrées dans
le module d'injection (voir Sect. 9.1.5). La précision escomptée pour cette correction au premier ordre est
de 10um, rentrant dans la course du cophaseur.

Choix techniques

Le cophaseur fibré est constitué d'un support circulaire en plexiglas de 50mm de diametre entouré d'une
céramique PZT. Par dessus sont enroulés 25 tours de fibre (Fig. 9.5). En comptant un étirement de |'ordre
de 5um par tour, la course totale est d'au moins 100um. L'étirement de la fibre en fonction de la commande
en tension a un comportement linéaire et une hystérésis négligeable, qui autorise une précision meilleure que
A/100.

9.1.5 Le module d’injection

On cherche d’abord a maximiser le flux en optimisant le taux de couplage en injection dans les fibres. On
cherche ensuite et surtout a égaliser la photométrie différentielle entre voies.
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Sous-pupille | UT | AT | Autre
Di (mm) 2.7 | 0.6 4
Fi (mm) 11.7 126 | 174

Tab. 9.3 — Diametres des faisceaux et focales des lentilles d'injection de SIRIUS.

dX (um) dZ (um)
0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0 -20 -10 0 10 20
1 1 1.0 >
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Fig. 9.6 — Etude sous ZEMAX de l'influence d'un décentrement et d'un défocus sur le taux de couplage
d’une fibre monomode.

On considere un doublet de 10mm de focale. Une perte de flux de 10% est produit par un décentrement
dX = 0.45um équivalent a un tilt de 15” (a gauche), ou une défocalisation dZ = +10um (a droite), ce qui
correspond a un chromatisme d’une bande spectrale de 100nm (le chromatisme étant traité ici comme un
défocus). Le doublet tilté de 2° sur I'axe optique engendre une perte de couplage de 4% et pour 3° de 19%.
La fibre tiltée de 2° sur I'axe optique engendre une perte de couplage de 6% et pour 3 de 13%. L'incertitude
sur I'ouverture numérique de la fibre (£0.02) a peu de conséquence.

Optimisation du taux de couplage

Le cOne de lumiere incident a I'entrée de la fibre doit vérifier I'équation . Avec A = 635nm et a = 1.6um,
on a6 =6.55".

Pour un diametre d’entrée du faisceau D;, on en déduit la focale F; de I'optique d'injection (voir Tab.
9.3) :

D;

F,=——+ 9.4
" 2tan() (9-4)
La profondeur focale en entrée de la fibre est donnée par :
8\ [ F\? 2\
DOF=—|—=) = ——— 9.5
™ (Dz> mtan?(6) (9.5)

Cela donne une tolérance sur le réglage du focus de DOF = 15um.

Ensuite, des simulations optiques sous ZEMAX étudient le taux de couplage avec un doublet de 10mm
dans des conditions de décentrement et de défocus (Fig. 9.6). La focale s'avere suffisamment grande pour
ne pas utiliser d'objectif de microscope. Un simple doublet est suffisant. Les tolérances sont résumées dans
le tableau 9.4. Ils sont fonction de I'ouverture numérique de la fibre et sont indépendants de la configuration
du masque Fizeau.

Correction de la photométrie différentielle

La photométrie différentielle entre voies est prépondérante, car elle conditionne la qualité de I'image
densifiée. En cas de mauvaise égalisation photométrique, I'enveloppe de la FEP est perturbée, entrainant
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Degrés de liberté | Tx, Ty | 0x. Oy Ty
Course 1mm - 1mm
Résolution 0.45um 2° 10pum

Tab. 9.4 — Tolérancement sur le positionnement des tétes de fibre du module d’'injection de SIRIUS.

des fluctuations photométriques dans I'image, si bien que I'analyse photométrique de I'objet devient plus
complexe.

Considérons le facteur d'atténuation photométrique lié a la différence de flux entre 2 voies (Eq. 8.7). Une
erreur de 1072 sur la visibilité liée 3 la photométrie (i.e. tel que Cppotom = 0.999) correspond a ;; = 0.9.
On toléere donc 10% de photométrie différentielle entre faisceaux.

Choix techniques

Le module d'injection permet d’'injecter la lumiére de 8 faisceaux collimatés inscrits dans un diametre de
70mm (Fig. 9.7). Chaque voie est équipée d’un injecteur constitué d’une optique de collimation (doublet)
et d'un module de positionnement de la téte de fibre. Ce module est composé de 3 platines de translation
piézo-électriques, soit 3 degrés de liberté T'x, Ty, Tz. Les positionnements en rotation Rx et Ry sont fixes
et imposés par construction. Le réglage de Rz pour |'alignement des axes neutres est fait manuellement lors
des réglages initiaux en faisant tourner la téte de fibre dans son logement.

Vue la spécification de quelques diziemes de microns imposée sur les translations radiales des modules
d’entrée, les platines de translation a butée différentielle n’ont pas été retenues. De plus, vu le grand nombre
de degrés de liberté du systeme, une intervention manuelle risque de dérégler plutdt que d'arranger les choses.
Un controdle direct par pilotage électronique est apparu nécessaire, a la fois pour les procédures automatiques
d'alignement (réglage quotidien pour initialiser systeme) et pour dégrader le signal au besoin (correction de
la photométrie différentielle en injection par exemple). Les platines de translation piézo-€lectriques répondent
a ce besoin (Fig. 9.8). Elles ont une précision de I'ordre de 50nm (pouvant atteindre 1nm si on y met le prix)
mais une course trés faible de quelques dizaines de microns. Ceci imposait un préalignement, a savoir dans
notre cas un systeme mécanique par calage et une procédure de mise en place qui va avec, mais cette solution
s'est avérée trop complexe a mettre en oeuvre. Le choix s'est tourné vers des platines de translation a moteur
piézo-inertie, qui ont une résolution plus faible de I'ordre de 100nm, avec une course de plusieurs millimétres.
Pour avoir une procédure d’'alignement complétement automatisée, les mémes platines sont utilisées pour
les 3 translations, y compris le focus.

Des tests préliminaires ont été réalisés sur ces platines MS30 (Laplaud, 2005). Elles ont une résolution
suffisante, une tres bonne stabilité (excepté une dérive initiale sur environ 3h) et une hystérésis négligeable
(Tab. 9.5).

Le module d'injection utilise des matériaux a faible coefficient de dilatation, pour pallier les effets de
dilatation thermique et pour assurer une bonne stabilité du systeme. Le coefficient de I'inox vaut a =
1276°C—1 ce qui donne un allongement typique de AL = o L AT = 1.8yum avec L = 150mm et AT = 1°C.

L'optique de collimation et la téte de fibre sont tenues par 2 bras mécaniques indépendants. La forme
du bras mécanique sur chacune des voies dépend de la position de la sous-pupille du réseau. On dispose d'un
jeu de bras mécaniques pour chaque nouvelle configuration du masque Fizeau.

La ligne a retard dans |'air est intégrée dans le module d'injection, en translatant chaque sous-module
injecteur, c'est-a-dire I'optique d’injection et la téte de fibre en méme temps. On utilise des platines mi-
crométriques ayant une résolution de 1um et une course de 8mm.

9.1.6 Le module de sortie

Ce module joue plusieurs roles. C'est lui qui réarrange convenablement la pupille en sortie des fibres.
D'une part, il ajuste le niveau de densification, et d’autre part, il diaphragme les faisceaux gaussiens en
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Fig. 9.7 — Module d'injection de SIRIUS.
Le module d'injection est formé de 4 sous-modules montés sur un bati (en haut a gauche). Une lentille
en face de chaque sous-pupille injecte la lumiére dans une fibre montée dans une ferrule (en bas). ll'y a 3
translations PZT sur la téte de fibre et 1 translation en Z pour la LAR dans I'air. Chaque fibre est reliée au

boitier de la LAR fibrée (en haut a droite).
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Fig. 9.8 — Platine de translation piézo-€lectrique MS30 de chez Trioptics (1 axe).

Platine de translation piézo-électrique MS30

Course 8mm

Plage de vitesse de déplacement lpm/s a Imm/s
Vitesse de déplacement sur SIRIUS 100um/s
Micro-pas (sensibilité) ~ 30nm

Pas nominal (résolution) ~ 500nm
Stabilité dans le temps < 100nm sur 8 heures
Dérive initiale a la mise sous tension 1pm sur 3 heures
Hystérésis < 30nm

Tab. 9.5 — Caractéristiques principales des platines de translation piézo-électrique MS30.
(Spécifications constructeur et tests de validation).

tenant compte des répercussions dans I'image. C'est ce méme module qui assure aussi la focalisation et la
superposition des faisceaux au foyer d'imagerie.

Redéfinition de la pupille de sortie

Comme les propriétés de la fibre transforment un champ d’éclairement uniforme en un champ gaussien,
la nouvelle distribution d'intensité dans la pupille de sortie va affecter les propriétés de I'image directe.
L 'efficacité de la densification de pupille sera moins bonne qu’avec un éclairement uniforme des sous-pupilles.
Afin de corriger au mieux cet effet, il faut redéfinir chaque sous-pupille en sortie des fibres en diaphragmant
convenablement le champ gaussien. Nous allons montrer qu’il existe un optimum au niveau de la largeur de
ce diaphragme, qui est un compromis entre la perte de transmission et |'efficacité de la densification. Le
détail des calculs qui suivent se trouve dans I'article (Patru, 2007) (Sect. 9.2.3).

En utilisant I'équation D.8, la distribution d’'intensité en sortie de la fibre s’écrit :

2 g2
Ir2) = (9 = Io( 275 ) 5 (9.6)
avec Iy = Ay? I'intensité sur 'axe, wp est le rayon de coeur de la fibre et w(z) le rayon du faisceau
gaussien, définis par les équations D.10 et D.11.
Nous considérons ici que le faisceau parvient sur une lentille de focale F, et de diametre D, = 2R,,, dont
on néglige les aberrations. Le faisceau gaussien est diaphragmé par I'ouverture circulaire de la lentille. On
définit le rayon du faisceau gaussien normalisé€ comme le rapport :

— RO
B w(Fp)

Considérons I'image qui serait obtenue au plan focal de la lentille. L'intensité sur |'axe est donnée par :

(9.7)
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2P, R2 (1 — e )’
T(0,k) = Twd k2

(9.8)

ol P; est la puissance totale incidente. Le maximum d’intensité sur I'axe est obtenu avec k = 1.12
(Siegman, 1989).

Considérons maintenant le cas d’un interféromeétre défini comme un réseau de N télescopes circulaires
dont on suppose qu'ils ont le méme diametre. Dans un densifieur de pupille fibré, chaque faisceau gaussien
est tronqué et collimaté par une lentille. La distribution d’intensité dans le plan image s'exprime comme le
produit de la figure de diffraction et de la figure d'interférence :

_ 2
—2im

Nt
Tureay(:0) = 1(p.4) |3 exp (S22 0 ) (9.9)
n=1 o

ol po(n) désigne la position de la sous-pupille d'index n dans le plan pupille. En remplacant R, par v R;
dans I'équation 9.8, I'intensité sur I'axe s’écrit :

2

2P R? ,(1—e )
Iorra (07 k) = I(O, k) = : 72
Y mwd k2

(9.10)
Ainsi, le maximum d’intensité sur I'axe ne dépend que de la figure de diffraction d'une sous-pupille. Le
rayon de troncature optimum atteint la mé&me valeur que dans le cas d'une ouverture unique, soit k£ = 1.12.
Ainsi, la valeur optimale de k n'est affectée ni par la géométrie du réseau, fonction du nombre d'ouverture
et de la disposition des sous-pupille, ni par le facteur de densification.
Enfin, en comparant la puissance totale incidente P; et la puissance totale transmise P, on en déduit

la fraction de puissance transmise aprés troncature de chaque faisceau :

Ptransm:Ptot/Pi: 1_6_2k (911)

Avec k = 1.12, cela donne Piqnsm = 0.89, soit 8% d'énergie rejetée par les diaphragmes.

Niveau de densification et diaphragme des sous-pupilles

Nous nous intéressons ici au dimensionnement des optiques de collimation en sortie des fibres. Les deux
parametres v et k sont ajustés indépendamment en jouant sur les parametres D, et F, de |'optique de
collimation.

Le diametre D, est imposé par le diameétre des faisceaux en entrée et par le facteur de densification
souhaité : D, = vD;. Si on diminue le facteur de densification, on diminue le diametre de sortie en jouant
sur le diaphragme.

La focale F, est choisie de sorte a ajuster proprement le diaphragme de diametre D, avec le champ
gaussien de chaque sous-pupille. La focale doit vérifiée :

A
F,=0.36= R;~ (9.12)
wo

Ceci est vrai quelle que soit la configuration du réseau interférométrique. F, est imposé par la longueur
d'onde et par les caractéristiques intrinseques a la fibre. De plus, F, est proportionnel a -y, de sorte que
I'ouverture numérique des faisceaux en sortie reste constante :

D,
= 1
o, constante (9.13)

Autrement dit, si on divise le facteur de densification par 2, la focale de I'optique de collimation et le
diametre du diaphragme sont aussi divisés par 2. Un recombinateur a densification variable doit donc disposer

tan(a) =
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Configuration | VIDA | VIDA | VIDA | Autre | Autre | Autre
Densification | Yimaz | Ymaz/2 1 Ymaz | Ymaz/2 1
D, (mm) 1485 | 6.75 2.7 20 10 5
F, (mm) 58.1 | 26.4 | 106 | 782 | 39.1 | 195

Tab. 9.6 — Diametres des diaphragmes et focales des optiques de collimation en sortie de SIRIUS.

d'un module de sortie avec un diametre de diaphragme et une focale de I'optique de collimation tous les 2
variables en méme temps.

Dans le cas de SIRIUS, pour une configuration d’entrée donnée, on dispose de 3 systemes de collimation
intercheangeables avec 3 diametres de diaphragme différents et 3 focales différentes (Tab. 9.6).

Collimation et superposition des faisceaux au foyer d’imagerie

Dans le cas d'une recombinaison multi-axiale, si les faisceaux sont mal collimatés ou s'ils ne sont pas
paralléles entre eux, ils vont étre mal focalisés sur la CCD. Une mauvaise superposition des taches images
au foyer se traduit par I'apparition d’'une photométrie différentielle entre les deux sous-images qui n’est pas
uniforme et donc varie d’un pixel a I'autre. On analyse d'abord le tolérancement sur le positionnement de la
CCD puis sur le positionnement des tétes de fibres en sortie.

L'image au niveau de la téte de fibre est une pseudo-gaussienne tronquée (convolution d’'une fonction
d'Airy par une fonction porte) de largeur 2.2wq. Elle est ré-imagée sur la CCD via le grandissement G, =
Ff/FO. Un différentiel photométrique de 10% entre deux sous images correspond a un déplacement d'une
tache d'Airy par rapport a une autre de 0.32wq, ce qui correspond encore a un déplacement radial Tx cop
au niveau de la CCD de :

Tx cop = 0.32weG (9.14)

Ce déplacement est dii soit a un tilt, soit a un défocus de I'un des faisceaux incident sur la CCD. Pour
un défocus Tz cop de la CCD, I'image se déplace de Tx ccp = Tz coptan(B), avec :

D
t = P 9.15
an(B) = 5 (9.15)
On tolére donc un défocus de :
Tx ccp
T = —— 9.16
7 cop = S0s (9.16)
Pour un tilt € du faisceau incident, I'image se déplace de T'x ccp = Fftan(e). On toleére donc un tilt de :
T
tan(e) = X oeb (9.17)
Ey

Ce tilt € est introduit en amont soit par un décentrement T, soit par un défocus T, de la téte de sortie
de fibre devant le collimateur. On tolére donc un décentrement de la téte de sortie de fibre de :

T, = F,tan(e) (9.18)

On aurait aussi pu écrire directement : T, = 0.32wy car Tx ccp = 0.32wG, et G, = Tx cop/Tx.

Enfin, un décentrement T, correspond a un défocus T, de la téte de sortie de fibre de :
~ tan(e)

Dans le cas de la configuration VIDA a 4UTs en densification maximale (cas le plus critique), le gran-
dissement vaut G' = 69 pour une focale F'y = 4m. Les fibres ont un rayon de coeur de wyg = 1.64um. La

(9.19)

z
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Fig. 9.9 — Superposition des faisceaux au foyer image.
Une chute de 10% en intensité correspond a un décentrement de 0.32wq d'une tache par rapport a l'autre
(a gauche). Un déplacement radial Txccop de la tache sur la CCD (a droite) provient d'un déplacement
radial de la téte de fibre égal a T'x = T'xccp /G, avec G, = Fy/F,. L'effet similaire d'un défocus est moins
critique.

Degrés de liberté | T'x, Ty | 0x, Oy Ty
Course Imm - S5mm
Résolution 0.35um 2° 3um

Tab. 9.7 — Tolérancement sur le positionnement des tétes de fibre du module de sortie de SIRIUS.

précision sur le positionnement radial et le réglage du focus de la CCD valent respectivement 25um et 3mm.
Mais I'oculaire du systeme de focalisation amplifie les erreurs d'alignement d'un facteur 10 (environ la focale
de I'oculaire). C'est pourquoi le systeme de focalisation est équipé de platines de translation micrométriques
a la fois sur I'oculaire et sur la CCD pour recentrer I'image, et une platine en Z montée sur |'oculaire pour
le réglage du focus. Le tilt maximal correspondant vaut € = 0.47, ce qui donne comme spécifications sur le
positionnement radial et le réglage du focus de la téte de fibre en sortie de respectivement 0.38um et 3.1um.

Les précisions requises pour le positionnement des tétes de fibre en sortie sont reportées dans le tableau
9.7. Elles sont les mémes quelle que soit la configuration du masque Fizeau car elle ne dépend que de
I'ouverture en sortie du faisceau tronqué.

Choix techniques

Les tolérances de positionnement des tétes de fibre en sortie sont du méme ordre de grandeur que pour le
systeme d'injection, de sorte qu’on utilise les mémes platines piezo-€électriques (voir Sect. 9.1.5). Le montage
mécanique est donc similaire a I'entrée, avec le méme systéme de positionnement des tétes de fibres monté
téte-béche. Par contre, I'optique de collimation, qui dépend du niveau de densification, est montée sur un
support indépendant. Nous avons alors 1 sous-module de sortie supportant les fibres et 3 sous-modules de
collimation interchangeables. Chaque sous-module de collimation est équipé de 8 doublets, dont le diametre
et la focale sont fonction du facteur de densification. Ce sous-module vient se positionner sur un support
trait-point-plan placé juste aprés le sous-module supportant les fibres (Fig. 9.10).

Afin que la lumiere sortant des fibres ne pollue pas les voies adjacentes, il a fallu ajouter un bafflage. Un
premier baflage est solidaire de la téte de fibre et limite I'ouverture du céne du faisceau de sortie. Dans le
cas de la densification maximale, ol les sous-pupilles sont quasi-jointives (interstice de 0.1mm entre les 2
doublets les plus proches), un deuxieme baflage est nécessaire pour ajuster au mieux le cone de lumiére avec
la surface du doublet. Pour cela, le sous-module de collimation est muni d'un masque a trous qui s'intercale
entre les fibres et les doublets. Les trous en face de chaque fibre adaptent I'ouverture des faisceaux.
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Fig. 9.10 — Module de sortie de SIRIUS.
Le module de sortie est constitué d’un premier module tenant les fibres avec 3 translations PZT comme en
entrée (en haut). Les lentilles de collimation en face de chaque fibre sont montées sur un deuxieme module de
sortie interchangeable sur un support trait-point-plan. Il y a 3 niveaux de densification : Fizeau, densification
partielle et densification maximale (de gauche a droite en bas). En densification maximale, un systeme de
bafflage ajuste I'ouverture des faisceaux pour avoir des sous-pupilles densifiées quasi-tangentes.
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IF [ CLF| CF DIF G
Fizeau fibré | V2 Npg; | A/s | A/D; A Ttransm

. L ' 2
DP fibré 2Np; | As | N/D; | vw/va - D% Tiransm (%)
IRAN fibré | v2Ng; | As | A/Di | mva2e | Toransm (@f ‘bg)

Tab. 9.8 — Parametres d'imagerie relatifs aux champs de vue pour différents modes de recombinaison dans
le cas fibré.

Champ d'information (IF), champ propre (CLF), champ couplé (CF), champ d'imagerie directe (DIF) et
gain en luminosité G correspondant. Les champs sont exprimés en radians sur le ciel. F, est la focale de
collimation des faisceaux en sortie du densifieur. 74 qnsm €st le facteur de transmission des fibres (fonction
principalement du couplage).

9.2 Optimisation des propriétés d’imagerie d’un densifieur de pupille fibré

0.2.1 Etude de la FEP monomodale

Des simulations numériques ont été réalisées avec le programme HYPERTEL. On étudie les effets de la
troncature des faisceaux gaussiens sur la distribution d’intensité de la FEP dans le plan focal. On considére
ici un cas parfait d'une étoile ponctuelle sur I'axe, sans bruit et sans perturbation du front d'onde. La pupille
considérée est composée de 4 ouvertures circulaires de diametre D; = 5m disposées sur un carré de 50m
de coté. Le facteur de densification maximal vaut dans ce cas v = 10. Chaque ouverture a une distribution
d'intensité gaussienne avec un parametre libre £ en commun. L’intensité de la distribution gaussienne est
normalisée de sorte que la puissance totale transmise (intégrale de I'amplitude de I'onde sur toute la pupille)
soit égale a 0.8, égale au taux de couplage optimal d'une fibre monomode (Shaklan, 1988). Pour une
distribution d'intensité uniforme, la puissance totale transmise est normalisée a 1. La Fig. 9.11 montre les
résultats obtenus pour 3 valeurs représentatives du parametre k.

La Fig. 9.12 montre I'évolution de parametres d'imagerie en fonction de k, a savoir I'intensité sur |'axe,
la fraction d'énergie au centre (définis a la section 4.2.1), ainsi que la puissance transmise (définie juste
avant).

Le maximum d’intensité sur I'axe est atteint avec comme optimum k = 1.12. En pratique, pour un
diametre de diaphragme de sortie donné, la valeur exacte de k est conditionnée par la focale de I'optique de
collimation. Mais I'ajustement du diaphragme avec le champ gaussien est tolérant. En effet, une incertitude
de +10% sur k conduit a une diminution de Iy qui reste inférieure a 0.5% dans le cas de la densification
maximale.

La fraction de puissance transmise augmente rapidement avec le rayon du diaphragme jusqu’a environ
k = 1.5, puis tend lentement vers 0.80, qui correspond a |'efficacité de couplage maximale d'une fibre optique
monomode. Les diaphragmes de rayon normalisé k = 1.12 encerclent 73% de I'énergie en sortie de chaque
fibre, ce qui correspond une perte en transmission Tiransm = 27% comparée a une optique classique. Cette
perte de puissance englobe une perte de 20% due a I'injection dans la fibre monomode et une perte de 8%
due a la troncature du champ gaussien des faisceaux de sortie.

La fraction d'énergie contenue dans le pic central diminue avec k. Plus le rayon du diaphragme de chaque
sous-pupille augmente, plus I'énergie du pic central est diluée dans les lobes secondaires du halo. Ainsi, le
champ gaussien tronqué des fibres provoque un effet d'étalement de la lumiére dans le plan focal par une
dispersion de I'énergie du pic central vers les lobes latéraux. Cet effet peut étre traité par des algorithmes de
déconvolution spécifiques a I'imagerie directe dans le cas des fibres. Cet effet doit &tre pris en compte pour
les applications a trés haute dynamique comme la coronographie. Les techniques d'apodisation de pupille
(Aime, 2005) ou les techniques de mise en forme du faisceau (Hoffnagle, 2000) peuvent améliorer dans ce
cas la qualité de I'image.
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Fig. 9.11 — Influence du diaphragme des faisceaux gaussiens en sortie des fibres.

De gauche a droite : Troncature du faisceau gaussien par la lentille de collimation de diametre D, et de
focale F), ; Distribution d'intensité dans la pupille de sortie en densification maximale; FEP correspondante.
L'effet du champ gaussien des fibres en imagerie directe est montré pour 3 valeurs du rayon du diaphragme
R,, défini comme une fraction du rayon du faisceau gaussien wg. Pour une forte troncature des sous-pupilles
(R, = 0.4wyq), la distribution d'intensité dans le plan pupille est presque uniforme si bien que la majeure partie
de I'énergie tombe dans le pic central de I'image, mais peu de flux est transmis a cause du diaphragme. Pour
une faible troncature (R, = 2wy), l'intensité est concentrée au centre des sous-pupilles, comme si la pleine
pupille d'entrée avait été rediluée, si bien que I'énergie dans le plan focal est rejetée depuis le centre vers
les pics latéraux. Un optimum (R, = 1.12wq) fournit le maximum d’intensité sur I'axe. Ce maximum atteint
65% du maximum d’intensité que I'on obtiendrait dans le cas d'un éclairement uniforme.
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Fig. 9.12 — Parametres d'imagerie vs rayon du diaphragme des faisceaux en sortie des fibres.
Intensité sur I'axe Iy, fraction d'énergie au centre Ey/Pi, et puissance transmise Piqnsm €n fonction du
rayon de troncature k = R,/wp, dans le cas de la densification maximale. Les courbes sont normalisées en
divisant les valeurs par celles obtenues dans le cas d’un éclairement uniforme des sous-pupilles. Le maximum
d'intensité sur I'axe est atteint pour k£ = 1.12. Cet optimum est un compromis entre le taux de transmission
(fonction du taux de couplage de la fibre et du rayon du diaphragme) et I'efficacité de la densification (qui
concentre I'énergie lumineuse dans le pic central).

9.2.2 Considérations sur le champ de vue en présence de fibres

Pour un densifieur de pupille fibré, I'enveloppe des franges reste sur I'axe, quel que soit le schéma de
recombinaison (DP ou IRAN) et le facteur de densification. En effet, le tilt du faisceau incident est perdu
a I'entrée des fibres monomodes (il est convertit en perte de flux). De fait, la vraie relation de convolution
fournie par le mode Fizeau est détruite par les fibres. Comme la notion de pupille disparait, la densification de
pupille et la densification d’image deviennent équivalentes avec des fibres, la seule différence étant la forme
de I'enveloppe. C'est une gaussienne convoluée par une Bessel en mode DP, et une gaussienne tronquée en
mode IRAN. Dans les 2 cas, comme cette enveloppe épouse sensiblement |a forme d’'une Bessel, les propriétés
d'imagerie sont proches de celles d’un densifieur de pupille (comme présenté dans la partie I1). La principale
différence est que toute I'énergie transmise tombe dans la tache centrale. L'énergie dans les anneaux d'Airy
est rejetée a I'entrée de chaque fibre, comme montré sur les figures 5 et 6 de I'article de Lardiere (2007)
(Sect. 4.1.7).

Le champ d'imagerie direct est directement égal a la largeur de I'enveloppe du faisceau gaussien tronqué.

DIF, ~ 1.13 2. 2
Ya d

Le champ couplé vaut toujours CF = \/D; comme en optique classique, car on ajuste le lobe de
diffraction en entrée de la fibre (Guyon, 2002c).

Le tableau 9.8 résume les principaux parametres en fonction du mode de recombinaison dans le cas
fibré, a comparer avec le cas classique donné par le tableau 4.1. On observe peu de différences entre le
recombinateur en optique classique et le recombinateur fibré. Le DIF du premier est pondéré par (y — 1) et
celui du deuxieme par «, du fait que I'enveloppe imposée par la fibre reste fixe. Le gain en luminosité est
atténué d'un facteur Tyransm dans le cas fibré.

(9.20)

9.2.3 Article : Optimization of the direct imaging properties of an optical fibered long baseline
interferometer
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ABSTRACT

Long baseline interferometry is now a mature technique in the optical domain. Cur-
rent interferometers are however highly limited in number of sub apertures and con-
cepts are being developed for future generations of very large optical arrays and
especially with the goal of direct imaging. In this paper, we study the effects of in-
troducing single-mode fibers in direct imaging optical interferometers. We show how
the flexibility of optical fibers is well adapted to the pupil densification scheme. We
study the effects of the truncation of the gaussian beams in the imaging process,
either in the Fizeau mode or in the densified pupil mode or in the densified image
mode. Finally, in the pupil densification configuration, we identify an optimum of the
diaphragm width. This optimum maximizes the on-axis irradiance and corresponds
to a trade-off between the loss of transmission and the efficiency of the densification.

Key words: instrumentation: high angular resolution, interferometers techniques:

interferometric.

1 INTRODUCTION

Labeyrie (1996) has described the possibility of making di-
rect snapshot images with interferometric arrays, leading
to high dynamic imaging properties well suitable for stel-
lar surface imaging and also for coronagraphy for exoplan-
ets finding and analyzing. Direct imaging can be achieved
by the Fizeau combination (Fizeau 1868), by the pupil
densification corresponding to the hypertelescope concept
(Labeyrie 1996), or by the image densification proposed in
the IRAN concept (Vakili et al. 2004). In their ground ver-
sion, these combination schemes require the rearrangement
in real time of the projected pupil on the sky and an ef-
ficient cophasing system before the beams are combined.
Due to their flexibility and their spatial filtering properties,
single-mode optical fibers are the right technological choice
for these applications.

In this paper, we briefly present the beam combination
schemes for direct imaging. Then, we study the influence
of the gaussian field of the fibers on the imaging process.
The distribution of intensity in the interferometric image is
theoretically written for such imaging systems. Numerical
simulations are achieved and criteria are defined to evaluate
the performances of pupil densification systems.

* E-mail: fabien.patru@obs-azur.fr

© 2006 RAS

2 PRINCIPLES OF BEAM COMBINATION
FOR DIRECT IMAGING

The Fizeau mode preserves the pupil shape by an homoth-
etic mapping of the entrance pupil to the exit pupil. The
Fizeau image of a point-like source is a fringe pattern, which
results from the multiplication of the impulse response of
an aperture by the interferometric pattern (i.e. the Fourier
transform of the Dirac distribution corresponding to the po-
sition of each sub-aperture). If the aperture is highly diluted
(small diameter of sub-pupils and long baselines), the flux
is dispersed in a large diffractive envelope. Only the central
peak, which contains little energy, is of interest to interpret
the direct image. Post-processing data analysis, like aper-
ture synthesis or specific deconvolution algorithms, allow to
exploit all the collected energy. However, in practice, the
sensitivity is mainly limited by the read-out noise of the
instrument.

The pupil densification (DP) modifies the entrance
pupil in a densified exit pupil by increasing the size of the
sub-apertures with respect to their relative distances. This
non pure homothetic transformation corresponds to a ”con-
formal” Michelson scheme. It is performed by moving the
positions of the sub-pupils centers nearer without changing
the overall pattern. It can also be achieved by magnifying
each sub-pupil with an array of inversed Galilean telescopes,
reflective or refractive (Fig. 1). Assuming that all apertures
have the same diameter, the densification factor is defined
as : v = va/Y. 74 = Do/D; is the scaling ratio of the out-
put and input diameters of each beam, and v, = po/p; is
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Figure 1. Pupil densification (DP) optical schemes using clas-
sical optics. A Michelson scheme (up) or an array of inversed
Galilean telescopes (down) give the same densified image. For a
large array, a combination of both schemes is achieved to bring
closer the beams and to adjust their diameters.

the scaling ratio of the output and input radial coordinates
of the centers of each sub-pupil. The maximum densifica-
tion factor is limited when two output densified sub-pupils
become tangent.

The characteristics of the interferometric image depend
on the geometry of the exit pupil plane and of the wavefront
errors in the entrance pupil plane. If the exit sub-aperture
diameter increases then the width of the PSF envelope de-
creases. Thus, compared to the Fizeau mode, the hyper-
telescope mode provides images that are highly luminous.
Indeed, most of the light is concentrated in the central peak
surrounded by a halo composed of residual side-lobes. The
main interest is the intensification of the central peak by
the factor 42. The diameter of the usable field, called the
direct imaging field (DIF), is equal to A\/((y —1)D;), where
A is the wavelength (Lardiere et al. 2006). There is now
a "pseudo-convolution” between the object and the image
(Labeyrie 1996).

The image densification (IRAN) consists in forming the
interference pattern of all beams in a common output pupil
plane. This can be achieved in two ways (Fig. 2). In the first
scheme, called IRANa (Vakili et al. 2004), the sub-images of
each aperture are arranged in the intermediate focal plane
to reproduce the array configuration at a reduced scale. The
fringe pattern is recorded in a common pupil plane relayed
by field lenses. In the second scheme, called IRANbD (Aris-
tidi et al. 2004), each afocal beam is tilted. A relay lens

Output
pupil

Lenses + Lo
forming the £ , Lenstiliing F
output pupil the beams

L

Figure 2. Image densification (IRAN) optical schemes using
classical optics. IRANa (up) or IRANbD (down) are strictly equiv-
alent. The beam tilter in IRAND is composed for example of two
tilted mirrors.

introduced in each beam forms an image of the pupil at
the intersection of the beams, where the interferogram is
recorded. Both schemes are strictly equivalent. An on-axis
star produces a central bright spot at the center of the con-
jugate stacked pupils.

3 FIBERED VERSIONS OF BEAM
COMBINATION SCHEMES

Single-mode optical fibers appear as a flexible and compact
solution for beam combination and densification. Firstly,
the fibers carry the beams from each telescope Coudé focus
up to the combination system (Perrin et al. 2002, 2006).
Secondly, a fiber densifier carries the beams from the en-
trance to the exit pupil with the appropriate real-time rear-
rangement of the sub-apertures (Fig. 3). Finally, the spatial
filtering properties of single-mode fibers are used to prop-
erly convert random atmospheric perturbations in the en-
trance fields in well-controlled photometric fluctuations. It
becomes then very easy to reach high accuracy measure-
ments, as has already been demonstrated on the sky with
2 telescopes by IOTA/FLUOR (Coudé Du Foresto et al.
1997) and VLTI/VINCI (Kervella et al. 2002), and also in
the laboratory with 3 beams for aperture synthesis (Delage
et al. 2000).
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are moved nearer or the diameter of the sub-pupils is increased by using the divergence of the beam at the exit of the fiber. For the

IRANa scheme, the images of each sub-apertures are directly defined by the output core of each fiber so that only a back field lens
is required. For the IRAND scheme, each beam is collimated by a lens and is easily tilted with the fiber. However, a high level of

densification requires, for both IRAN cases, a very dense remapping of the fiber cores.
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3.1 General characteristics of a single-mode fiber

The properties of the fiber transform the uniform field into
a gaussian field. The goal is to properly fit the unlimited
gaussian beam to define an output sub-pupil disc. Indeed,
the efficiency of the densification is affected by the gaussian
irradiance distribution on each of the output sub-pupils,
compared to a uniform irradiance distribution.

The fundamental mode field distribution for a single-
mode fiber is approximated by a gaussian function. The
amplitude distribution at the exit of the fiber in a plane
transverse to the direction of propagation can be written as
(Saleh Bahaa 1991)

w —r?

W(Z)EWZ)Z (1)
with r the radial coordinate. w is the radius correspond-

ing to the radial distance at which the amplitude of the

beam is equal to 1/e time the on-axis amplitude Ag. w de-

pends on the propagation distance z from the waist of the

fiber head

w(z) =wo 1+<>\22) R~ Az (2)

1/’(73 Z) = Ao

T™Wwg T Wo

with wo the radius of the waist. The approximation is
valid far from the core of the fiber (z >> 1). The radius wo
depends on the characteristics of the fiber and is described
by the empiric formula

1.619 2.879
s+ ) 3)

where a is the radius of the fiber core. V is the nor-
malised cutoff frequency of the fiber defined as

wo=a (0.65 +

V =21 Naa/\ (4)

with N4 the numerical aperture of the fiber. V is less
then 2.405 for a single-mode fiber.

We can then write the irradiance distribution at the
output of the fiber:

2 2
wo —2r
1r,2) = Wo(r,2)F = o <w(z)) e (%)
where Iy = Ao? is the on-axis irradiance.
The total power P; incident on the pupil plane is given
by
Iy wo?

+o0
Pi:27r/ I(r,z)rdr = (6)
0 2

3.2 Influence of a truncated gaussian beam

The case of a truncated gaussian beams has already been
studied for one aperture (Buck 1967, Mahajan 1986, Nourrit
et al. 2001). We consider here that the image is formed by an
aberration-free spherical lens of focal length F, and diame-
ter Do = 2Ry. The gaussian beam is then diaphragmed by
the circular aperture of the lens. We defined the normalized
beam radius k as the ratio:

R,

7
w(Fg) ( )
By using Eq. 2, k can be expressed as a function of the
output beam aperture R,/F, :

k=

Two Ro
k=2 8
N T (8)
The truncated gaussian amplitude distribution of a

sub-pupil can be written as

wo —k2 r2
d(r k) = Ao ke g, (r) (9)
with g, (r) =1 if » < Ro and g, (r) = 0 otherwise.
Refering to Haskal (1979), for an incident power P;
and for a lens with an aperture of F,/D,, the focal-plane
irradiance is given by

1(p0) = [FT(u(r ) = 225 (1)

Twi \ R,

Ro (e, 2
/0 %e (RO ) Jo(/\2;r,or~p)rdr

where r and p denote a position respectively in the
pupil plane and in the focal plane. FT refers to the Fourier
transform. Jo is the Bessel function of the first kind of order
zero. If we let p = 0, we can write the maximum on-axis

irradiance as
P kN2 [T (e 0)?
I(O,k)Z—S ( ) / e (RO ) rdr
0
2

2

(10)

2

(11)

Twi \ R,

2P, R2(1—e )
10, k) = T w? k2

(12)

The maximum on-axis irradiance is obtained by equat-
ing to zero its derivative with respect to k. % = 0 leads
to the equation

e =142k (13)

The solution of Eq. 13 is approximately k = 1.12 (Sieg-
man 1989, Yura 1995).

The total power transmitted by the truncated beam is
equal to

wIo UJ02 —2k2
—e )

Ro
Piot :271'/ I(p,k)rdr = T(l (14)
0
Hence the fraction of the power transmitted after trun-
cation of the sub-pupil corresponds to

Pt'ransm = Ptot/Pi =1- 672k2 (15)

3.3 Application to an interferometric array

We will now consider the case of an interferometer defined
as an array of Ny sub-pupils. According to Eq. 9, we can
write the amplitude distribution of the exit pupil plane as

Niey

Varray(r, k) = $(r, k) @ Y 8(r = po(n)) (16)

n=1

where po(n) denotes the position of the sub-pupil of
index n in the exit pupil plane. ® is the convolution operator
and ¢ is the Dirac function.

In a DP combiner, each gaussian beam is truncated and
collimated by a lens. The intensity distribution in the image
plane is

Larray(p, k) = | FT (array(r, k))|* (17)
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Figure 4. Effects of the gaussian field of the fibers on the imaging process, for various values of the diaphragm radius R, as a fraction
of the beam radius w. From up to down : Profile of one gaussian beam with the corresponding diaphragm, cross-section of the output
pupil of the fiber densifier in the maximum densification case (v = 10), densified PSF, cross-section of the PSF. The case of the uniform
illumination is represented in dotted lines. For strongly truncated sub-pupils (left), the pupil-plane irradiance distribution is almost
uniform and the image pattern is narrow, but little power is transmitted. For weakly truncated sub-pupils (right), the power in the
focal-plane is rejected from the center to the far peaks, as if the full pupil is diluted. An optimum (middle) provides the maximum
on-axis irradiance.

which can be written as

Larray(p,k) = |FT ((r,k))[*

Nier

2

—21

x|Y exp (/\—Fﬂp-po(n))

n=1

o

(18)

By replacing R, by v R; in equation 12, we can write

the maximum on-axis irradiance as

2

2P R2 5 (1—e ")
2

Tarray(0.8) = 1(0,K) = =597 2=

(19)

© 2006 RAS, MNRAS 000, 1-8

Although the notion of pupil vanishes with fibers, the
ouput sub-pupil width is defined by the truncated beam
diameter D, of the diaphragm. Thus, v = v4/7s, as defined
previously. v, corresponds to the magnification factor of
the interferometric image in the focal plane. To simplify, we
assume that v, = 1.

The experimental arrangement allows independent ad-
justment of the two parameters v and k. The diaphragm
radius R, is chosen in such a way that R, = v4 R;. The
normalized radius k is adjusted by the focal length Fj.

It is shown by equation 19 that the maximum on-axis
irradiance is independent of the geometry of the array. It
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depends only on the diffraction envelope of a sub-pupil (a
gaussian function convoluted with an Airy function). Thus,
the densification maximizes the on-axis irradiance when -y
increases whatever k. For a given -, the maximum on-axis
irradiance is obtained with & = 1.12, as in the case of a
single aperture (Siegman 1989).

In an IRAN combiner, the intensity distribution is sim-
ilar, the difference being only in the envelope shape. Thus,
the intensity recorded in the pupil plane is (Vakili et al.
2004)

2

Niey
—247

Tarray (k) = | (W k) x| Y exp (S5 7 polm) )| (20)

i=1

As the maximum of the envelope (a truncated or un-
truncated gaussian function) is constant whatever D,, the
truncation has no effect on the central peak intensity and
reduces only the field by vignetting. Then, the truncated ra-
dius is chosen such that k£ > 2 to transmit the total power.

4 PERFORMANCE ANALYSIS OF A
DENSIFIED PUPIL FIBER COMBINER

In the previous section, it was seen that there is no opti-
mization for the diaphragm of the sub-pupils in the case
of IRAN. Concerning the DP scheme, numerical simula-
tions have been performed to study the effect of truncated
gaussian beams on the focal-plane irradiance distribution.
As the main interest is the sensitivity gain, we use criteria
aiming at maximizing the irradiance contained in the cen-
tral interferometric peak, compared to the irradiance in the
side-lobes. We show that the optimum truncated radius is a
trade-off between the loss of transmission and the efficiency
of the densification.

The simulations are performed in a perfect case, with-
out any noise or wavefront errors and for an on-axis star.
We consider a pupil composed of 4 circular sub-apertures
on a large square pattern with a side length of 50 m and a
telescope diameter of D; = 5 m. Then the maximum densifi-
cation corresponds to v = 10. With an operating wavelengh
of A = 0.6 um and a maximum baseline of about 76 m,
the spatial resolution (resel = A\/Bmaz) reaches 1.6 mas.
The DIF equals to 1.7 resels. Each sub-pupil has a gaus-
sian irradiance distribution with a common free parameter
k.

Fig. 4 presents the calculated Point Spread Functions
in the maximum densification case for various values of the
k parameter. The intensity is normalized so that the total
transmitted power is unit. It means that the integral of
the irradiance of the full pupil equals to 1 with a uniform
illumination. In the case of a gaussian illumination of the
sub-pupils, the total transmitted power is weighted by 0.8,
which corresponds to the optimum coupling efficiency of a
single-mode fiber (Shaklan & Roddier 1988).

Finally, in the following parts, all the parameters are
normalized so that each value of the gaussian illumination
is divided by the corresponding value of the uniform illumi-
nation (k = 0). This normalization allows to compare the
effects of the gaussian beams to the uniform illumination
case.

Maximum On—Axis Irradiance (I,)

k = R,/w

Figure 5. Variation of the on-axis irradiance as a function of the
truncation ratio k for various values of the densification factor ~.
The 3 curves with v = {1, 5,10} are superimpozed. Maximizing
Ip yields the value of k£ = 1.12 whatever . Thus, the densification
factor v has no influence of the optimum k value. Note that the
3 cases shown in Fig. 4 correspond to k = 0.4, k = 1.1 and k = 2.

4.1 On-axis irradiance

The first criterion consists in maximizing the on-axis ir-
radiance Ip. In the case of our 4 telescopes configuration,
numerical simulations give the value of k¥ = 1.12 whatever
~. The results of the simulation are shown in Fig. 5, where
Iy is plotted as a function of k.

The criterion can also be achieved by maximizing the
encircled energy contained in the main central lobe given
by

0o
Eofy) = 2 / Luvras(p) pdp (21)
0

where 6y corresponds to the first minimum from the
center of the focal plane irradiance distribution. This second
criteria leads to the same optimum value of the truncation
ratio : k = 1.12.

4.2 Transmission

The fractional transmitted power in Eq. 15 remains valid
whatever the number of sub-apertures. This equation shows
that the transmission does not depend on the densification
factor . Indeed, the global intensity picked-up by the de-
tector is fixed by the diaphragm radius k of each beams.
The fraction of power is equal to 22 per cent when k = 0.4,
73 per cent when k = 1.1, and practically 80 per cent when
k = 2, corresponding to the maximum coupling efficiency
of a single-mode fiber. Then, for the optimum k value, 20
per cent of power is lost owing to the fiber and about 8 per
cent owing to the diaphragm.

4.3 Image quality

We will now consider some criteria aiming at quantifying
the image quality of the direct image. We have estimated
firstly the fraction of energy contained in the central peak
and secondly the level of the residual halo.

Fig. 6 shows the fraction of energy contained in the cen-
tral peak as a function of k, defined as the ratio of central
lobe energy divided by the total energy. This is an estima-
tor of the spread effect of light, which reflects the efficiency
of the densification. If the truncation ratio is low, typically

174 © 2006 RAS, MNRAS 000, 1-8



Direct imaging properties of an optical fibered long baseline interferometer 7

0.0L I I

Fraction of Energy in the central lobe (Ey/P.)

k = R/w

Figure 6. Variation of the ratio of the energy of the central lobe
divided by the total energy as a function of k for various values
of «v. The more the diaphragm radius is increased, the more the
light is spread from the central peak to the side-lobes in the halo.
This effect is more drastic for an higher level of densification.

k<0.5, this fraction is unaffected and is the same as in the
uniform illumination case. Then it decreases rapidly up to
around k = 2.5. The shape of the curve is the same for any
level of densification and is rather pronounced for v = 10.
For an optimum k radius, the central peak shows a diminu-
tion of 11 per cent, 10 per cent and 8 per cent, respectively
for v =1, v = 5 and v = 10, compared to the uniform
beams.

In completeness, Fig. 7 represents the ratio of the irra-
diance of the secondary maxima divided by the on-axis irra-
diance Ip. This is an estimator of the maximum level of the
residual halo surrounding the central peak. This parameter
must be improved to limit the confusion problem (Riaud
et al. 2004), which corresponds to the crowding effect be-
tween the different sources present in the field of view. The
source crowding is due to the convolution process of the ob-
served sources with the PSF, as with a classical telescope
(single aperture). This effect becomes important when the
instrument has a weak quality for its PSF and it is directly
related to the PSF extension. That is why the maximum
densification scheme is well adapted. Moreover, the use of
single-mode fibers requires a suitable diaphragm radius to
limit the corruption of the image quality.

5 DISCUSSION AND PERSPECTIVES

If a fiber image densifier (IRAN) is used, the width of the
diaphragm of the output beams is sufficiently enlarged to
maximize the transmitted power. Less than 1 per cent of
the flux is lost if
R, A
iz > 2 - (22)
However, we have shown that there is an optimum for
the diaphragm diameter D, when a fiber pupil densifier
(DP) is used. This optimum is firstly linked to the trun-
cated gaussian irradiance distribution in a sub-pupil, which
provides the maximum [y in the focal plane. The optimum is
also decorrelated from the geometry of the array, as demon-
strated in section 3. Simulations in section 4 show that it can
be interpreted as a trade-off between the loss of transmis-
sion and the efficiency of the densification. The optimiza-
tion aims at maximizing the fractional energy of the central

© 2006 RAS, MNRAS 000, 1-8

Level of the maximum side—lobe (I,/1,)

Figure 7. Variation of the ratio of the secondary maxima irradi-
ance divided by the central lobe irradiance as a function of k for
various values of . The more the diaphragm radius is increased,
the more the maximum level of the residual side-lobes is high,
compared to the central peak. This effect is drastic in the max-
imum densification case (y = 10). It has practically no effect in
the Fizeau case (y = 1).

k 04 1.1 2

$(Ro)/¥(0) 0.85 0.30 0.02
Io 0.22 065 0.39
Eg 0.22 067 0.42
Ii/Io 1.07 155 3.42
Eo/Prot 1.00 092 0.52
Piransm 0.22 0.73 0.80

Table 1. Normalized main parameters in the case of the maxi-
mum densification (y = 10) for 3 values of k as shown in Fig. 4.
¥ (Ro)/v(0) is the fractional intensity at the aperture edge com-
pared to that at the center, Ij is the on-axis irradiance, Eq is the
energy in the central lobe, Ey/P;ot corresponds to the fraction
of the energy contained in the central lobe on the total energy,
11 /I represents the ratio of the irradiance of the maximum side-
lobe to the central peak, Piransm 1s the fractional transmitted
power.

lobe and minimizing the maximum level of the residual halo,
given by the highest side-lobe. The main parameters corre-
sponding to Fig. 4 are resumed in table 1 in the maximum
densification case.

Neither the geometry of the array (function of number,
arrangement and shape of the sub-pupils), nor the densifi-
cation factor has an influence on the optimum k& value. To
properly adjust the diaphragm diameter Do with the gaus-
sian field distribution of each sub-pupil, the output focal
length of the fiber pupil densifier is chosen in such a way
that

Fy = 0.36 R, (23)
wo

R, is fixed by the v value, such as R, = vy R;. F, is
imposed by the wavelength and by the characteristics of
the fibers, and is also proportional to 7 to provide the same
angular aperture of the exit beams.

Table 2 compares the case of the truncated gaussian
beams to a uniform illumination. The on-axis irradiance is
approximately 35 per cent of what would be obtained for
uniform illumination of the full aperture. The maximum
level of the secondary maxima [;/Iy increases drastically
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v 1 5 10
»(Ro)/¥(0) 0.38 0.31 0.30
Io 0.66 0.65 0.65
Eo 0.66 0.66 0.67
/I 1.00 1.14 1.55
Eo/Piot 0.89 0.90 0.92
Prransm 0.75 0.73 0.73

Table 2. Normalized main parameters in the case of the opti-
mum truncated gaussian illumination (k = 1.1) for 3 values of ~.
See the definitions in Tab. 1.

with v whereas the fraction of the total energy contained in
the central lobe Ey/Piot does not decrease much. It means
that most of the light spreading from the central lobe falls
into the few side-peaks next to the center, according to the
densification effect which reduces the number of peaks in
the image.

Thus, the gaussian field of the fibers increases the
spread effect of light in the focal-plane by an energy di-
lution from the central peak to the side-lobes. This effect
should be treated by specific deconvolution algorithms for
imaging applications. It must be taken into account for very
high dynamic range applications, such as coronagraphy. The
use of pupil apodisation techniques (Aime 2005) or of beam
shaping techniques (Hoffnagle et al. 2000) may also improve
the quality of the imaging process.

A direct imager called VIDA (Lardiére et al. 2005) has
been proposed as a second generation instrument for the
VLTI. It consists of a densified pupil beam combiner using
single-mode fibers in optical wavelength, associated with
a coronagraphic mode mounted at the densified focus. A
demonstrator is being developped in laboratory (Patru et
al. 2006) in order to prepare the feasibility studies of VIDA
and to evaluate the technological requirements for future
projects of hypertelescopes.
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9.3 Réglages du systéeme

9.3.1 Déroulement des opérations

De nombreux tests échelonnés sur 2 ans ont été menés avant intégration du densifieur, pour qualifier
chacun des sous-systemes avant leur insertion dans SIRIUS.

J'ai d'abord encadré pendant 3 mois un stagiaire, Ludovic Laplaud?!, qui a testé la résolution et la stabilité
des positionneurs PZT utilisés pour I'injection et la sortie des fibres. J'ai aussi co-encadré un autre stagiaire,
Fabrice Thomas?, qui a écrit et testé les algorithmes d’injection automatique, conjointement avec |'ingénieur
informaticien Jean-Michel Clausse, en charge de toute la partie informatique et contréle de SIRIUS.

[l a fallu ensuite spécifier et suivre la conception mécanique du densifieur, effectuée par Alain Roussel,
Yves Hugues et Sandra Bosio. Il a fallu aussi tester et préparer les racks fibrés livrés par le laboratoire
XLIM, en vérifiant leur taux d'extinction et en annulant la dispersion chromatique différentielle. Un montage
spécifique de type Mach-Zender a été entierement développé par Michael Dubreuil, opticien, qui a concu,
intégré et exploité un banc d’égalisation des fibres (EDF) présenté en annexe F (Patru, 2006). Il a pris en
charge 2 stagiaires, Fabrice Thomas et Sébastien Reithinger®, qui ont a tour de réle participé aux nombreux
tests d'égalisation.

Le premier montage densifieur SIRIUS a 2 bras fibrés a été assemblé en aolit 2006. Aprés avoir spécifié
tous les scénarios de commande des différents éléments du banc, j'ai co-encadré un stagiaire, Olivier Mat-
thieu#, qui a validé I'ensemble des algorithmes de pilotage automatique. Cela a abouti a I'intégration du
densifieur 4 UTs en novembre 2006. Le densifieur a 8 faisceaux n'a pas été réalisé, faute de temps et
d'argent (pour I'achat de 24 autres platines PZT). Il est prévu pour la mi-2007.

9.3.2 Procédure d’alignement

La procédure d'alignement du densifieur SIRIUS est détaillée en annexe C. Plusieurs éléments doivent
étre réglés successivement :

1. la polarisation différentielle en entrée et en sortie des fibres, en alignant tous les axes neutres avec la
méthode polariseur/analyseur croisés ;

2. la dispersion chromatique différentielle avec les lignes a retard fibrées, sur un banc de calibration
spécifique EDF (Equilibrage Des Fibres) ;

3. I'injection dans les fibres, en maximisant le taux de couplage avec le module d'injection ;
4. la photométrie différentielle, en égalisant les flux entre voies avec le module d'injection ;

5. la collimation et la focalisation des faisceaux en sortie, en superposant convenablement les taches
images au foyer de la CCD avec le module de sortie.

6. les différences de marche (ou temps de groupe), en cohérencant I'interféromeétre avec les lignes a retard
dans l'air;

7. les différences de chemins optiques avec les cophaseurs fibrés, pour atteindre une précision meilleure
que A\/10;
9.3.3 Alignement des axes de polarisation
Méthode polariseur/analyseur croisés

L'alignement des axes neutres des fibres est vérifié grace a la méthode polariseur/analyseur croisés. En
placant un polariseur en entrée et un autre en sortie de la fibre et en pivotant le polariseur en sortie, on
détermine le taux d’'extinction maximale entre polarisations.

NUT Mesures Physiques de I'Université de Limoges

2IUT Mesures Physiques de I'Université de Limoges

3BTS Génie Optique au Lycée Victor Bérard a2 Morez

*Ecole Nationale Supérieure de Physique de Grenoble (ENSPG)
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Le taux d'extinction est défini par :

I
T = L
I+ 1,

(9.21)

ou I est le flux sur I'axe de propagation choisi et I, est le flux sur I'axe parasite. Ce taux s’exprime le
plus souvent en décibel (dB) :

I
74 = 10log <I fI ) (9.22)
sTdp

Si les axes de polarisation sont désalignés de I'angle 6, le taux d'extinction devient (Vergnole, 2005) :

¢ =10log ((1 —107) sin?(0) + 107 cos?(0)) (9.23)
Le mauvais alignement des axes de polarisation induit une perte de contraste des franges d’interférence
qui s'exprime par :
1
Cpolar =
1 T 1 =
1+ (i 1_?1) + (§ 1_272)

ol 71 et 79 sont les taux d’extinction des fibres des voies 1 et 2. On distingue |'axe de propagation utilisé
et I'axe parasite. Les 2 champs sur chacun des 2 axes sont incohérents.

(9.24)

Mesures des taux d’extinction

Le dispositif polariseur/analyseur croisé est d’abord étalonné a vide (sans les fibres), ce qui donne un taux
d’extinction 7,;4.. Lorsqu’on mesure ensuite les taux d'extinction des fibres, la différence avec 7,4, correspond
au résidu de lumiere parasite qui se propage sur I'axe rapide de la fibre. Il est possible de minimiser le taux
d'extinction en jouant manuellement sur I'orientation des fibres en entrée et en sortie.

En pratique, les axes neutres des fibres ont d'abord été repérés visuellement avec un microscope. En
entrée, une bague serrée sur le mandrin de la fibre a un méplat qui est mis perpendiculaire a I'axe de
propagation (I'axe lent). En sortie, cet axe est orienté selon I'ergot du connecteur FC-PC. Les fibres sont
insérées en entrée dans une ferrule en mettant le méplat a I'horizontal. En sortie, tous les connecteurs FC-PC
sont orientés de la méme facon. Ce montage permet une superposition des axes a quelques degrés prés. On se
contente de mesurer le taux d’extinction apres montage des fibres. Les résultats sont donnés dans le tableau
9.9, avec des taux d'extinction compris entre 22dB et 27dB, a comparer a 7,4 = 31dB. La contribution
des fibres en terme de polarisation varie entre 4 a 9dB.

Le montage a 4UT utilise les LAR 7, 8, 5 et 9. Si on calcule la perte de contraste engendrée par la
polarisation différentielle avec I'équation 9.24, on trouve 0.997 < Cpoer < 0.998 pour chacune des bases,
soit un facteur d'atténuation inférieur a Cper < 0.3% dans tous les cas. Cela dit, ces pertes de contraste
sont estimées par rapport a la fibre de référence du montage EDF. En pratique, on s'attend a des pertes plus
importantes, car il faut tenir compte de I'angle différentiel des axes de polarisation des fibres prises 2 a 2.

9.3.4 Equilibrage en dispersion des fibres
Méthode du spectre cannelé

La dispersion chromatique différentielle est mesurée par la méthode du spectre cannelé (Tango, 1990).
Le calcul de la densité spectrale du mélange interférométrique permet de remonter a la phase spectrale du
spectre cannelé (Vergnole, 2004). La phase spectrale mesurée est directement reliée a la contribution de la
fibre en terme de dispersion chromatique.

Ce terme de phase spectrale est ajusté aux moindres carrés par un développement limité en série de
Taylor autour de la fréquence moyenne du spectre . Cet ajustement s’écrit sous la forme :
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LAR | I, I T TdB
45.1073% 10761 5.9.107% |-22.3
4.0.1073 | 1.10|3.6.107% |-24.4
24.0.1073 ] 0.95 | 25.0.1073 | -16.1
3.0.107% [1.10]2.7.107% |-256
28.107% [1.20]23.107% |-263
2.6.107% [1.10]24.107% |-26.3
2.4.107% [1.00]24.107% |-26.2
1.8.1073 | 0.87|21.107% |-26.8
3.0.1073 ]0.95|3.1.1073 |-25.0

O 00 ~NO OB WN =

Tab. 9.9 — Taux d’extinction des fibres de SIRIUS.
Les mesures ont €té effectuées avec une photodiode Silicium avec I et I, en Volt. Toutes les fibres sont
assez homogeénes, avec un taux d'extinction compris entre 22dB < 7145 < 27dB. Seule exception, la LAR3
dégradée a visiblement subit une contrainte mécanique pendant un transport (elle a été mise de coté).

®(v) =ap+ar (v — 1) + az (v —)* + a3 (v — 1)* (9.25)

ol les termes d'ordre supérieur a 3 sont négligés. ag est une constante.

Le coefficient d'ordre 1 de la phase spectrale correspond a la différence de temps de groupe 7,. a; est
annulé grace a la LAR dans I'air qui égalise les trajets optiques.

Les coefficients d'ordre 2 et 3 correspondent a la dispersion chromatique. ag est annulé en jouant sur la
longueur géométrique de chaque fibre grace a la LAR fibrée. ag évolue peu si on étire la fibre. Il est avant
tout fonction des différences géométriques entre fibres. C'est pourquoi les fibres proviennent toutes de la
méme bobine pour minimiser ce coefficient.

Quand les fibres sont équilibrées en dispersion, le contraste des franges d’interférence est maximal.

Le banc d’équilibrage des fibres (EDF)

Un montage préliminaire est nécessaire pour équilibrer les fibres en dispersion. Un interférometre de type
Mach-Zender a été réalisé, combiné en sortie avec le spectrographe visible du GI2T/REGAIN (Mourard,
2001), qui possede une haute résolution spectrale (R = 30000) nécessaire a la mesure du spectre cannelé.
Sur I'un des bras se trouve une fibre de référence, et sur I'autre bras est monté I'un des 9 troncons de fibres
de SIRIUS a tester. Le montage EDF est décrit par la figure 6 dans I'annexe F (Patru, 2006).

Méthode d’annulation des coefficients de dispersion

On utilise une interface Labview développée par le laboratoire XLIM (Vergnole, 2005), qui normalise
le spectre cannelé, calcule la courbe d'ajustement et détermine les coefficients de la phase spectrale. La
procédure d'alignement et les méthodes de mesures sont détaillées par Dubreuil (2006), et par deux stagiaires
(Thomas, 2006; Reithinger, 2006).

Dans un premier temps, on souhaite annuler le temps de groupe (coefficient a;). On enregistre plusieurs
spectres cannelés en faisant varier la DDM avec la LAR dans I'air. Le spectromeétre mesure des spectres en
échelle de longueur d’onde, tandis que le logiciel travaille en échelle de fréquences. Les fichiers spectres sont
donc convertis en échelle de fréquences normalisée autour de vy.

C
Ai — Ao

avec c la célérité de la lumiere et A\g la longueur d’'onde moyenne. En pratique, I'échelle en fréquence est
non linéaire et doit étre corrigée de sorte que seul le terme d’ordre 1 du spectre cannelé évolue pour chaque

(9.26)

V; =
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Fig. 9.13 — Contréle de la dispersion chromatique différentielle sur SIRIUS.
A gauche sont montrés le spectre cannelé normalisé (haut) et la phase spectrale correspondante pour les
contributions d'ordre 2 et 3 (bas). Cet outil sous Labview est utilisé pour annuler les coefficients de dispersion.
A droite sont montrées les franges temporelles obtenues sur EDF en modulant la DDM via un signal trian-
gulaire de fréquence 8Hz et d'amplitude 64V (aprés amplification). Les franges d'interférence apparaissent
dans une enveloppe de modulation définie par la rampe. Le minimum de dispersion correspond au maximum
de contraste des franges.

valeur de DDM. Une fois I'évolution du contraste en fonction de la DDM établie, on connait la position de
la LAR dans I'air qui annule la DDM, c’est-a-dire le coefficient a;.

Ensuite, les coefficients de dispersion (ag et ag) sont mesurés par une analyse spectrale. On enregistre
plusieurs spectres cannelés pour différents étirements de la LAR fibrée. Chaque spectre est normalisé et
ajusté afin d'en déduire la phase spectrale correspondante (Fig. 9.13). On obtient ainsi la courbe d'évolution
des coefficients d'ordres 2 et 3 en fonction de I'étirement de la fibre. Le minimum de la phase spectrale
correspond a une contribution des ordres 2 et 3 nulle. On repére ainsi la position de la LAR fibrée qui
minimise la dispersion chromatique différentielle.

Enfin, pour controler le bon équilibrage des fibres entre elles, on recherche le maximum de contraste qui
correspond au minimum de dispersion différentielle. Le contraste est obtenu par une modulation temporelle
du chemin optique, en enregistrant les variations de flux avec un détecteur monopixel. Nous appliquons a la
céramique PZT d'une des deux fibres un signal triangulaire. Nous recherchons la DDM nulle en déplacant la
LAR air jusqu'a la visualisation de franges d'interférence a I'oscilloscope (Fig. 9.13).

Résultats

Les résultats obtenus sur les 9 lignes a retard sont résumés dans la figure 9.14, qui donne I'évolution
du coefficient d'ordre 2 en fonction de I'étirement de la fibre. Toutes les LAR fibrées ont été égalisées en
jouant sur la butée micrométrique de sorte a annuler précisemment |'ordre 2 de la dispersion chromatique.
La contribution de I'ordre 3 reste négligeable dans notre étude, vue les faibles longueurs de troncon de fibres.
Le fait d'étirer la fibre génére un chemin d'air qu'il faut ensuite compenser avec la LAR dans I'air. Pour
chacune des LAR fibrées, I'étirement nécessaire rentre dans la course des butées micrométriques des LAR
dans I'air de £4mm. Au passage, deux LAR fibrées ont di €tre modifiées mécaniquement, car le chemin
d'air a compenser dépaissait largement les 4mm de course. Pour le montage SIRIUS, c'est la LAR 8 sur la
voie UT2 qui est prise comme référence (la LAR air de la voie UT2 reste en milieu de course).

Ces résultats valident I'efficacité du concept de la LAR fibrée et de la méthode d'annulation de la
dispersion chromatique différentielle aux longueurs d’onde du visible.
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Fig. 9.14 — Annulation de la dispersion chromatique différentielle sur SIRIUS.
Evolution de I'ordre 2 de la dispersion chromatique différentielle en fonction de I'étirement de la fibre en
équivalent chemin d'air, pour chacune des 9 LAR fibrées de SIRIUS. L'annulation de I'ordre 2 correspond
a un étirement de la fibre qui reste dans tous les cas inférieur a 4.25mm. Le chemin d’air ainsi généré est
compensé par les butées micrométriques des LAR dans I'air.

9.3.5 Injection dans les fibres
Procédure

Un pré-alignement est effectué avec un montage en inverse. Chaque fibre est alimentée en sortie I'une
apres I'autre en branchant le connecteur FC-PC sur la source fibrée. Les PZT en injection sont réglés de
facon a ce que les faisceaux sortent bien collimatés en passant par les trous du masque Fizeau, que I'on
déplace tout le long du faisceau collimaté de 70mm. Une fois cela fait, la source est réalimentée en entrée
et le couplage est optimisé en jouant sur les PZT de sorte a maximiser le flux sur chacune des voies.

La procédure de recherche du maximum d’injection est une méthode itérative pour amener la téte de fibre
au foyer de la lentille d'injection, en jouant sur les 3 translations PZT. On effectue d’abord une optimisation
en manuelle, puis en automatique avec un algorithme de pilotage (Clausse, 2006; Matthieu, 2006). La
procédure se décompose en plusieurs étapes :

e Pour une position initiale en Z, on se déplace d'abord pas a pas selon les axes X et Y. Si le flux
augmente, c'est que I'on converge vers un optimum ; sinon, on se déplace dans I'autre sens. Dés que
le flux rediminue, on revient a I'avant derniére position et on s'arréte. On enregistre la valeur de flux
Fmax-

e On effectue ensuite une incrémentation en Z, puis la méme optimisation en X et Y, afin de compenser
la dérive hors-axe due au tilt fibre-lentille. Si le flux est plus petit que le flux précédent F},..., on change
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le sens de déplacement en Z. La méme opération est répétée, jusqu'a ce que la valeur de flux a la fin
devienne inférieure a la valeur de I'étape précédente. On est alors proche du point focal.

e Pour affiner le réglage, on diminue la résolution des pas en X,Y et en Z. On recommence tout le point
précédent. Plusieurs boucles s'enchainent en diminuant la résolution des pas a plusieurs reprises. On
s'arréte quand le flux ne varie quasiment plus d’'une itération a I'autre.

Un micro-pas PZT vaut 30nm. Le pas nominal (imposé par le fabricant) est de 16 pas, soit ~ 300nm.

On choisit comme pas pour I'optimisation en injection :

Z/XY = 150pm/15um (5000/500) en réglage manuel grossier,
Z/XY = 15um/1.5um (500/50) en réglage manuel fin,

Z/XY ~30um/3um (960/96) en réglage automatique grossier,
Z/XY ~5um/0.5um (160/16) en réglage automatique fin.

Résultats

La transmission totale (Ti.q;) de la fibre est définie comme le produit de la transmission optique des
coupleurs d'injection et de sortie (Tcoupicurs) Par le taux de couplage entre le mode laser et le mode fibre

(7). et par la transmission de la fibre fonction de son atténuation intrinseque Az et de sa longueur (T'tipre =
—AT L)
e .

Tiotal = Teoupleurs - Tec - e~ Arl (9.27)

aveC Teoupleurs = 0.90 (montage afocal) et Tyopq = %. P, et P, sont les flux mesurés respectivement en
entrée et en sortie. Comme la fibre est relativement courte (L ~ 12m), on néglige I'atténuation intrinseque
de la fibre (< 12dB/km).

Les résultats préliminaires indique des taux de couplages de I'ordre de 40% a 50%. On observe donc des
pertes de couplage atteignant les 60%, plus pessimiste que les simulations ZEMAX_ Il semble que ces pertes
sont concentrées sur les premiers centimetres des fibres, ou on observe qu'une partie de la lumiére se dissipe
dans la gaine. La cause de ce mauvais couplage est liée aux défauts du montage : il y a un tilt de la fibre
dans son mandrin auquel s'ajoute certainement un tilt entre les bras du module d’injection. Pour un angle de
6" entre la fibre et son mandrin mesuré sur la fibre la plus défectueuse (a cause de la rainure en V), ZEMAX
annoncait 40% de pertes de couplage.

La photométrie différentielle entre voies est due a un éclairement non uniforme de la pleine pupille. On
joue si besoin sur I'injection dans les fibres pour minimiser ces écarts a mieux que 10%. Autrement dit, le flux
maximal est imposé par le moins bon taux de transmission entre les voies aprés optimisation du couplage.
On dégrade le couplage sur les autres voies en défocalisant le faisceau par en translation en Z du PZT
d'injection, suivi d'un recentrement en X,Y pour éviter les ordres parasites autres que le fondamental. En
effet, il peut apparaitre des modes de couplages a I'injection, qui se propagent dans la gaine et qui peuvent
créer des interférences parasites (si dans la longueur de cohérence 1.).

9.3.6 Superposition des faisceaux au foyer d’imagerie

Les faisceaux sont d’abord collimatés pour qu’ils convergent tous dans le plan focal du systeme de
focalisation. Puis ils sont superposés au centre de la CCD (au plan focal). Pour cela, on regle un faisceau
aprés l'autre en le sélectionnant avec le masque photométrique. On joue sur les translations PZT du module
de sortie :

e en Z pour la collimation et la focalisation, de sorte a maximiser la largeur a mi-hauteur de la tache

image (FWHM).

e en X,Y pour la superposition des faisceaux en visant le pixel central de la CCD.

La focalisation ne pose pas de probleme vue la grande profondeur focale. La superposition se fait a 1 ou
2 pixels pres, soit mieux que 10% de la largeur d'une tache image.

Cette opération se fait la aussi en manuel, et avec un programme de pilotage automatique (Matthieu,
2006). On utilise les mémes pas de déplacements que pour I'injection.
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Fig. 9.15 — Schéma de principe du systeme de contrdle automatique de SIRIUS.

9.3.7 Cohérencage et cophasage des faisceaux

Les faisceaux sont d’abord mis en cohérence en déplacant la ligne a retard dans I'air jusqu’a voir apparaitre
les franges lasers. Pour cela, on sélectionne successivement les faisceaux 2 a 2 en choisissant les petites bases
UT12, UT23, UT34. La voie 2 est prise comme référence, si bien que I'on ne joue que sur les LAR des voies
1, 3 et 4. La sensibilité est de quelques microns pour une longueur de cohérence de I'ordre de [, = 36um.

Une fois toutes les franges détectées, le réglage fin des DDM est réalisé en pilotant le cophaseur PZT
fibré. Pour chaque jeux de franges (bases UT12, UT23, UT34), on centre le pic frange le plus intense
(détecté a I'oeil) au milieu de la tache image en générant de tres faibles variations du chemin optique sur
I'une des 2 fibres. La sensibilité du cophaseur fibré fournit une résolution a A/20. Autrement dit, il faut
incrémenter de 20 pas pour avoir un défilement des franges égal a une interfrange.

9.3.8 Systéme de contréle automatique

Un logiciel de type client-serveur gere I'ensemble des sous-systemes du banc SIRIUS. Un superviseur
externe (chef d'orchestre) permet de contrdler les systemes d'acquisition, de piloter les éléments mobiles et de
relever des informations contextuelles (Fig. 9.15). Un tel systeme devient indispensable pour automatiser les
procédures d'alignement et pour assurer une bonne reproductibilité des mesures, en limitant les interventions
de 'opérateur, qui perturbent les conditions de I'expérience.

Un fichier scénario établi par I'opérateur est pris en charge par un chef d’orchestre qui communique avec
plusieurs serveurs affectés aux différents éléments du banc :

e |la caméra CCD;

e |'analyseur de surface d'onde (ASO);
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Fig. 9.16 — Images SIRIUS en mode densifié avec 2 UTs et 4 UTs.
Les FEP obtenues base par base avec 2 UTs sont classées de gauche a droite par base croissante (UT23,

UT12, UT34,UT24,UT13,UT14). La FEP densifiée a 4 UTs (encadrée a droite) résulte de la superposition
des jeux de franges cophasés par paire.

Fig. 9.17 — Comparaison simulation-expérience de la FEP densifiée a 4 UTs.
Les images simulées (gauche) et expérimentales (droite) obtenues avec les 4UTs sont en adéquation.

I'obturateur placé devant la source, pour enregistrer le bruit de fond de la CCD ;

e le masque de calibration photométrique motorisé, avec une position pour I'image interférométrique
(avec tous les faisceaux), une position pour chacun des faisceaux, et une position pour chacune des
bases (faisceaux 2 a 2) ;

e les platines de translation piézo-€électriques, commandées par un algorithme de recherche du maximum
d'injection en entrée (mesure du flux par la CCD), et par un algorithme de superposition des faisceaux
en sortie (mesure par la CCD de la position du photocentre et de la largeur a mi-hauteur des taches
images) ;

e les cophaseurs fibrés, commandés manuellement en boucle ouverte ; une boucle fermée est envisagée
a terme, soit en implantant un algorithme de senseur de franges (optimisation du signal mesuré par la
CCD), soit en utilisant les données calibrées de pistons différentiels obtenues avec I'ASO.

On dispose également d'un contrdle de la température mesurée par des thermocouples.

9.4 Tests et résultats expérimentaux

9.4.1 Caractérisation de la FEP instrumentale

La figure 9.16 montre les images densifiées obtenues pour chaque paire de télescopes, aprés mise en
phase des faisceaux 2 a 2. La figure 9.17 montre le cas a 4 télescopes. Il y a une trés bonne corrélation
entre les images expérimentales obtenues sur SIRIUS et les images simulées avec HYPERTEL. L'énergie
encerclée dans le pic central est de Ey = 36% sur SIRIUS, a comparer a Ey = 38% dans le cas théorique.
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Fig. 9.18 — Stabilité de la FEP densifiée a 4 UTs.
Images prises juste apres la mise en phase des faisceaux base par base avec le cophaseur fibré a I'instant ¢,
puis apres a intervalle de temps régulier.

Intervalle de temps | Dérive maximale
t1 — to des franges
2mn A/10

smn /6

15mn A4

2h A

Tab. 9.10 — Stabilité dans le temps de I'image densifiée SIRIUS.
Dérive maximale des franges observée en fonction du temps de latence aprés annulation de la DDM avec
le cophaseur PZT. Les faisceaux restent cophasés a mieux que A/10 pendant au moins 2mn. Les pistons
différentiels fluctuent lentement dans le temps autour de la DDM nulle a .

Le niveau maximal du halo vaut I; /Iy = 0.48, contre I /Iy = 0.38 en théorie. La différence provient surtout
de la précision sur le cophasage et la superposition des faisceaux, qui affectent en premier lieu la forme du
halo. Notons que la simulation tient compte ici de la troncature des faisceaux gaussiens en sortie des fibres
(Patru, 2007).

L'intensification du signal est clairement mis en évidence, puisque le temps de pose nécessaire en densi-
fication maximale est de 5ms, contre 250ms en mode Fizeau (sans fibre).

0.4.2 Stabilité de la FEP instrumentale

Apres réglage, on teste la stabilité du systeme sans aucune intervention manuelle ou automatique. On
observe des fluctuations lentes des DDM, qui sont dues principalement a la turbulence résiduelle du laboratoire
et aux fluctuations thermiques, je pense. La turbulence résiduelle s’atténue au bout de 30mn environ, si on
n'intervient pas dans le laboratoire d'optique. Des fluctuations en température ont été observées sur une
journée de I'ordre de 2 ou 3°C' PV'. Ces variations thermiques sont non négligeables et peuvent générer des
déplacements dus aux dilatations des matériaux de plusieurs centaines de nanometres au cours d’une journée.

Cela se traduit essentiellement par une Iégere fluctuation de I'amplitude des lobes latéraux. L'intensité
du pic central elle n'est pas affectée (Fig. 9.18). Au bout de plusieurs dizaines de minutes, le pic central
se retrouve excentré et commence a perdre quelques pourcents en intensité, tandis que les lobes du halo
montent. Au dela de A\/2 de pistons différentiels, deux pics prédominent au lieu d'un, sans que I'on puisse a
priori les dissocier.

Des tests ont été effectués avec une image a 2 faisceaux pour quantifier ces dérives. La frange brillante
est centrée via le cophaseur PZT a un instant tg. Puis, a t; = tg + At, on recentre ce méme pic frange en
générant a nouveau un étirement de la fibre avec le cophaseur PZT. La correction en déplacement apportée
correspond a la dérive basse fréquence des franges entre I'instant ¢y et ¢; (on néglige I'hystérésis du PZT).
Les résultats de stabilité en densification maximale sont résumés dans le tableau 9.10.
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Fig. 9.19 — Influence des pistons différentiels sur la qualité de la FEP a 4UTs.

9.4.3 Influence des pistons différentiels

On cherche maintenant a caractériser I'influence des pistons différentiels sur la qualité de la FEP a 4UTs.
La figure 9.19 montre I'évolution des parametres d'imagerie de la FEP en fonction du piston généré sur I'un
des 4 faisceaux. Pour cela, on augmente pas a pas le piston sur la voie 1, de 0 a A\/2. Ces mesures sont
réalisés en moins de 2 minutes, de sorte que la dérive intrinseque au systeme reste négligeable.

L'intensité sur |'axe et I'énergie encerclée chute de 10% pour une DDM de A\/4. Le niveau du halo et la
largeur a mi-hauteur du pic central sont peu affectés. Pour une DDM supérieure a A/4, c’est plus critique.
On observe une montée du halo et une déformation du pic central. Au dela de A/2, on considére que la mise
en phase est perdue.

Notons qu’il y a une différence notable entre les simulations et I'expérience concernant le niveau du halo.
Ceci vient du fait que les simulations ne tiennent pas comptent ici de la troncature du faisceau gaussien.
L'enveloppe a été approximée par une simple gaussienne, alors qu'il s'agit en pratique d'une gaussienne
convoluée par une Bessel. Cette enveloppe (plus large et moins haute) a pour effet une diminution du
contraste, avec un pic central moins intense comparé aux lobes latéraux.

Nous avons étudié ici I'influence de la DDM sur une seule base. Il faut cophaser a mieux que A/4 pour
avoir moins de 10% de perte d’énergie dans le pic central. En pratique, il faut tenir compte des fluctuations
de phase sur tous les faisceaux. Considérons le cas d’'une DDM de +6 sur UT12 et —§ sur UT23. Les effets
vont se cumuler, si bien qu'il faut une contrainte de cophasage 2 fois plus grande, soit A/8. Je fixe donc la
contrainte de cophasage a A\/10 pour conserver plus de 90% de I'énergie dans le pic central.

9.4.4 Influence de la photométrie différentielle

On cherche ensuite a caractériser I'influence de la photométrie différentielle sur la qualité de la FEP 3
4UTs. La figure 9.20 montre I'évolution des parameétres d'imagerie de la FEP en fonction d'une diminution
photométrique sur I'un des 4 faisceaux. Pour cela, on défocalise pas a pas la fibre en injection sur la voie 1,
de sorte a perdre de 0 a 90% de flux.

L'intensité sur I'axe diminue, du fait de I'atténuation photométrique. Par contre, I'énergie encerclée dans
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Fig. 9.20 — Influence de la photométrie différentielle sur la qualité de la FEP a 4UTs.

le pic central et le niveau du halo sont trés peu affectés. Ceci traduit le fait que la photométrie différentielle
provoque une diminution photométrique globale de I'image, mais sans affecter la qualité de I'image.

La largeur a mi-hauteur du pic central bouge peu jusqu'a 60% de perte photométrique. Le cas extréme
a 100% correspond a une perte d'un des 4 faisceaux, si bien que la figure d'interférence n'est plus codée
que par la pupille a 3 faisceaux UT2, UT3 et UT4. L'augmentation de la largeur a mi-hauteur pour une
photométrie différentielle de plus de 50% traduit le fait que I'on passe d'une figure d’interférence de 4 3 3
faisceaux.

Ainsi, une photométrie différentielle inférieure 50% n’affecte pas la qualité de la FEP, mais entraine
seulement une perte de flux global. Le cas ol un faisceau est perdu est critique si I'on a peu d'ouverture,
comme ici. Avec un grand nombre d’ouvertures, la perte d'un des faisceaux aurait peu de conséquences sur
I'image.

Pour conclure, les biais d'imagerie intrinseques a la photométrie différentielle sont bien moins critiques
que ceux liés aux pistons différentiels.

9.4.5 Effets de la densification dans le plan (u,v)

Nous avons décrit a la partie Il les propriétés d'une image directe, mais qu’en est-il des propriétés d'ima-
gerie dans |'espace de Fourier 7 Dans le cas d'un interférométre de Michelson a 2 télescopes, la densification
se traduit par une simple translation du pic de fréquence spatiale a B;/\ vers une fréquence plus basse (a
la position B,/A) dans le cas ou on rapproche les sous-pupilles. Si on agrandit les sous-pupilles, I'effet est
équivalent et se traduit par un élargissement des pics hautes fréquences.

La dégradation de I'image peut étre corrigée simplement par un post-traitement dans I'espace de Fourier
(Tallon, 1992). Ce post-traitement peut étre généralisé en principe a Ny télescopes. L'effet de réduction de
champ peut étre corrigé dans le plan (u,v) pour chaque base B;(p,q)/A du réseau, puis par une TF inverse
le champ perdu par la densification est retrouvé, tout en ayant bénéficié du gain en sensibilité (Martinache,
2005a).

Cependant, si la pupille est trop densifiée, il y a recouvrement partiel des pics fréquences (Fig. 9.21). Cet
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Fig. 9.21 — Effets de la densification de pupille dans le plan de Fourier.

Pupille de sortie (haut), FEP (milieu) et densité spectrale (bas) en échelle logarithmique obtenus sur SIRIUS
avec la configuration 4UT en Fizeau, en densification partielle et en densification maximale (de gauche
a droite). La largeur de la base du pic haute fréquence vaut 2D /X en Fizeau et vaut v2D/\ pour une
densification ou les sous-pupilles sont aggrandies. Une trop grande densification entraine un recouvrement
partiel des pics qui rend le plan (u,v) inexploitable. Comme le diamétre du pic fréquence est le double
du diametre d'une sous-pupille densifiée, la limite supérieure de densification sans recouvrement des pics
fréquences vaut vmae/2. En pratique, cette limite est encore plus basse et elle dépend de la plus petite
distance entre les pics fréquences du Fizeau. Le cas le plus critique se produit quand deux bases sont quasi-
identiques sans pour autant étre redondantes. C'est le cas ici avec les bases UT12 et UT23, dont les pics se
chevauchent méme en densification partielle.

effet de surdensification ne peut plus étre corrigé et I'information dans le plan (u,v) est perdue. Autrement
dit, en densification maximale, seule I'image directe est exploitable.

Cet effet est encore plus critique en infrarouge ol le bruit thermique pollue les basses fréquences autour
du pic central de la densité spectrale, ce qui biaise les contrastes si I’on densifie trop.

Pour contourner ce probleme, la visibilité peut étre estimée comme le rapport non plus des énergies,
mais des amplitudes des pics hautes et basses fréquences. Cependant, cet estimateur est moins rigoureux
et beaucoup plus sensible a la turbulence. On s’en sert néanmoins en relatif sur SIRIUS pour les phases de
réglages et d'optimisation ol I'on souhaite maximiser le contraste.

Si on analyse la densité spectrale, on constate effectivement que les valeurs sont fortement biaisées en
densification maximale, du fait du recouvrement des pics. Le contraste défini comme le rapport des intensités
n'améliore guére les choses. En densification partielle, ce sont les bases UT12 et UT23 qui sont biaisées,
comme attendue.

Cela dit, la stabilité est bonne, avec des fluctuations hautes fréquences du contraste de AV? = 3% PV
en densification maximale et AV?2 = 0.3%PV en densification partielle.
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9.4.6 Echantillonnage d’une image densifiée

Comme la disposition des sous-pupilles reste la méme, la taille d'un resel reste la méme quel que soit le
facteur de densification. On a donc conservé le méme échantillonnage de I'image sur la CCD (Eq. 8.2) pour
le mode Fizeau et le mode densifié. Cependant, le champ d'imagerie directe densifié est ~ fois moins large
que le champ d'imagerie Fizeau. Le nombre de pixels utiles est v? fois moindre tandis que I'intensité par pixel
est 72 fois plus grande. On pourrait donc échantillonner davantage en augmentant le grandissement jusqu'a
~ fois. On se retrouve avec le méme flux par pixel qu’'en Fizeau, mais avec v fois plus de pixels par frange (ou
par resel). De fait, la densification permet d'améliorer nettement I'échantillonnage de I'image sans changer
le temps de pose.

C'est la aussi un intérét du densifieur, particulierement intéressant pour les trés grandes bases ou les
franges dans I'image sont trés étalées. En ce sens, la densification peut &tre vue comme une optimisa-
tion de I'échantillonnage des franges. En fait, la densification est utilisée bien plus souvent qu’on le pense
dans les instruments de recombinaison, en modifiant la taille relative des faisceaux; ceci afin d’optimiser
I'échantillonnage de I'information soit dans le plan I'image, soit dans le plan de Fourier, ce qui revient au
méme.

0.5 Discussion

9.5.1 Quelles lecons tirer de SIRIUS ?

Les premiers résultats obtenus sur SIRIUS montrent une trés bonne corrélation entre les images simulées
et expérimentales. Ceci valide a la fois le programme de simulation et le concept de densifieur fibré. Deés lors,
le programme de simulation permet d’extrapoler les études de cas astrophysiques a des objets plus complexes
difficilement réalisables en laboratoire. Il reste a corréler les simulations et les expériences en présence de
turbulence. Le banc SIRIUS peut ainsi servir a spécifier les interfaces systemes pour le cophasage actif des
faisceaux.

Le densifieur fibré est plus complexe que le montage Fizeau de part sa conception et son réglage, mais
une fois cela accompli, il est beaucoup plus facile a régler et calibrer grace a la flexibilité des fibres. J'ai pu
constaté en pratique que le montage Fizeau a été beaucoup plus difficile a mettre en oeuvre. Il a fallu ca-
ractériser completement le montage pour essayer de calibrer les visibilités instrumentales. D ailleurs, tous les
biais n'ont pu étre expliqués. En revanche, les fibres corrigent ou filtrent spatialement les perturbations (pho-
tométries différentielles, polarisations différentielles, pistons différentiels, tilts différentiels et défauts d’ordres
supérieurs). On n’est plus tributaire des défauts du montage, mais des erreurs de réglage et d'alignement.
De plus, les réglages en amont et en aval sont indépendants, ce qui permet de séparer les probléemes. On
maximise d'abord le flux en entrée, puis on focalise convenablement les faisceaux en sortie. Il reste aprées a
égaliser les DDM, dont le réglage fin est aussi assuré par les cophaseurs fibrés.

Ainsi, les fibres améliorent grandement la qualité de la FEP, mais la rendent moins lumineuse. On perd
du flux, typiquement 50% sur SIRIUS a cause des pertes de couplage des fibres de 20%, plus 8% a cause de
la troncature des faisceaux gaussien, auxquels s'ajoutent les défauts de conception.

9.5.2 Que prévoir sur le ciel ?

L'étape suivante est de voir les conditions limites de turbulence atmosphérique et d'en déduire les
spécifications requises sur l'injection dans les fibres et sur le cophasage des faisceaux pour conserver une
image de qualité. En présence de turbulence, I'image est dégradée principalement par les défauts de phase.
Le cophasage sur le ciel reste donc le principal point dur. Pour que la recombinaison fibrée soit efficace,
I"interférometre doit assurer :

e la correction du front d'onde de chaque ouverture par des optiques adaptatives (OA),

e le filtrage spatial par les fibres des résidus de phase de chaque OA,

e la correction de tip-tilt (jitter) autour du point de focalisation sur le coeur de fibre,
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e |a mise en phase des faisceaux grace a un senseur de DDM qui asservit un systeme de cophasage en

temps réel (100Hz dans le visible) a \/10.

Notons quelques remarques au passage. Premierement, pour de petites ouvertures, on peut se contenter
de filtrer sans OA, mais il faut au moins un correcteur de tip-tilt, sans quoi tout le flux sera perdu a I'in-
jection. Deuxiemement, parvenir a un cophasage a A/10 reste encore critique. Il faut sans doute envisager
une métrologie fine a 2 étages : les LAR de I'interféromeétre doivent maintenir le cophasage a mieux que
A en amont, le réglage fin étant assuré par un cophaseur intégré dans le recombinateur. Troisitmement,
les performances a I'injection dans les fibres conditionnent fortement la magnitude ultime. Les observations
sur le ciel avec des recombinateurs fibrés (VINCI, FLUOR, MIRC) ont montré une perte de 2 magnitudes
environ par rapport a des recombinateurs classiques.

Quels sont les effets de la turbulence atmosphérique sur la qualité d'imagerie ? Les dégradations induites
sur la FEP ont été étudiés en détail pour spécifier I'instrument de recombinaison VIDA (voir Lardiere et al.
2004a, 2005 et exposés oraux associés).

Les pistons différentiels inter-ouvertures affectent directement la figure d'interférence. lls provoquent une
dilution de I'énergie du pic central dans les lobes du halo, voir méme un éclatement du pic central. Pour
stabiliser le pic central, il faut une correction des pistons différentiels a mieux que /4, idéalement \/10.

Les aberrations de phase intra-ouvertures (résidus de I'OA et/ou du correcteur de tip-tilt) ou les fluctua-
tions photométriques différentielles entre faisceaux (s'il y a filtrage spatial) dégradent de facon équivalente
les images. Cela se traduit en pose longue par I'apparition d'un halo dans le champ d'imagerie direct, qui
n'affecte pas la figure d’interférence. Les pics d'interférence restent bien figés (car on suppose les faisceaux
parfaitement cophasés entre eux). Dans le cas de VIDA, des fluctuations photométriques de I'ordre de 12%
générent un halo dont le niveau moyen atteint 1073, Autrement dit, le halo reste 1000 fois plus faible que le
pic central.

Ainsi, les fluctuations photométriques liées a I'injection dans les fibres affectent peu la qualité de I'image
densifiée, mais se traduisent essentiellement par une perte de flux global et une Iégére perte de contraste
uniforme. Il en résulte que I'image filtrée spatialement gagne en qualité et en stabilité, ce qui permet de
faciliter la déconvolution de I'image et le cophasage des faisceaux.

Tout d'abord, I'enveloppe de diffraction est fixe, car sa forme est imposée par la fibre et la troncature
du faisceau en sortie. Les faisceaux sont bien superposés car ils sont décorrélés de la turbulence en entrée, si
bien que I'enveloppe n'est plus affectées par les effets de tilts différentiels. Ensuite, I'enveloppe ne se déplace
pas, quelle que soit la position hors-axe de I'objet. Enfin, I'intérét du filtrage spatial est qu'il est plus facile de
calibrer les fluctuations photométriques, alors que les erreurs de phase intra-pupilles sont plus difficilement
quantifiables. La photométrie différentielle est calibrée en mesurant le flux sur chaque voie (en prélevant
une fraction du flux de chaque faisceau, ou en imageant un plan pupille, ou en utilisant des coupleurs).
Finalement, la connaissance de tous ces parameétres aident a contraindre le travail de déconvolution.

L'autre avantage de la densification monomodale est qu'elle facilite le cophasage. En effet, tous les
hauts ordres de la turbulence sont filtrés, de sorte que le probleme de cophasage n'est plus centré que sur les
pistons résiduels. Comme I'enveloppe est fixe et que la photométrie différentielle influe peu, la FEP est moins
perturbée. De plus, la FEP instrumentale prise comme référence est bien connue. Ceci facilite d'une part
I"analyse par le senseur de DDM, dont I'information sur les phases résiduelles dépend des caractéristiques
instantanées de la FEP (par rapport a la FEP de référence). Ceci facilite d’autre part la correction en temps
réel en minimisant le nombre d'actuateurs, qui ne corrigent plus que les pistons. En utilisant les cophaseurs
fibrés de SIRIUS, le nombre d’actuateurs est simplement égal au nombre de faisceaux moins 1, et le nombre
de degrés de libertés est égal au double (étirement ou rétraction de la fibre).
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Chapitre 10

Quel avenir pour les hypertélescopes ?

10.1 Les enjeux

Vu le besoin qu’expriment aujourd’hui la communauté scientifique et vu les progrés des concepts et
des techniques, il parait clair qu'a I'échelle de 10 ans, les interférometres optiques seront des instruments
imageurs.

La premiere condition est d’augmenter le nombre de télescopes pour avoir un potentiel d'imagerie suffi-
sant. A I'heure actuelle, les projets d’'interférometres a court terme ne disposent pas de plus de 10 ouvertures
(10 prévues sur MROI). Certaines ouvertures peuvent étre déplacées entre 2 observations. On mise encore
essentiellement sur la super-syntheése, si bien que les observations d'un méme objet se font sur 1 ou plusieurs
nuits. Les recombinateurs travaillent en mode synthese de Fourier.

L'autre besoin des futurs interférometres est de pousser aux limites leur sensibilité pour accéder aux
objets faibles. Cela passe par le cophasage actif de la pupille d'entrée pour faire de I'imagerie longue pose.

A partir du moment ou les réseaux ont un grand nombre d’ouvertures et qu'ils sont cophasés activement,
il devient plus intéressant de travailler en mode imagerie directe qu'en mode synthése de Fourier. Le montage
est simplifié, I'image est instantanée et la densification améliore la sensibilité. Cependant, il reste a démontrer
sa supériorité en terme de magnitude limite et de signal a bruit.

A moyen terme, le besoin est clairement exprimé de disposer d’'un " ALMA optique” . Mais la principale dif-
ficulté est d'avoir autant de lignes a retard que de télescopes, ce qui complique drastiquement I'infrastructure
du réseau. On préferera plutét un " ARECIBO optique”. C’est le concept de CARLINA (Le Coroller, 2004),
ou l'instrument focal est suspendu au foyer des collecteurs disposés sur une sphere. Un correcteur d'aber-
rations sphériques (correcteur de Mertz) est monté au foyer. Une autre solution est d'avoir des télescopes
mobiles, qui suivent la déformation de la pupille d’entrée vue du ciel et qui compensent les différences de
chemin optique liées a la géométrie du réseau. C’est le concept de OVLA (Labeyrie, 1986), ou les télescopes
restent localisés le long d'une ellipse qui se déforme selon la direction de visée. Reste aussi la solution tout
fibrée. Les télescopes sont indépendants, comme les antennes en radio, et sont reliés a un recombinateur
par une simple fibre. Mais il faut encore concevoir des LAR fibrées avec des courses suffisantes (plusieurs
metres).

A plus long terme, les hypertélescopes du futur avec des bases kilométriques trouveront tres certainement
leur place dans I'espace avec une myriade de télescopes indépendants (free-flyers). Le nombre de télescopes
est avant tout limité par la coiffe de la fusée et par le colit de chaque lancement (un seul est prévu pour
DARWIN). La configuration du réseau reste une question ouverte, et elle peut étre modulable. L'absence de
pesanteur et de turbulence facilite grandement la mise en phase. Des études de vol en formation prévoient
un contréle fin du positionnement relatif des télescopes entre eux pour égaliser "les chemins d'éther” (i.e.
les chemins optiques dans le vide comme on est dans I'espace).
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Fig. 10.1 — Projets futurs en Haute Résolution Angulaire.
Il'y a complémentarité entre les tres grands télescopes de 30 a 100m de diametre (a gauche) et les in-
terférométres stellaires optiques (a droite). Seuls ces derniers ont accés a une trés haute résolution spatiale
avec des bases kilométriques.

10.2 Application de la densification a des projets existants

On se cantonne ici a des projets a court terme, existants ou en cours d'étude, a savoir OHANA, CHARA,
NPOI et MROI. La figure 10.2 donne les FEP densifiées en bande V (A = 600nm ici) et illustre le cas des
étoiles multiples. Le tableau 10.1 donne les parametres correspondants de ces réseaux.

10.2.1 OHANA

Comme les diametres des ouvertures de OHANA(Perrin, 2002) sont différents, on utilise la densification
hétérogene. OHANA permet I'imagerie d'amas stellaires, moyennant de la déconvolution. Le pic central de la
FEP densifiée est déformé (comme pour les 4UTs), a cause de la géométrie du réseau. On détecte cependant
bien les 3 étoiles de I'amas.

Remarquons que si on ne se sert pas du télescope KECK1 (ou KECK2), on gagne un facteur 2 en
densification. On perd en champ d'information et en champ propre, mais on gagne en sensibilité. Les 3
étoiles de I'amas sortent mieux, car elles rentrent dans le champ propre et elles sont intensifiées par 4.
OHANAG et OHANATY peuvent étre choisies en fonction de la taille de I'objet observé, soit 1 et 2 mas
respectivement, avec la méme résolution de 0.2mas.

OHANA est destiné principalement aux systemes multiples étendues, comme :
les étoiles multiples dont on veut déterminer les parameétres fondamentaux, dont la masse,

e les amas ouverts,
e les étoiles du centre galactique
e les systemes en interaction.

10.2.2 CHARA

Vue la mauvaise qualité de la FEP de CHARA(ten Brummelaar, 2005), la déconvolution est nécessaire.
Cela dit, elle peut tirer partie de la densification avec une intensification de prés de 600 par rapport au Fizeau.
Remarquons que, comme pour OHANA, on peut supprimer I'un des 2 télescopes les plus proches de sorte
a gagner un facteur 2 en densification, moyennant une perte de champ utile (CLF) et de champ d'information

(IF).

10.2.3 NPOI

NPOI dispose de 6 télescopes mobiles de 35¢cm en Y. La pupille d’entrée étant variable, je choisis de
maximiser 7,,. Pour cela, 2 ouvertures sont positionnées sur chacun des bras. 3 ouvertures sont sur un méme
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Fig. 10.2 — Potentiel d’'imagerie des réseaux OHANA, CHARA, NPOI, MROL.
Pupille de sortie densifiée (en haut), FEP densifiée (profils X et Y superposés + image 2D au milieu) et
étoiles multiples a 2 et 3 composantes (en bas). La premiére étoile est sur I'axe, la deuxieme a 1mas et la
troisieme a 2mas de séparation angulaire. Elles sont non résolues et ont la méme magnitude.
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OHANA7 | OHANAG6 | CHARA | NPOI6,8 | MROI
Nombre de télescopes Np 7 6 6 6 10
Coefficient de remplissage en sortie 7, 0.05 0.15 0.05 0.40 0.26
Densification maximale Ymaz 111 236 24 437 43
Intensification & 12236 55790 592 191090 | 1833
Resel [mas] Resel 0.20 0.20 0.46 0.35 0.48
Champ couplé [mas] CF 206 206 88 354 88
Champ propre [mas] CLF 1.9 0.9 3.6 0.8 2.1
Champ propre [resel] CLF 9.2 4.3 7.9 2.3 4.3
Champ d’'information [resel] IF 6.5 5.5 55 5.5 9.2

Tab. 10.1 — Parameétres d'imagerie des réseaux OHANA, CHARA, NPOI et MROI.

Configuration de NPOI 2,4 3,5 4.6 57 6,8 7.9 8,10
Base maximale [m] Bz | 22 36 60 98 163 267 437
Densification maximale  Yaz 22 34 62 101 165 270 437
Intensification ’y2 480 | 1177 | 3855 | 10301 | 27226 | 73020 | 191090
Resel [mas] Resel | 69 | 42 | 25 15 0.9 0.6 0.3
Champ propre [mas] CLF |16.1| 103 | 5.7 35 2.1 1.3 0.8

Tab. 10.2 — Configurations de NPOI avec une pupille densifiée compacte offrant la meilleure dynamique.
Un compromis peut étre choisi entre le champ et la résolution en fonction de la taille de I'objet observé.

cercle interne (indice i) et 3 autres sur un cercle externe (indice j). Le tableau donne les parameétres de ces
réseaux, des petites bases (indices 2,4) aux grandes bases (indices 8,10), dont les positions sont données par
Armstrong (1998).

[l fournit ainsi soit des images hautes résolutions sur un petit champ, soit des images grand champ a
faible résolution (Tab. 10.2). On peut adapter le champ propre a la taille de I'objet, qui doit &tre compris
entre 0.8 et 16mas pour une résolution de 0.3 a 7mas en bande V. La densité d'information est de 2.4 et le
champ couplé de 354mas, quelle que soit la configuration utilisée.

La pupille de sortie densifiée étant la méme au facteur d’'échelle pres, la FEP affiche toujours les mémes
caractéristiques. L'intensité relative du premier maximum est de I; /Iy = 0.175+0.01. La largeur a mi-hauteur
du pic central est de 1.1 +0.03resel. L'énergie encerclée atteint les 48% =+ 0.03%.

NPOI convient trés bien a I'imagerie directe, grace a sa pupille reconfigurable qui lui permet d'adapter
le champ propre aux étoiles plus ou moins grandes d'un facteur 20. Ceci lui confére une grande couverture
du ciel.

En résolution maximale, il atteint une intensification de prés de 200,000 par rapport au Fizeau, du
fait de ses petites ouvertures. Par contre, cette configuration a I'inconvénient d'avoir des bases quasi-
redondantes, et surtout un champ propre de seulement 2.3resels. Les sujets d'applications qui s'ensuivent
sont principalement :

e les étoiles symbiotiques et les binaires serrées en interaction, en étudiant les variations photométriques

dans I'image a des échelles de temps variables (heure, jour, mois).

e |a détection de taches sur les géantes rouges, en étudiant les déplacements du photocentre d'une image
de typiquement 3 par 3 resels.

e aux applications ITHD, comme les jupiters chauds autour d'une naine brune. Le compagnon est proche
de I'étoile centrale (non résolue), avec une séparation de I'ordre de 1resel, comprise entre 0.3 et 15mas
en jouant sur les bases.

De nombreuses autres configurations sont possibles, pour de I'imagerie a plus grand champ. Lardiere

(2003) propose par exemple deux configurations non redondante, avec un intensification de 4000 et un
champ d'information de 3.7resels. Il présente le cas d'une binaire. Le domaine d'application s'étend aux
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étoiles multiples et autres objets plus étendus.

10.2.4 MROI

La configuration de MROI(Creech-Eakman, 2006) n'étant encore pas complétement arrétée, je considere
celle a 10 télescopes proposée par Buscher (2006). A résolution égale (méme base maximale), le champ propre
de MROI est plus grand que celui délivré par la configuration compacte de NPOI, mais moins contrastée (7,
décroit inversement a Np). Ceci lui permet d'imager principalement des systemes multiples. La troisieme
étoile en bord de champ est bien visible. Grace a ses 10 télescopes, il peut imager simultanément plusieurs
dizaines d'étoiles ponctuelles serrées, ce qui convient bien aux amas globulaires.

10.2.5 Et SIRIUS, dans tout ca?

Le densifieur SIRIUS est tout a fait adapter a ce type de réseaux a petit nombre d’'ouvertures (Np < 8).
Par contre, au dela de 10 faisceaux, le montage fibré se complique. Il faudra sans doute envisager d’autres
solutions, basées sur des optiques classiques ou intégrées.

En résumé, SIRIUS a comme avantages :

e |a densification, qui améliore grandement la sensibilité et les capacités d'imagerie;

e un réarrangement aisé de la pupille de sortie, qui compense la déformation de la pupille vue du ciel
pour les interférometres au sol, et qui autorise une densification partielle pour des observations en
supersynthese ;

e le filtrage spatial, qui filtre les perturbations et relache les contraintes de cophasage; il convertit les
perturbations atmosphériques en fluctuations photométriques, qui affectent beaucoup moins la qualité
et la stabilité de I'image densifiée ;

e un systeme de cophasage fibré intégré dans le recombinateur, qui garantit une mise en phase a mieux
que A\/10, a condition que le réseau soit au moins cophasé a mieux que A en amont;

e uneimage directe au foyer, ou I'information 2D peut &tre pleinement exploitée par de nouveaux concepts
d'instruments scientifiques (coronographe, spectrométre a intégrale de champ).

Cela dit, il faut encore apporter des améliorations au banc SIRIUS pour le rendre complétement opérationnel

avec les grands interférométres.

10.3 Développements futurs du banc SIRIUS

10.3.1 Systeme de cophasage

[l faut développer un algorithme de senseur de franges et un systéme de correction asservi en temps réel
(Sect. 6.2.3), qui pilotent simultanément tous les cophaseurs fibrés. Des tests sont effectués en laboratoire
en générant de la turbulence avec un masque de phase tournant.

Dans un premier temps, il est prévu un algorithme de type " phase retrieval”. Il faut optimiser la FEP
densifiée en maximisant I'intensité du pic central, et minimiser en méme temps le halo autour (Baron, 2005).

Ensuite, il est possible de tester I'algorithme de speckles dispersés (Borkowski, 2004), pour lequel une
maquette de validation a été concue a I'OHP. On enregistre un jeu d'images en source blanche a différentes
longueur d’onde en utilisant plusieurs filtres spectraux dans le visible. Il faut avoir un échantillonnage régulier
en nombre d'onde sur la plage du visible imposée par les fibres.

10.3.2 Objets complexes

[l est prévu de simuler un systeme binaire grace a un montage constitué de 2 fibres monomodes mises
cOte a cOte, développé a I'OCA a Nice. Les 2 fibres sont alimentées par deux sources distinctes. Les coeurs
de fibres distants de 100um représentent 2 composantes stellaires non résolues. Leur séparation angulaire
est ajustée en intercalant un objectif de microscope entre les fibres et le plan focal objet. Le contraste
photométrique est ajusté en faisant varier le flux de I'une des 2 sources. Une autre solution a I'étude est
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d'imager 2 étoiles au foyer du collimateur a I'aide d’'un montage constitué de 2 sources dont on superpose
les faisceaux via une lame séparatrice.

Pour tester les modes d’imagerie a trés haute dynamique avec un coronographe par exemple, on peut
simuler un systeme étoile-planéte avec la source binaire, avec un fort contraste entre les flux injectés dans
chaque fibre. On peut ainsi estimer la dynamique extréme du signal en présence de turbulence.

Pour des objets plus complexes, type surface stellaire, des masques avec dépot sont envisagés, qui
modulent la transmission photométrique sur la surface de I'objet. On peut étudier par exemple la probabilité
de détection d'une tache stellaire de faible contraste.

Enfin, il reste a faire des images en source blanche, chose omise jusque la pour des questions de flux. Il
faut racheter une source blanche suffisamment puissante.

10.3.3 Configurations de réseaux

[l est d'abord prévu de passer de 4 a 8 faisceaux avec la configuration hétérogéne de VIDA. On envisage
ensuite les configurations KEOPS8 et CORNWELLS, ainsi que n'importe quelle configuration d'un projet
a court terme. En I'état actuel, il suffit de changer les bras du module d'injection (lentilles + fibres) et du
module de sortie (fibres), ainsi que le masque supportant les lentilles de collimation du module de sortie. Ceci
représente une trentaine de pieces mécaniques a usiner.

10.3.4 Observations sur le ciel

Aprés avoir qualifié le densifieur SIRIUS en laboratoire, des observations sont prévues sur le ciel. Le banc
est adapté pour faire du masquage de pupille sur un télescope monolithique. La configuration en entrée ne
se déforme pas quelle que soit la position de la source observée et pendant tout le temps d'observation. Il
n'y a pas besoin de réarranger la pupille en temps réel.

Les perturbations propres a chaque sous-pupille ne sont plus négligeables (D > 20cm sur MéEQ). Cela
va se traduire par des pertes de flux en entrée des fibres et une fluctuation de la photométrie différentielle.
Une correction en amont par une optique adaptative devient nécessaire pour limiter ces effets, s'il y a trop
de turbulence.

A terme, il est prévu de tester un densifieur fibré sur des interféromeétres actuels. SIRIUS ne peut pas étre
utilisé tel quel. Il faut un systéme capable de suivre la déformation de la pupille en entrée. Ceci implique de
revoir la conception du module de sortie. Il faut rajouter 2 translations en X,Y sur chacun des sous-modules,
qui tiennent a la fois la fibre et I'optique de collimation. De plus, il faut un densifieur a focale variable pour
ajuster la taille des faisceaux selon la direction de visée.

Remarque au passage, si on fait de méme sur le module d'injection, on peut a priori s'adapter a n'importe
quelle configuration de réseau en entrée.

10.3.5 Traitement et analyse des données

Beaucoup de travail reste a faire quant-au post-traitement des images densifiées. SIRIUS fournit des
données, qui servent a tester les algorithmes de traitement et d'analyse. J'ai développé un premier outil,
mais ce travail doit étre approfondi.

L'objectif est de restituer le plus fidelement possible la distribution de brillance de I'objet étudié a partir
des données observationnelles. Ces données proviennent :

e soit du domaine des fréquences en Synthése d'Ouverture, avec un échantillon de visibilités et de clotures

de phase;

e soit du domaine spatio-temporel en Imagerie Directe, sous la forme d’une carte de brillance, image de

I'objet convolué par la FEP.

Il existe en Synthese d'Ouverture Optique une multitude de méthodes de reconstruction d'images (voir
par exemple (Haniff, 1987)). Le probleme est sous-dimensionné car les termes de cléture ne donnent qu'une
information partielle sur les phases. Il faut recourir a des hypothéses a priori sur I'objet. Plus il y a du bruit,
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plus les barres d'erreurs sur les visibilités et les phases sont grandes, et plus la reconstruction d'image est
incertaine.

En Imagerie Directe, la restitution de I'objet a partir de I'image brute nécessite de faire de la déconvolution.
Le probleme est ici sur-dimensionné, car il existe plusieurs solutions compatibles avec les données, du fait que
I'échantillonnage spatial de I'interférometre est incomplet. Il faut |a aussi imposer des contraintes a priori sur
I'objet (régularisation). La encore, plus les données sont bruitées, plus la solution aura tendance a diverger
de I'objet réel. Dans le cas d'une image densifiée, la réduction du support d'imagerie pose probleme et fait
perdre de I'information (Sect. 5.3.3).

On peut encore envisager un mode hybride de reconstruction d'image, utilisant simultanément I'image
directe et le plan de Fourier. Dans ce cas, une trop forte densification rend difficilement exploitable la densité
spectrale de Fourier ol les pics fréquences se chevauchent (Sect. 9.4.5). Une densification partielle peut
aider la aussi.

L'objectif ultime est de comparer toutes ces méthodes de traitement d'image (Synthése d'Ouverture
Optique, Imagerie Directe ou méthode hybride) a partir d'images turbulentes et bruitées, en chiffrant les
performances globales aprés exploitation compléte des données. Avec quelle précision sont restitués les
parameétres astrophysiques ? Quel niveau de turbulence et quel rapport signal a bruit sont acceptables dans
chacun des cas?

Une collaboration est entamée avec le CRAL! pour la reconstruction d'images en synthése d'ouverture,
et avec le LUAN? pour la déconvolution. Un algorithme de déconvolution spécifique aux images densifiées
a été développé au LUAN (Aristidi, 2005; Schutz, 2004). Les premieres simulations, dans le cadre de VIDA
entre autre, ont donné des résultats concluant. Mais pour I'heure, ce travail est resté en suspend.

10.3.6 Instruments d’imagerie au foyer densifié

Le banc SIRIUS sert a la R&T de nouveaux concepts instrumentaux en recombinaison multi-axiale fibrée.

En synthése d'ouverture, il n'y a pas besoin de conserver I'homothéthie entrée/sortie de la pupille. On
peut par exemple réarranger la pupille de sortie en une configuration linéaire adéquate, compatible avec la
spectro-imagerie (Le Bouquin, 2006). Autre exemple, Perrin (2007) propose une méthode de masquage de
pupille monomode sur un grand télescope. La pupille est décomposée en plusieurs sous-pupilles cohérentes,
chacune étant injectée dans une fibre monomode. L' utilisation de fibres permet de filtrer spatialement et
de réarranger la pupille de sortie non redondante de sorte a échantillonnner convenablement les franges. |l
en résulte une grande précision sur la mesure des visiblités. Ce montage peut étre facilement testé avec 8
faisceaux sur SIRIUS, en adaptant la configuration des fibres en sortie.

En imagerie directe, on souhaite exploiter au mieux I'information 2D de I'image densifiée grace a un
instrument de science approprié (Sect. 6.5). Un instrument de type coronographe ou un spectrometre a
intégrale de champ est placé au foyer densifié, 1a ol I'information est distribuée spatialement. Il peut étre
installé sur la table optique en aval du densifieur, a place de la CCD.

Notons que le mode coronographique implique une bande spectrale étroite, car il est difficile de cophaser
simultanément toutes les longueurs d’ondes, a cause la encore de la dispersion chromatique des fibres et
des optiques (cubes séparateurs, doublets, ...). En effet, un cophasage a mieux que A/100 est requis dans le
visible. Le cophaseur fibré a une sensibilité de prés de 3nm avec le concept actuel. Cela dit, les conditions
environnementales du laboratoire optique de Grasse ne permettent sans doute pas d'atteindre un tel degré
de précision. Le but ici n'est pas d’atteindre des performances ultimes, mais de tester et valider le couplage
du densifieur de pupille fibré avec un instrumement de science.

!CRAL : Centre de Recherche Astronomique de Lyon (http : //www — obs.univ — lyonl.fr/accueil.ral sr.php)
2LUAN : Laboratoire Universitaire d’'Astrophysique de Nice (http ://www-luan.unice.fr)

199



200



Cinquieme partie

Conclusions
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Les futurs grands interférometres prévoient un grand nombre de télescopes et un cophasage actif des
faisceaux, pour gagner en potentiel d’'imagerie et en sensibilité. Si les deux conditions sont remplies, observer
en mode hypertélescope fournit une image directe instantanée, grace a un montage multi-axial plus simple a
mettre en oeuvre que les recombinateurs par paires couramment utilisés en synthése d'ouverture optique. De
plus, dans le cas d'un interféromeétre a pupille diluée, un hypertélescope compense les faiblesses du Fizeau,
en optimisant les propriétés de I'image grace a la technique de densification. Premierement, une image
densifiée est beaucoup plus lumineuse, ce qui améliore fortement la sensibilité et la rend compatible avec la
coronographie. Deuxiemement, il est montré que la densification concentre tous les photons dans la seule
zone utile pour I'imagerie directe sans perte de champ utile.

Pour démontrer cela, il a d'abord fallu redéfinir les limitations intrinseéques au réseau de télescopes. Du fait
que la pupille d'entrée est diluée (D; << Bjnaz), Un hypertélescope ne s'intéresse qu’aux hautes fréquences
spatiales vues par les bases, et non aux basses fréquences vues par chaque ouverture. La fonction d’étalement
point (FEP) est alors égale au produit de la fonction d'interférence, qui dépend uniquement du réseau, par
I'enveloppe de diffraction, dont la largeur dépend de la recombinaison. En augmentant la taille relative des
faisceaux, la densification réduit la largeur de I'enveloppe et modifie la réponse photométrique de dentre a
bord, mais n'affectent jamais la qualité de la fonction d’interférence.

Ainsi, les capacités d'imagerie directe d'un interférometre dilué sont imposées par la pupille d'entrée,
indépendamment du mode de recombinaison. La largeur et la qualité du champ réellement utilisable, appelé
le champ propre (CLF), sont limitées par la géométrie du réseau. Le nombre de taille d'éléments de résolutions
(resel) dans I'image, défini par le champ d’information (IF), est fonction du nombre de bases non redondantes
du réseau et ne peut excéder le nombre de télescopes au carré (Nyesers < N%). C’est la limite de saturation
de champ (ou limite de crowding).

Des simulations ont également montré que le choix de la configuration du réseau (géométrie d’ensemble
et nombre d'ouvertures) est un compromis entre la résolution, la dynamique, le champ et I'objectif astro-
physique.

e La résolution spatiale est donnée par la plus grande base (resel = A\/Baz).

e Le champ propre est fonction de la plus petite base typique du réseau (CLF = \/s), qui correspond

aussi au plus grand trou dans la couverture du plan (u,v).

e La dynamique est fonction du taux de remplissage de la pupille de sortie densifiée (7., = %)

J'ai défini aussi la densité d'information, comme le rapport entre les diameétres du champ d’'information
et du champ propre. Plus I'information est dense, plus I'image obtenue est fidele. Autrement dit, plus il y a
de resels de différentes tailles sur un champ réduit, meilleure est la restitution des parametres astrophysiques
de I'image. La densité d’information augmente aussi avec le remplissage de la pupille de sortie 7., car si la
pupille densifiée est quasiment pleine, la fonction d'interférence est trés proche de celle d’un télescope géant
équivalent recouvrant le réseau.

Ainsi, maximiser 7, améliore a la fois la dynamique et la fidelité de I'image, mais minimise le champ
propre. Si on privilégie un champ plus grand, la qualité d'imagerie est dégradée en conséquence et perd en
contraste.

La condition sine qua none pour imager une source complexe est que |'objet ne déborde pas du champ
propre (Dobjet < A/s). Sinon, il y a repliement de champ dans la fonction d’interférence. Le champ propre
est pollué et perd en contraste, jusqu’a saturation du champ si la source est beaucoup plus grande.

D'autre part, il faut utiliser une configuration non-redondante, pour maximiser le champ d’information (et
donc réhausser la limite de crowding). De plus, la non-redondance limite les effets de repliement de champ
dus a des sources couplées environnantes. Cet effet est critique quand une source brillante se trouvent hors
du champ propre et dans le champ couplé (CF), qui dépend de la taille des ouvertures (CF = \/D;).

Finalement, la configuration la mieux adaptée est de type KEOPS, dont le pavage régulier et non re-
dondant des télescopes permet de maximiser 7. La pupille densifiée est uniforme (pic central proche de la
fonction d'Airy) et non-redondante (halo plus uniforme). Cette configuration optimise la dynamique, indis-
pensable pour imager des surfaces stellaires faiblement contrastées. Pour imager un amas stellaire, constitué
d’'un ensemble d'objet ponctuels, on peut préférer un réseau de type OVLA, certes moins contrasté, mais
plus large, ce qui limite I'atténuation photométrique en bord de champ. Dans le cas d'un réseau a faible
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nombre d'ouvertures, il vaut mieux adopter une configuration de type CORNWELL pour élargir le champ
propre, sans quoi un champ trop réduit n'est pas compatible avec une image.

CGté recombinaison, la densification maximale est optimale car elle égalise le champ d’imagerie directe
(DIF) avec le champ propre. Cependant, une densification partielle est préconisée dans certains cas, pour
uniformiser la photométrie sur tout le champ propre, ou pour étendre le champ d’imagerie au champ couplé
et ensuite déconvoluer, ce dernier cas ne s'appliquant que sur un objet "pauvre” (un amas de quelques
étoiles par exemple). D'autre part, une densification variable sur un méme objet peut avoir un grand intérét
pour faciliter la déconvolution. Un compromis est a trouver entre le gain en signal a bruit et la largeur
de I'enveloppe de diffraction contenant I'information. Enfin, une densification variable est nécessaire pour
envisager des observations en mode super-synthese.

Plusieurs modes de recombinaison sont possibles, a commencer par la densification de pupille (DP) ou la
densification d'image (IRAN). L'avantage du mode DP est qu'il permet une densification maximale (Vimaz).
contrairement au mode IRAN qui est limité a v,,4./2 (soit une intensification 4 fois moindre). De plus,
le montage optique du mode DP est plus simple a mettre en oeuvre et moins critique en alignement. En
revanche, le mode IRAN a une enveloppe de diffraction plane sur le champ propre, ce qui doit faciliter |a
déconvolution. Si maintenant on utilise des fibres optiques, on perd la notion d'image ou de pupille, car c'est
la fibre qui code I'enveloppe.

La réalisation du densifieur fibré SIRIUS a été riche d'enseignements. La trés bonne corrélation entre les
images simulées et expérimentales a permis de valider ce nouveaux concept de densification monomodale.

Les études ont montré que les propriétés de la densification fibrée sont trés similaires a celles de la
densification de pupille. Par contre, les fibres font perdre du flux, 20% au moins a l'injection. De plus, il faut
redéfinir la pupille de sortie, en tenant compte de I'éclairement gaussien en sortie des fibres. Nous avons
mis en évidence un optimum sur le choix du diametre du diaphragme des faisceaux, qui induit 8% de pertes
de flux. Cet optimum est un compromis entre la perte en transmission et I'efficacité de la densification,
de sorte & maximiser I'intensité sur 'axe de la FEP. Il en résulte une intensification 35% plus faible qu'un
recombinateur classique.

La flexibilité des fibres sert a reconfigurer la pupille de sortie densifiée en fonction de la déformation de la
pupille d'entrée selon la direction de visée sur le ciel. Autre avantage, I'utilisation de fibres facilite grandement
le réglage du systeme. L'intérét est de décorréler I'entrée et la sortie du montage, ce qui permet de dissocier
les problemes. La procédure d'alignement se concentre sur les degrés de liberté a I'injection et a la sortie des
fibres, puis sur I'égalisation des différences de marche (DDM) avec le cophaseur fibré. L'image densifiée est
proprement restituée si les faisceaux restent cophasés a mieux que \/10.

Grace au filtrage spatial des fibres monomodes, les perturbations atmosphériques sont converties en
fluctuations photométriques, ce qui a un avantage certain en imagerie directe. En effet, une image densifiée
est beaucoup moins sensible a la photométrie différentielle qu'aux pistons différentiels. Grace a la densification
monomodale, une mauvaise qualité du front d'onde n’affecte pas ou peu la qualité de I'image directe, mais
se traduit essentiellement par une diminution globale du flux et une légere chute de contraste uniforme
dans I'image. Il en résulte que I'image filtrée spatialement gagne en qualité et en stabilité, ce qui permet de
faciliter la déconvolution de I'image et le cophasage des faisceaux. Finalement, une recombinaison fibrée est
moins sensible mais plus précise qu’'une recombinaison classique, a la fois pour calibrer les visibilités en mode
synthese d'ouverture, et pour stabiliser I'image directe en mode densifié.

Le densifieur SIRIUS a un réel potentiel d'imagerie sur le ciel, moyennant encore plusieurs améliorations
techniques. La solution fibrée convient trés bien aux interférometres au sol. A terme, des applications sont
envisagées sur le ciel, d'abord en faisant du masquage de pupille sur un télescope monolithique, puis en propo-
sant un concept similaire sur un interféromeétre existant. Les réseaux actuels, commele VLTI, CHARA, NPOI,
MROI ou OHANA, sont capables de produire des images directes, moyennant recours a la déconvolution.

Les études menées ici montrent I'intérét et la faisabilité des hypertélescopes. Le concept arrive a matu-

rité, et les difficultés techniques peuvent étre surmontées. C'est une porte ouverte vers de nouvelles cibles
astrophysiques. Comme pour César, il faut rendre a I'interférométrie ce qui appartient a I'interférométrie :
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Sixieme partie

Bilan de compétences
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Chapitre 11

Conduite de projet de recherche

11.1 Cadre général et enjeux de la these

11.1.1 Les instruments focaux de nouvelle génération en interférométrie

Une prospective internationale est menée sur les nouveaux concepts d'instruments de science pour les
futurs grands projets en interférométrie stellaire optique. Un appel a proposition a été lancé par I'Observatoire
Européen Austral (ESO?) sur les instruments de deuxieme génération au VLTI? sur le Mont Paranal au Chili,
capables de recombiner la lumiere provenant de 4 a 8 télescopes du réseau. Des études conceptuelles sont
également envisagés sur de nouveaux interférométres comme CHARA, NPOI, MROI ou OHANA. La méme
problématique se retrouve dans I'espace avec par exemple les projets PEGASE ou DARWIN.

11.1.2 Sujet : L’'imagerie directe en interférométrie stellaire optique

Du fait du nombre croissant de télescopes, les interférométres optiques sont en passe de devenir de
véritables imageurs. Il faut néanmoins repenser le concept des instruments de recombinaison, qui deviennent
de plus en plus complexes.

L'imagerie directe est une nouvelle technique séduisante qui simplifie grandement le montage optique du
recombinateur. Un hypertélescope est un imageur direct qui utilise les techniques de densification de pupille
et de cophasage des faisceaux et qui optimise les propriétés de I'image.

Je me suis engagée dans cette these, sur un sujet novateur ol les axes de recherche ne manquent pas. J'ai
mené une étude approfondie des capacités d'imagerie des hypertélescopes, afin de chiffrer les performances
attendues et les pré-requis techniques. J'ai réalisé en parallele un banc de test d'imagerie, nommé SIRIUS,
qui sert a spécifier les besoins instrumentaux et a démontrer que les difficultés peuvent étre mattrisées. J'ai
également participé aux études de faisabilité du projet VIDA, un précurseur des hypertélescopes, proposé a
I'ESO comme instrument de 2&me génération au VLTI

11.1.3 Encadrement et financement

Ma these s'est déroulé 3 I'Observatoire de la Cote d'Azur (OCA?) a Grasse, au Département GEMINI
(UMR 6203), sous la direction de Denis Mourard. Il a lancé une prospective R&T sur les futurs instruments
imageurs en interférométrie optique, en s'appuyant sur la longue expérience de Nice en matiere de Haute
Résolution Angulaire.

Ma these a été financée par une bourse doctorale cofinancée Région/Organisme de recherche, en cotutelle
avec une entreprise. Le salaire d'un montant de 1174Euros net/mois sur 3 ans est versé moitié-moitié par
I'OCA et la région Provence Alpes Cote d'Azur (PACA). J'ai été suivi par Alcatel Alenia Space (AAS*) 3

'ESO : European Southern Observatory (www.eso.org)

2VLTI : Very Large Telescope Interferometer (www.eso.org/projects/vlti)
30CA : Observatoire de la Cote d’Azur (www.obs-azur fr)

*AAS : Alcatel Alenia Space (www.i-space.cnes.fr/prt_alcatel .htm)
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Cannes, ol ont été organisées plusieurs rencontres d'échanges scientifiques et techniques entre les thésards
et les acteurs industriels. J'ai également bénéficié de fonds de I'OCA pour les déplacements en missions de
travail ou en congres scientifiques.

11.2 Déroulement et gestion du projet

11.2.1 Collaborations et supports techniques

Le projet SIRIUS est mené en collaboration avec le College de France et I'équipe LISE® (O. Lardiere, A.
Labeyrie) et le laboratoire XLIM® (F. Reynaud, L. Delage), soutenu par I'INSU” et le CNES®.

Le banc d'imagerie SIRIUS a été développé a I'OCA au laboratoire optique de Grasse (classe 100000).
Nous nous sommes appuyés sur la longue expérience et le savoir-faire du laboratoire XLIM en matiére d'in-
terféromeétres a fibres optiques monomodes. La conception a donné lieu a plusieurs réunions de spécifications
avec des ingénieurs et techniciens de I'OCA. La réalisation a été accomplie par les ateliers mécaniques de
Nice et de Calern et par de la sous-traitance externe.

11.2.2 Moyens humains

Une quinzaine de personnes, ingénieurs et techniciens optiques, mécaniques et informatiques, ont été
impliquées dans le projet, ce qui représente plus de 10 ans cumulé de temps passé (Tab. 11.2.2), sans
compter le temps de fabrication des ateliers mécaniques.

J'ai aussi encadré pendant 3 mois un stagiaire de I'lUT de Mesures Physiques de Limoges pour les tests
préliminaires d'actuateurs fins piézo-électriques. J'ai aussi co-encadré 5 autres stagiaires pour les phases de
pré-alignement, les tests de préparation des fibres et les systémes de contrble automatique de SIRIUS.

11.2.3 Coiit du projet

Le banc SIRIUS a été financé par I'OCA, le département GEMINI et I'INSU (Tab. 11.2), soit une
contribution financiére totale de 115 kEuros sur 3 ans.

11.3 Compétences et savoir-faire

11.3.1 Ecoles et congres scientifiques

J'ai participé a plusieurs écoles et congres scientifiques (Tab. 11.3.1). J'ai également suivi une formation
d'une semaine sur les méthodes de communication scientifique en Anglais.

11.3.2 Observations au GI2T

Le GI2T/REGAIN est dédié a I’étude de la physique des étoiles, en mesurant des parametres fonda-
mentaux comme le diametre. Pendant mon stage de DEA 3 I'UNSA® et pendant la premiére année de la
these, j'ai préparé des programmes d’observation sur des étoiles géantes rouges, mené une vingtaine de nuits
d'observation et réduit les données. Mais ce programme n’a pas abouti suite a I'arrét définitif du GI2T en
2005.

SLISE : Laboratoire d’'Interférométrie Stellaire et Exo-planétaire (www.oamp.fr/lise/index.html) a I'Observatoire de Haute
Provence

®XLIM : Unité Mixte de recherche de I'Université de Limoges (www.xlim.fr/fr/index jsp), dont dépend aujourd’hui le labora-
toire optique de I'lRCOM

TINSU : Institut National des Sciences de I'Univers (www.insu.cnrs.fr)

8CNES : Centre National d’Etudes Spatiales (www.cnes.fr)

9UNSA : Université de Nice Sophia Antipolis (portail.unice.fr)
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NOM LABO GRADE FONCTION | ETP (an)
Denis Mourard OCA Al Pl 1
Fabien Patru OCA Thésitif Co-l et Expl. | 3
Laurent Delage IRCOM Pr. Conception 1
Francois Reynaud IRCOM Pr. Conception 0.2
Olivier Lardiere LISE PostDoc | Conception 0.1
Antoine Labeyrie LISE Pr. Conception 0.1
Daniel Bonneau OCA Al Conception 0.2
Pierre Antonelli OCA IR Systéme 0.1
Stéphane Lagarde OCA IR Systeme 0.1
Yves Bresson OCA IE Optique 0.2
Alain Spang OCA T Optique 0.2
Alain Roussel OCA IE Mécanique 0.5
Yves Hugues OCA T Mécanique 1
Sandra Bosio OCA T Mécanique 1
Jean-Michel Clausse | OCA IE Informatique | 1
Arnaud Therond IUT Informatique (Nice) Stagiaires | Informatique | 0.2
Jonathan Vigneron IUT Informatique (Nice) Stagiaires | Informatique | 0.1
Olivier Matthieu ENSPG (Grenoble) Stagiaires | Informatique | 0.3
Michael Dubreuil OCA T Intégration 15
Steven Aime SupOptique (Paris) Stagiaires | Intégration 0.2
Ludovic Laplaud IUT Mesures Physiques (Limoges) | Stagiaires | Intégration 0.3
Fabrice Thomas IUT Mesures Physiques (Limoges) | Stagiaires | Intégration 0.3
Sébastien Reithinger | BTS Génie Optique (Morez) Stagiaires | Intégration 0.2

Tab. 11.1 — Moyens humains du projet SIRIUS.
ETP : Estimation du temps passé (en nombre d’années).

11.3.3 Simulations numériques

Pour étudier les capacités d'imagerie d'un hypertélescope, j'ai repris et amélioré un programme de simu-
lation, nommé HYPERTEL, en étroite collaboration avec le LISE. J'ai ensuite greffé a ce programme des
outils d'analyse d'une image densifiée a partir d’'un ensemble de critéres d’'imagerie qualitatifs. Puis je me
suis intéressé aux multiples moyens d’'optimiser I'image d'un hypertélescope et de restituer les parametres
astrophysiques d’intérét.

Le module de sortie du logiciel de simulation est le méme que le logiciel d'analyse des images SIRIUS.
La confrontation simulation/expérience est la clé de ce travail d'analyse. Les résultats ont servi a définir les
spécifications générales des futurs grands réseaux en mode hypertélescope.

11.3.4 Instrumentation optique

La thése m'a permis de me spécialiser dans la gestion de projet d'un instrument scientifique, principale-
ment dans le domaine de I'optique. J'ai eu en charge a la fois la conception, la réalisation, I'intégration et
I'exploitation du banc d'imagerie.

La difficulté a été de parvenir a une version aboutie du densifieur SIRIUS sur une période de 3 ans.
Rien n’était défini au départ, si bien que plusieurs réunions a I'OCA et au XLIM ont été nécessaires pour
converger vers le concept du densifieur a fibres optiques monomodes. J'ai pris ensuite en charge toute
I'étude opto-mécanique du montage Fizeau, qui sert de base au montage optique final. J'ai écrit le cahier
des charges du densifieur fibré, et j'ai suivi de pres la conception mécanique a Nice. J'ai spécifier les besoins
d'automatisation du banc, afin de le rendre entierement pilotable par un chef d’orchestre global. Il a aussi
fallu définir I'ensemble des procédures de réglages et d'alignements. Puis j'ai mené plusieurs compagnes
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Origine des ressources Montant (kEuros)
CNES 30

INSU 2004 20

INSU 2005 20

PPF HRA et BQR 25

Soutien de base du laboratoire | 20

Total 115

Tab. 11.2 — Budjet du banc d'imagerie SIRIUS.

Colloque Lieu Titre
SF2A 2004 Paris Semaine de I'Astrophysique Francaise
Scientific Highlights
SPIE 2004 Glasgow (GB) Astronomical Telescopes and Instrumentation
New Frontiers in Stellar Interferometry
ESO 2005 Garching (D) Workshop : The Power of Optical/IR Interferometry
Recent Scientific Results / 2nd Generation VLTI instrumentation
SF2A 2005 Strasbourg Semaine de I'Astrophysique Francaise
Scientific Highlights
JENAM 2005 | Liege (Belgique) Joint European and National Astronomy Meeting " Distant Worlds”
Technology Roadmap for Future Interferometric Facilities
IAUC 2005 Villlefranche-sur-mer | International Astronomical Union (Collog. N*200)
Direct Imaging of Exoplanets : Sciences and Techniques
SPIE 2006 Orlando (USA) Astronomical Telescopes and Instrumentation
Advances in Stellar Interferometry

Tab. 11.3 — Participation a des colloques scientifiques.
(durée moyenne de 1 semaine chacun).

de mesure, afin de caracteriser le banc et de mettre en avant l'efficacité et la faisabilité du concept de
densification monomodale.

11.4 Résultats et impacts de la these

11.4.1 L’intérét du mode hypertélescope

Le besoin exprimé par la communauté scientifique en matiére d’interférometrie stellaire optique est d'aug-
menter le nombre de télescopes pour faire de I'imagerie et de cophaser les faisceaux pour pouvoir observer
des objets peu brillants. Si ces 2 conditions sont remplies, il devient plus intéressant de travailler en mode
imagerie directe qu'en mode synthese de Fourier. En effet, un hypertélescope fournit une image directe ins-
tantanée, avec un fort gain en sensibilité sans perte de champ utile (contrairement aux idées préconcues).
[l a été démontré que le champ utile d'un interférométre dilué est imposé par la géométrie du réseau,
indépendamment du mode de recombinaison. La densification de pupille optimise I'image en ajustant le
champ d'imagerie direct avec le champ réellement exploitable par I'interférometre. Ainsi, des observations
en mode hypertélescope ont d'ores et déja leur role a jouer pour faire de I'imagerie en interférométrie.

Des études préliminaires sur I'influence des fibres dans le processus d'imagerie ont mis en évidence un
optimum pour redéfinir 1a pupille de sortie du densifieur. Les résultats expérimentaux sur SIRIUS ont montré
que la densification monomodale améliore la qualité et la stabilité de I'image d'un hypertélescope. De plus,
la flexibilité des fibres du densifieur SIRIUS permet une reconfiguration entrée/sortie plus aisée de la pupille,
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ce qui convient bien aux nouveaux interférometres comme le VLTI, CHARA, NPOI, ou encore OHANA.

11.4.2 Les perspectives

Au niveau du laboratoire GEMINI, le banc d’imagerie SIRIUS sert maintenant aux activités de R&T en
interférometrie optique. Grace a la collaboration entre I'OCA, le LISE et le XLIM, le laboratoire GEMINI a
acquis des compétences en matiere d’expertise scientifique sur les projets a long terme des hypertélescopes.
[l reste a convaincre I'ensemble de la communauté scientifique de I'efficacité de la méthode et de son intérét
pour les projets a moyen terme.

Sur le plan personnel, j'ai pu appréhender un projet instrumental dans son ensemble, en procédant étape
par étape, en gérant les probléemes techniques, les délais de fabrication et la communication d’informations
au sein d'une équipe. J'ai appris la nécessité d'étre rigoureux et de gagner en efficacité, en anticipant les
points durs et en travaillant conjointement avec chacun des intervenants.
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Annexe A

Schéma d’implantation du banc SIRIUS

215



oSt 00¢ 00Cl 002 (1]}
0SS 0001 (1114
so|idnd-snos
00Z1="4 abeladal ueld[aony .
80.nos jewolyoy — ——anbsep a
@ ...... M — A
wowaubie p —
Jnajelin
JaseT apoldg 1einiqo neezi m
| Inayisusp Inayisusp anbsep
— T S np np Vi
aso SI1J0S 3P e — U0I103[ul,p

0L="4 U POy 3INPO enbmawojoyd |\ pouietedss |

alle|naQ 005="4 e awk a

1eWwoIyoY uonelqieo g

anbse
awbeuydeiq -
0054 S
JewoIyoy

(uone.qieo

sposeyd) | [OSY (8) a

salqi =)

00L:1 3lI’Yd3 (8x)
alql} Jnaseydon
+
uonejuejdw 291qU MY i
SNIYIS OSY N
o

0S

Fig. A.1 — Schéma d’'implantation des éléments du banc SIRIUS.
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Annexe B

Procédure d’alignement du montage Fizeau

On utilise comme outils de réglage :

e une diode laser d'alignement, dont le faisceau, aligné sur les trous de la table, définit I'axe optique de
référence pour tout le montage,

e des diffuseurs calques, pour visualiser I'image ou la pupille du faisceau le long de I'axe optique,

e des masques d'alignement, équivalent au masque Fizeau, avec les trous des sous-pupilles et un trou au

centre a hauteur de travail (150mm). Les semelles sont marquées d'un trait au milieu pour faciliter le

pré-alignement du masque avec les trous de la table,

une équerre marquée a 150mm de hauteur,

des butées rondes pour un repositionnement des éléments escamotables,

des glissieres d'alignement pour translater certains éléments (réglage en focalisation),

une lunette autocollimatrice,

Diode laser d’alignement

Connecter la fibre de la diode laser sur le module d'alignement. Mettre en place le module en orientant
la direction du faisceau parallélement aux trous de la table. Puis régler I'horizontalité du faisceau, tel qu'il
passe au centre des 2 supports d'alignement placés en aval, I'un prés et I'autre le plus loin possible, en jouant
sur le goniometre de la diode laser. Ne plus toucher au laser qui sert de référence pour contréler I'alignement
des éléments (en ayant retiré le module source).

Miroir plan

Régler la position du miroir au milieu de la dynamique des vis du support réglable. Positionner le miroir
plan a 457 tel que la tache du faisceau se réfléchisse au centre du miroir repéré avec un diffuseur calque
gradué. Régler le tip-tilt (avec les vis de réglage) de sorte a renvoyer bien perpendiculairement le faisceau le
long des trous de la table en utilisant un support d'alignement placé sur le bord opposé de la table.

Lame séparatrice

Positionner la lame séparatrice tel que la tache du faisceau se réfléchisse au centre de la fenétre délimitée
par le cadre du support vu sous 45° d’angle (soit légerement a gauche du centre de la surface vue en entrée),
le centre étant repéré avec un diffuseur calque gradué. Régler I'inclinaison (avec les vis de réglage) de sorte
que le faisceau réfléchi c6té imagerie et le faisceau transmis coté analyse passent chacun au centre de deux
supports d'alignement, I'un placé pres et I'autre loin en aval. La direction des faisceaux doit rester parallele
aux trous de la table; le faisceau transmis subit un léger déplacement radial horizontal de I'ordre de 2mm
(déplacer le support d’'alignement en conséquence).
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Doublets (collimateur + focalisateurs CCD et ASQO)

Chacun des 3 supports des achromats est mis en place dans I'alignement du faisceau en s'aidant des
marques centrales des semelles et des trous de la table. On dispose deux supports d'alignement de part et
autre du support de I'achromat que I'on déplace a convenance. La tache du faisceau est réfléchie au centre
de I'achromat repéré avec un diffuseur calque gradué. Le tip-tilt est ajusté en desserrant la vis du haut de
facon a faire passer le faisceau transmis au centre du support d'alignement en aval et le faisceau réfléchi en
amont. Dans le méme temps, le reflet sur les face du doublet se superpose avec le faisceau en amont.

Rail X de la CCD

Repérer a la regle la position du foyer image de I'achromat de focalisation. Positionner le rail (plus des
3/4 du rail se trouve en aval du foyer) et I'aligner d'abord en s'aidant des trous de la table.

Placer un masque de référence en aval du rail. Rerégler si besoin I'horizontalité du faisceau de réference
en jouant sur le tip-tilt du miroir plan et de la lame séparatrice. Monter ensuite I'oculaire sur le rail. La tache
image doit rester centrée sur le masque de référence quand I'oculaire est déplacée d'une extrémité a une
autre du rail. Centrer au besoin la tache en déplacant radialement le rail. Retirer ensuite I'oculaire et placer
la CCD sur le rail. Visualiser avec Easygrab et translater la CCD en X et Y pour centrer la tache a I'écran.
De méme, la tache doit rester au milieu de I'écran quand la CCD est déplacée d'un bout a I'autre du rail.

Diaphragme et masque Fizeau

Positionner le diaphragme avant I'achromat de focalisation de I'ASO (semelles en contact) en alignant son
centre avec le faisceau laser a I'aide d'un rond de 70mm marqué au centre sur un calque. Puis positionner le
masque Fizeau monté dans son support en alignant son centre (trou de 2mm) avec le faisceau. Le diaphragme
et le masque sont placés a égales distance de la lame séparatrice pour que les plans pupilles soient conjugués.
Retirer le masque Fizeau.

Source

Le coeur de la téte de fibre de la source est utilisé pour simuler une étoile non résolue (FEP de référence).

Mettre en place un filtre spatial sur le module source. Connecter la fibre de la diode laser dans son
mandrin en laissant Iégerement dépasser la téte de fibre. Faire coulisser le mandrin de sorte que la téte de
fibre vienne en butée sur le filtre spatial. Bloquer le mandrin de la fibre et retirer le filtre spatial. Positionner
le module source en amenant la téte de fibre au plus prés du foyer de I'achromat de collimation.

On regle d'abord la position de I'objet sur I'axe en centrant le faisceau au milieu d'un masque de réference
placé juste aprés le module source. On regle ensuite le focus avec la lunette autocollimatrice, pour que la
source soit collimatée a I'infini le long de I'axe optique du banc.

Placer la lunette autocollimatrice sur la voie imagerie entre I'achromat de collimation et le miroir plan en
alignant grossierement la lunette sur I'axe optique du systeme. Alimenter I'ampoule a 6V (tension maximale!).
Régler la netteté du réticule au niveau de |'oculaire de la lunette. Régler la lunette a I'infini avec un miroir
plan accolé sur I'ouverture en jouant sur la focalisation jusqu'a ce que la croix lumineuse soit nette. Régler
la focalisation en translatant longitudinalement a la main le module source le long d’une cale d'alignement
jusqu'a obtenir une image nette de la tache de diffraction correspondant a la plus petite largeur du lobe
central et a un maximum d’intensité. Retirer la lunette autocollimatrice.

Enfin, positionner I'obturateur devant la source.
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CCD et Oculaire

La position relative de I'oculaire et de la CCD définit le grandissement de I'image. L'oculaire est déplacé
pour régler la netteté de I'image.

Reculer la CCD sur le rail en aval du foyer du doublet de focalisation et positionner I'oculaire sur le rail
a une position voisine du foyer, |égerement en aval. Déplacer |'oculaire avec la vis micrométrique de sorte a
focaliser le faisceau sur la CCD. Visualiser avec la CCD I’aspect de la tache de diffraction. Celle-ci doit avoir
conservée un aspect symétrique et un maximum élevé dans la tache d’Airy. Remettre le masque Fizeau et
vérifier le grandissement de I'image. L'enveloppe de diffraction doit occuper environ les 2/3 de I'écran CCD.
Si I'image est trop petite, recommencer le réglage précédent (sans le masque) en reculant la CCD et en
réajustant la position de I'oculaire. Retirer le masque Fizeau et visualiser la tache d’Airy sur la CCD. Régler
la focalisation en déplacant la CCD de sorte a avoir le premier anneau d'Airy le plus net possible. Remettre
le masque Fizeau et acquérir une image. Valider enfin le grandissement avec le programme d’'analyse en
vérifiant I'échantillonnage (au moins 3 fois Shannon, soit 6 pixels par resel).

Masque de calibration photométrique

Allumer le systeme de pilotage du masque de calibration photométrique. Initialiser puis déplacer le masque
a sa position nominale (aucun faisceau oculté). Positionner ce masque en amont du masque Fizeau, semelle
contre semelle. Translater le module de sorte a aligner chacun des faisceaux transmis par le masque de
calibration avec les trous du masque Fizeau. On peut vérifier avec la CCD que le flux transmis avec et sans
le masque de calibration est le méme (pas de vignettage). Repérer la position du module en ajoutant une
butée ronde.

ASO

Repérer la position du foyer image de I'achromat de focalisation sur I'ASO. Positionner I'’ASO apres le
foyer de sorte que I'entrée du senseur soit éclairée par un disque de 12mm de diameétre environ. Régler le tilt
grossier en alignant I'ASO sur les trous de la table.

Acquérir des images en continue avec I’ASO en mode zonal - mesure absolue du front d'onde. Aligner
I'ASO sur I'axe (X,Y) avec les platines de translation, de sorte a centrer la pupille a I'écran. Régler en
focalisation (Z) en translatant longitudinalement a la main I’ASO le long d'une cale d’alignement, de sorte
a éclairer un maximum de micro-lentilles de la matrice sans atteindre les bords de la matrice qui mesure
12x12mm. Faire un Trimmer.

Rabattre le trou de centrage de I'ASO et passer en mode caméra alignement. Régler le tilt en jouant sur
les platines de réglages. Repasser en mode zonal - mesure absolue du front d'onde. Faire un New Lens.

Vérifier avec I'ASO que le faisceau parallele de 70mm de diameétre transmis sur la voie analyse n'est pas
vigneté par la lame séparatrice. Sinon, translater la lame séparatrice et recommencer les réglages.

Masque de repérage des sous-pupilles

Positionner le masque de repérage des sous-pupilles sur I'ASO entre le miroir plan et la lame séparatrice
perpendiculairement au faisceau d’'entrée collimaté. Placer une glissiére contre le support et la brider. Visua-
liser le flux de I'image avec la CCD. Translater le masque de repérage des sous-pupilles jusqu’'a maximiser le
flux. Repérer la position du masque en ajoutant une butée ronde. Enregistrer une image de référence avec
I'"ASQO. La position des sous-pupilles correspond aux pixels éclairées de I'’ASO. Retirer le masque.
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ASQO en sortie (pour la calibration du front d’onde entrée/sortie)

Mettre en place le petit miroir plan de renvoi a 457 entre I'oculaire et la CCD. Retirer le masque Fizeau
pour avoir le diaphragme de 70mm. Repérer la position de I'ASO en entrée par des butées. Déplacer I'ASO
a sa position en sortie. Recommencer la procédure comme en entrée, en enregistrant a nouveau une image
de référence avec le masque de repérage des sous-pupilles.

Objet

Dans le cas d'un disque uniforme, mettre en place le filtre spatial sur le module source. Coupler la fibre
avec le trou source en déplacant radialement le filtre spatial. Pour cela, maximiser le flux en sortie de fibre,
visible a I'oeil. Contréler avec I'ASO si I'éclairement est bien uniforme sur toute la pupille. Il faut ensuite
amener |'objet au foyer du collimateur en utilisant la lunette autocollimatrice, en reculant le module source
d'environ Imm. En pratique, la profondeur focale est suffisamment grande (quelques millimétres) de sorte
qu'il n'est pas utile de rerégler la focalisation.

Source blanche

Remplacer la fibre monomode de la diode laser par la fibre multimode de la source blanche dans le
mandrin. Recoupler la fibre avec le trou source. Ajouter un filtre spectral au niveau de la CCD.
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Annexe C

Procédure d’alignement du densifieur fibré

Module d’injection des fibres

Positionner le module d'injection selon les trous de la table. Ajuster la position en X en accolant le masque
fizeau de sorte a avoir les trous alignés sur les lentilles d’'injection, et en faisant passer le laser de référence
dans le trou milieu du masque. Brider le module d'injection sur la table.

Positionner manuellement tous les PZT et les LAR dans I'air a mi-course.

Insérer les fibres dans le mandrin de facon a ce que la téte de fibre soit au plus prés du foyer de la lentille
d'injection (10mm pour les UTs).

Aligner I'axe lent de chaque fibre a la verticale en mettant les ergots a I'horizontal avec le niveau a bulle.

Placer les 2 masques de référence 4UT sur la voie collimation (apres le doublet) et sur la voie imagerie
(masque Fizeau).

Pour chaque fibre :

e Connecter en inverse la source laser avec le connecteur FC-PC de la téte de fibre de sortie.

e Translater pas a pas les PZT en X et Y avec le soft, pour collimater le faisceau.

e Translater pas a pas les PZT en X et Y avec le soft, pour mettre le faisceau collimaté a I'horizontal.

Le faisceau doit passer par la sous-pupille des 2 masques de référence, et doit se focaliser sur le coeur
de fibre de la source.

Reconnecter la source laser en entrée et les fibres sur le module d'injection.

Remarque :

[l faut minimiser le tilt du faisceau focalisé sur la téte de fibre en assurant I'horizontalité des faisceaux,
quitte a ce que les faisceaux soient vignettés. Si les faisceaux sont vignettés, on peut essayer de corriger le
montage mécanique :

e soit enlever les goupilles du bras lentille et ajuster la position au serrage des vis.

e Intercaler des cales de faibles épaisseurs sur un des sous-modules.

Module de sortie des fibres

Placer le masque de collimation sur le support trait-point-plan avec le tiroir de mise en place. Vérifier que
le faisceau laser de référence (sans le module source) passe bien par le trou milieu du masque de collimation.

Connecter les fibres sur le module de sortie. Pour compenser le jeu mécanique des connecteurs FC-PC,
les tourner jusqu'en butée dans le sens horaire.

Positionner tous les PZT en milieu de course.

Positionner le cadre de sorte a aligner au mieux, les fibres en face des lentilles du support de collimation.
Le module de sortie est placé avec une cale 3mm aprés support trait-point-plan (position correspondante a
une bonne distance téte de fibre - lentille de collimation lorsque les piezos sont a mi-course en Z). Brider
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le module de sortie sur la table. Translater manuellement les PZT en X,Y pour affiner le réglage de sorte a
avoir les tétes de fibres en face de chaque lentille de collimation at au plus pres du foyer.

Optimisation manuelle entrée/sortie

Pour chaque fibre :

e Positionner le masque photométrique sur la voie correspondante.

e Optimiser manuellement avec le soft les PZT en sortie, de sorte a ramener le faisceau sur la CCD
jusqu'a ce qu'il soit visible a I'écran. Amener le photocentre de chaque tache image au centre de la
CCD (X =382 et Y =287).

e Optimiser manuellement avec le soft les PZT en entrée (si besoin).

Remarques sur la procédure manuelle d’injection :

Cette opération consiste a optimiser le couplage dans chacun des troncons de fibre au moyen des PZT
d'entrée (X,Y,Z). La méthode consiste a maximiser le flux de sortie en jouant sur les translations Tx et Ty
pour une position de Tz. Puis on répete cette opération en incrémentant Tz pas a pas jusqu'a obtenir le
couplage maximum. Dans un premier temps, scanner Tx et Ty de facon a étre siir de ne pas étre optimisé
sur un maximum secondaire. Attention a ne pas choisir des pas de PZT trop petit ou trop grand au début
de I'optimisation. S'il n'y a pas de flux visible a la CCD (meme en pose longue) jouer sur la défocalisation
en Z pour voir apparaitre un flux de sortie.

Optimisation automatique entrée/sortie

Fermer I'obturateur, enregistrer un dark, puis retirer complétement le shutter (car il se ferme inopinément
a cause de sur-tension, et il peut planter les algorithmes automatiques).
Pour chaque fibre :
Démarrer la CCD en mode mesure (cliquer sur " Activer mesure”).
Positionner le masque photométrique sur la voie correpondante.
Vérifier que la dynamique soit au moins supérieure a 150ADU.
Lancer I'optimisation automatique QutZ.
Lancer I'optimisation automatique OutXY.
Lancer 'optimisation automatique InXY.
Lancer I'optimisation automatique InXYZ.
Relancer I'optimisation automatique InXY.
Remettre |'obturateur.

Photométrie différentielle

Avant égalisation de la DDM, uniformiser les photométries de chaque voie. Pour cela, prendre comme
référence la voie ayant le flux le plus faible et défocaliser en Z (injection) les autres.
Polarisation différentielle

Placer en entrée le polariseur de facon a générer une polarisation rectiligne selon I'axe lent des fibres.
Ensuite, jouer avec la rotation Rz du polariseur de facon a maximiser le flux (cette rotation corrige a la

fois les écarts angulaires générés lors de la phase du réglage des ergots, ainsi que les écarts angulaires entre
I'ergot et I'axe neutre de la fibre qui peut atteinder 2 a 37).
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Egalisation des DDM

La voie prise comme référence est la UT2. Pour chaque autre voie (UT1, UT2 & UT4), translater en
Z avec la ligne a retard dans I'air, jusqu'a visualiser a I'oeil les franges. Attendre que les platines soient
stabilisées, quand les franges arrétent de défiler a I'écran. Puis vérifier et refaire au besoin I'injection, si elle
a été déréglée.
Pour chaque base (UT12, UT23 & UT34) :
e Positionner le masque photométrique sur la base correspondante.
e Piloter manuellement avec le soft le cophaseur fibré pour maximiser le contraste des franges ou I'in-
tensité sur du pic central (Ipqz).
e Réduire le pas et caler la frange centrale (la plus lumineuse) sur le centre de I'écran CCD (qui correspond
au photocentre des taches images).
Positionner le masque photométrique avec tous les faisceaux. Capoter, sortir de la salle d'optique, et
laisser reposer 30 minutes au moins. Compenser les dérives en maximisant I'intensité du pic central.
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Annexe D

Rappels sur les fibres optiques

Ce bref résumé s'inspire principalement de Saleh Bahaa (1991) et (Vergnole, 2004, 2005). Il met en
avant les notions utiles ici dans la these.

D.1 Propagation des modes électro-magnétiques

Une fibre optique a saut d'indice est un guide d'onde diélectrique circulaire, constitué d'un coeur d'indice
n. entouré d'une gaine concentrique d’indice ng. L'indice n. étant Iégerement inférieur a ngy, le rayon lumineux
se réfléchit sur la gaine et se propage dans le coeur. La condition de réflectance interne totale est assurée
si I'angle d'incidence du rayon lumineux a I'entrée de la fibre reste petit. L'ouverture numérique de la fibre
N4 est définie comme le sinus du plus grand demi-angle d’acceptance 6 qu'un rayon incident peut avoir en
entrée de fibre pour que la lumiére reste confinée dans le coeur.

N = sin(0) = \/n? — ng? (D.1)

Plusieurs modes du champ électromagnétique peuvent se propager. Le coeur d’une fibre multimode est
assez large pour supporter plusieurs modes guidés simultanément. Une fibre monomode ne propage a priori
qu’'un seul mode guidé, mais le nombre de modes est fixé par la fréquence de coupure normalisée (ou fréquence
réduite) définie comme :

V =21 Nya/A (D.2)

avec a le rayon du coeur de la fibre. La fréquence réduite dépend donc des caractéristiques de la fibre
ainsi que de la longueur d’'onde de travail.

Une fibre est dite unimodale si la condition V' < 2.405 est respectée. Seul le mode fondamental se
propage, que |'on note H Ey;. Sila différence d'indice est relativement faible (i.e. (n. —ng)/n. << 1), ce qui
est souvent le cas, le mode est polarisé rectilignement et est noté LPy; (approximation du guidage faible).

Le nombre de modes guidés peut aussi étre déterminé a partir de la longueur d'onde de coupure d'une
fibre monomode.

2
~2.405

Si la longueur d'onde de travail est inférieure a la longueur d’onde de coupure, plusieurs modes vont se
propager dans la fibre et il n'y a plus unicité du chemin optique. Cet effet, appelé dispersion intermodale,
empéche de connaitre précisemment la phase du rayonnement incident.

Ae a Ny (D.3)

D.2 Taux de couplage et filtrage spatial

Considérons un faisceau incident de distribution circulaire uniforme qui est focalisé sur le coeur d'une
fibre monomode. L'image obtenue au foyer est une tache d'Airy. La fibre transmet I'énergie contenue dans la
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tache centrale mais rejette I'énergie contenue dans les anneaux de diffraction. Le taux de couplage optimal
est alors au mieux de 80% (Shaklan, 1988). Ce taux de couplage est encore dégradé si le faisceau est mal
focalisé sur le coeur de fibre, dG a un mauvais alignement ou a la présence de turbulence.

Un front d'onde perturbé injecté dans une fibre monomode ressort sous la forme d'une onde plane avec
trés peu d'aberrations. Le flux lié au front d’onde perturbé n’est pas transmis par la fibre. Une fibre monomode
filtre spatialement le front d’onde a la maniére d'un trou spatial (a noté qu’'une fibre monomode filtre mieux
qu'un trou (Keen, 2001)). Les propriétés de filtrage spatial transforment ainsi les perturbations résiduels du
front d'onde sur chaque sous-pupille en des fluctuations photométriques plus faciles a étalonner.

De la méme maniére, un déplacement radial hors-axe de la source (correspondant a un tilt du front
d'onde en entrée) entraine une diminution photométrique en sortie. La source s'éteint si elle est désaxée de
A/D;. C'est ce qui limite en pratique le champ d'imagerie d'une fibre monomode (Guyon, 2002c).

D.3 Biréfringence

Le mode guidé L Py; est polarisé rectilignement dans la fibre selon 2 directions orthogonales. Mais en pra-
tique, les défauts de fabrication sur la géométrie circulaire des fibres et les contraintes extérieures entrainent
la levée de la dégénérescence entre ces 2 modes de polarisation. Les vitesses de propagation des 2 modes ne
sont plus les mémes, conduisant a un déphasage complexes entre les deux modes et a une variation de leur
état de polarisation au cours de la propagation dans la fibre.

Pour pallier a ce probleme, il existe des fibres a maintien de polarisation qui sont fortement biréfringentes.
Le coeur a géométrie non circulaire définit 2 axes neutres de propagation orthogonaux, I'axe rapide et |'axe
lent. Ces axes correspondant a 2 modes propres de polarisation qui ne se propagent pas a la méme vitesse
de sorte qu'il n’y a pas de couplage entre eux.

D.4 Dispersion chromatique

Dans le cas d’une onde polychromatique, chaque composante spectrale se propage a la vitesse de phase
V¢ .

C
V=1 (D.4)

avec c la vitesse de la lumiére et n I'indice de réfraction du matériau de la fibre qui est fonction de la
longueur d'onde. Le paquet d'onde lui se propage a la vitesse de groupe V :

c 1
Vo= —=— D.5
Ny, 74 ( )
avec 7, le temps de groupe, et N, I'indice de groupe défini comme :
dn

La propagation induit un allongement temporel du paquet d’onde et une diminution de I'amplitude créte.
Cet allongement est fonction de 3 parameétres : la longueur de la fibre, la largeur spectrale de travail (variation
en A)\)Z) et la dispersion des vitesses de groupe, notée D. La dispersion des vitesses de groupe est un effet
chromatique lié :

- aux matériaux constituants la fibre, puisque son indice de réfraction n dépend de la longueur d'onde
(dispersion du matériau notée D,,),

- a la géométrie du guide et a la différence d’indice entre le coeur et la gaine An, dont dépend la
distribution lumineuse du mode fondamental dans la fibre (dispersion du guide notée D).

La dispersion des vitesses de groupe peut s'écrire :

Ao An_ 8*(VD)

D=Dn+Dy=-255 -3V 5

(D.7)
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- - . 62_ 2 .
ol V est la fréquence réduite définie dans I'équation D.2 et b = %% est la constante de propagation
c g

normalisée avec n, I'indice effectif du guide (fonction du matériau et du guide).

D.5 Eclairement gaussien d’une fibre monomode

Le front d'onde est applani par la fibre mais la distribution d'intensité en sortie n’est plus uniforme.
Une fibre transforme en effet un champ quelconque en entrée en un champ gaussien en sortie. Le mode
fondamental LFy; de la distribution d'éclairement d'une fibre monomode est approximé par une fonction
Gaussienne. La distribution d'amplitude en sortie de fibre dans un plan perpendiculaire a la direction de
propagation s'écrit :

2

W(r,2) = Ag—_ o7 (D .8)

wo
w(z)

ol r est la coordonnée radiale et Ay I'amplitude de I'onde sur I'axe. wq est le rayon du faisceau gaussien
au niveau du coeur de la fibre en sortie, pour lequel I'intensité vaut 1/e = 0.368 fois celle sur I'axe. Due a la
divergence du faisceau, le rayon w augmente avec la distance de propagation z entre le plan considéré et Ia

sortie de la fibre.
)\ 2
w(z) :wo\/1+ (—22> (D.9)

En champ lointain, si z est grand, cette relation devient :

w(z) = Az (D.10)

TWo

Le rayon wqy dépend des caractéristiques de la fibre et de la longueur d’onde.

1.619  2.879
w0:a<0.65+w+w) (D.11)

ol a est le rayon du coeur de fibre et V est la fréquence réduite. On a wg = 1.1a a la longueur d’onde

de coupure de la fibre (V = 2.405).
L'angle d'injection dans la fibre doit vérifier :

(D.12)
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An interferometric imaging test bench:
The densified pupil concept applied to the VLTIL.

F. Patru ', D. Mourard *. O. Lardiére *. A Spang " JM. Clausse ' P. Antonelli ©
Y. Bresson . §. Lagarde !
! Observatoire de la Céte d” Azur. France
* Osservatorio Astrofisico di Arcetri. Iraly

ABSTRACT

We descnbe a test bench designed to stody the perfurman«.es of interferometnic maging systems. The mam goal 15 to
study the densified pupil concept in the framework of the VLTI This work is linked fo the proposition of a second
generation imstument called VIDA (VLTI Imaging with a Densified Armray). This bench aims at comparing the imaging
performances of the aperiare synthesis. Fizeau and densified ]:uupiif beam combination schemes and at specifying the
technical requirements like cophasing and tip-tilt comection. A Fizean assembly. using a muln- -apertures mask and
associated with a wavefront sensor. has been designed. It allows 1o measure the differential piston between sub-
apertures and to Iink them to the characteristics of the image recovered. A densified assembly is mnder study by using
reflective surfaces or optical fibers to carry the beams and to densify the pupils before the combination.

INTRODUCTION

ithin the framework of conceptual studies on the mstrumentation of second generation for the VLTI the Observatoire
de la Céte d" Azur is involved in the proposal VIDA (VLTI Imaging with a Densified Array’). This instrument 11 a direct
mmaging svstem based on a densified pupil beam combiner'”. The E'I}Ell 13 to apply the hvpertelescope l}l'ﬂlflple mtzally
foreseen for many sub-apertures. with only a small number of puplL like 1n the case of the VLTL The goal is fo pmdme
direct snapshot imaging in optical mterfemmem at high angular resclution and at high sensitvity and dynamic-range
for compact objects in the visible and infrared wavelengths. A coronagraphic mode can be mountad at the densified
focus® The scientific targets foreseen are multiple stellar svstems. stellar surfaces and envelopes. exoplanets. active
galactic nuclel or quasars. The most mteresting scientific cases seem to be the stdy of the binary stars with a small
ﬁnEulﬁr separation, the stellar surface stmctures bﬂ. providmg spectrally resolved mages and the detection of E‘iOplm’!Et‘
with the associated coronagraphic naode; that may be superior to classical -:Drouaﬂmphx or mulling mnterferometry”. The
VLTI will then serve as a good precursor before the next ground-based or spatial projects of h‘j.'penelescopes

The pupil densification modifies the entrance pupil m a densified exit pupil by an homothetic ransformation of the
positions of the sub-aperiures centers and'or by a zoom of the sub-apertare surfaces’. The densification factor is defined
by y= (dyBy / (B, where d; and dgare the entrance and the exit sub-pupil diameters, By and By the sub-pup:l
basalines. The iterferometric mage features depend of the exit pupil -since the wavefront has no memory of its
arrangement m the entrance pupil. The interest of this imagmg mode lies in the fact that the densification mmproves
significantly the dynamic of the signal with respect to the Fizeau scheme. The light is now concentrated in a central
interference peak which is magnified by v and ilurnimded by a halo of l:hsp-ersed speckles. The imaging field i3 infinite
in principle but limited by the reie-sﬂope s aberrations’. The field of view (FOV), comesponding fo the sub- dperture
diffraction lobe with an angular diameter of A/d;. is divided by v. Thus the diameter of the usable field. called the Direct
Tmagmg Field (DIF), 15 of the order of A/({(y-1).d;). To optmuze the mage. the densification factor can be chosen n
order to have the best trade-off between the dynamic-range and the field of view. For a compact object. the densification
could be maximized. For an extended object. a lower pupil densification will offer a lower on-axis intensification but 3
wider field. For a given v the intensification 15 optimal for sources lecated within the central half of the DIF"

F_Parri: Envgil - fabien.panuiwabs-azur
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The hypertelescope principle has already been venified with a small-scale demonstrator using many sub-pupils om a
periodic array®. An improved optical scheme®. using a pair of micro-lens arrays. shows that using a converging micro-
lenses as the first amray provides & wider field Two critical points of the densification have been highlighted. First of all.
the imaging capability 15 lmuted by the number of resolution elements (Tesel=A/B,) contained in the DIF. It mmst stay
below the mumber of spatial frequencies to aveid the fleld saturation: In the case of the VLTL the low mumher of sulb-
apertures will -obviously linut the () plane coverage but it 15 not a drastic problem for stellar physics and exoplanet
finding. Second of all. any objects outside the DIF give dispersed light components m the center field, called confinsion
noise which reduces the signal to noise ratio™®. Without particular image processing. this artifacts will limut the imaging
properties of a densified beam combmer. If the sovrces density is weak, it is possible to determine the posifion of thess
ohjects and to reconstruct an image by mncreasing fhe field of view. These two benches have also been tested on the sky
but witheut wavefront menttoring.

With respact to the numerical sinmilations and for the piupess of direct imaging, the beams must be cophased in real
tinee with ‘an accuracy better than 310 mms for the classical direct imaging mode and better than A/120 nus for the
coronazraphic mode’. The cophasing specification is the main limitation currenthy foreseen in VIDA. However. during
the last vears, great progresses in the cophasing domain have been achieved'’ Either in space or I ground-based
experiment, it 15 now tmoe fo think m terms of cophased armays, which will greatly enhance the scientific capabilities.

In order to evaluate the nfluence of these cophasing aspects and to prepare the feasibility studies. of the VIDA program,
a test bench 13 now developed and it will be tested om the sky at the conde focus of the 1.5 meter telescope MeO
(Metrologie Optigque) at Calern Observatory. This demonstrator called SIRIUS (Systeme Interféromeémgne de
Fecombinaisen pour I'lmagerie sur 1 Univers Stellaire) is based on a multi-aperture mask experiment: The purpose 1s to
evaluate the maging performances of different mterferometric maging modes by the recombination of few beans
collected by a small number of sub-apertures (up to eight) m different non-redondant confisurations. The bench is used
to study the technical specifications requuirad like cophasing. Several recombination modes are planned, either directly
(Fizean mode) or with pupil densification {densified mode} or associated with a coronagraph (coronagraphic mode).

DESCRIPTION OF THE SIRIUS BENCH

1. General characteristics

Source

h
Collimator

a Wavefront sensor

v
Multi-aperture Mask

vy
Densification unit

Fiz=au
recombination

v v
Focusing svstem

b
Camera

Figure 1: Ponaple of SIRIUS optcal bench
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The SIRIUS optical system (see Fig. 1) works in the visible domain (04 to 0.8 pm) and it i3 planned to extend the
speciral range up to the near-nfrared. The central wavelength and the spectral bandnadth are selected by a set of
spectral filters. The optical system dedicated to imaging mmst be as achrematic as. possible to analyze the chromatic
features due to the densification. The source is able to simulate different kind of astrophysical ebjects by using different
spatial filters. It is foreseen to smdy single stars unresolved or partially resolved and binanes with different angular
sepamunnf The light is collimated as a beam of 70mm in diameter. which comresponds to the properties of the coude
focus of the t‘e!e&npe LEeO. A nudti-aperture mask follows with several holes whose positions and sizes comespond to
confizuraticns of the VLTI The longest baseline of the VLTI reaches about 200m so that the scale between SIRIUS and
VLTI comresponds to 1 : 3000_ Then the diameters of the UTs and the ATs will be equuvalent to 2.73mm and 0 6mm

respectively (see Fig. 2). A focalization system combines the beams on a CCD camera:

VLTI pe0 SIRIUS
Scale 1:1 1:130 1:- 3000
Pupil Dhameter D e = 200 m 1.5m 70 mim
UT Diameter iy .2 m 55 mm D 73 mm
AT Diameter i a1 18m 12 mm 0.6 mm
Field of view (width) FOWV 13 mas 2.3 a3 43 as
Direct Imaging Field (width)  [DIF 3 mas 0.5 as 1) as
' Taximum Fesolution (widili)  [Fesel 1 mas 1 as 3 as

Fipure 2 Companson of the seale_the field and the resclution between VLTI MaD and SIRIUS
with the 4 UTs configoration at 600nm of wavelensth

The densfication unit is msertad between the mask and the focalization system. Two kinds of assembly are foraseen.
Firstly. we have designed an assembly based on flat mirrors. Tt is typically a “conformal” Michelson scheme”® Secondly.
a fiber assembly using monomede ﬂpti’:ﬂl fibers 15 planned. The technical concept is different but the role should stay
the zame: fo carry the beams from the entrance pupdl to the exit pupil with the swmtable re-arangement of the pup:l
configuration. The fiber configuration will certamly be preferred in the final VIDA design due to its great flexibility as
well as for the spatial filtenng properties. which allow the tip-tilt comection and mprove the Pomnt Spread Function
(PSE) quality and stability.

A wavelront sepsor {WES) 15 mstalled before the mask. The momtormg of the wavefront surface before the mask allows
a direct control of the tip-tilt and piston on each of the sub-dpertures in the 1magzing beam. It will be useful to specify the
accuracy required mainly for the OPD correction. snd besides to determine the acceptable noise levels and the control
cpiality Tequired m the system In a second step. the cophasimg devices wall allow to correct the differential piston ermmors
betwreen the beams. There is no tip-tilt comection foreseen at ths stage.

2. The SIRIUS configurations

The SIRIUS bench allows to test different sub-pupils confimwrations of the VLTI that are mainly nen-redundant ones.
The four UTs are o2 fized position and the four available ATs can moved on 30 discrete stations but with some
specific constraints™. Six delay lines are planned. allowing the combmation of up to 6 telescopes. In the case of
SIRIUIS e LEIII.;l'dE]' the case of four up fo eight telescopes (4 UTs and 4 ATs). The layout and the diameters follow the
configuration of the VLTI for a star fransitimg at zenith. We do not consider, in a first stage. the deformation of the
enfrance puptl due to the projectien effect {declination. hour angle). To approach the smdy of the supersyuthesis effects
i the direct immaging process. the spatial filters can be rotated by step of 30 degrees. which comrespond typically to two
hours of the earth rotation. The idea is to sum suapshot mages obfained each two hours to enhance the mmaging
properties.

233



Four main configurations are contemplated (see Fig. 3 & 4%

- the homogensous configuration with 4 UTs (UT1, UT2, UT3, UT4),

- the homogeneons configuration with 4 ATs (A0, B3 J6. M0) corresponding to the largest baseline.

- the homogeneous confizuration with 4 ATs (Al. Bl CI2. DM} corresponding to the more compact
configuration.

- the heterogeneous configuration with 4 UTs and 4 ATs (Al D2, I1. M0} comesponding to ons of the bast (wv)
plane coverage {see Fig. 3).

In the last case, the maximum densification factor is constramed by the shortest baseline of the UTs. i.e. when the
comresponding output densified pupils are tangent. However, with this factor. the densification of the ATs telescopes is
not optimal. Since the entrance field of the ATs 15 larger than the one of UTs. it 15 possible to increase the densification
factor for the AT pupils’, without reducing the Direct Imaging Field but with a gain in image quality. The first level of
densification i1s achieved by increasing the cutput diameter of the AT pupils in order to fit 1t to the UT one. By this way,
the Awry disc envelopes of the UTs and the ATs are equalized and all the light of the ATs is concentrated mto the DIF of
the UTs. The second step 1s done as previcusly by moving the centers of the sub-apertures. The maxmmm densification
15 then lmited by the shortest baseline of the two ATs located on the Al and D2 stations.

Confiz |4 UTs 4UTs+4 ATs 4 ATs (max) 4 ATs (min)
40T 4UT+ AL D2 I1. MO AD B3, J6. MO Al B2 C2. D

E&F” 70 mm 70 mm 70 mm 70 mm

d; 2.73 mm 2.73 mm - 0.6 mm (.6 mm (.6 mm

Bicax |43.41 mm 48 3 mm 7.3 mm 11.93 mm

(B |15.55 mm 15.08 mm 16.27 mm 267 mm

P S Yur=3.32 —yar=25.14 [27.03 444

Do gt | 12.3 mm 154 mm 2.6 mm 13,8 mm

d, 2.73 mm 2.73 mm (.6 mm (.6 mm

B |7.63 mm 10.61 mm 1.33 mm 2 6% mm

Boge 1273 mm 282 mm (.6 mm (.6 mm

FOV 45 as 45 as 206 as 206 as

DIF 10 as 10 as 8 as al as

Fesel |3 as Jas 2as 20 as

FOV |16 resels 16 resels 112 resels 2 resels

DIF 3.4 rezels 3.4 resels 4 3 resels 5.8 resels

Mresel |2 o 15 26

Figure 3: Charactenistics of the 4 main input and cufput confizurations used with SIRIUS at 60nm of wavelength
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Config

4 UTs

4UTs +4ATs 4 ATs (max)

4 ATs (min)

Toput
config

Fizeau
BSF

Ctput

config

Mam
densif
ESF

Fizmre 4: Sub-pupil anranzement and monochromanc PSE at &({om of wavelength of the 4 mam confimwratons used wath SIRIUS

for the Fizean mode {up) and the maarmm densification mods {down}
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Fizure 3: Spatial frequency coverage for one hour of mtegration tme and by taking into account the apertures sazes (leff)
and sub-apertires posidons (nght) of the VLTI for 4 maim confizurations wed with SIRITS

3. Basic elements

Sowrce: A H35nm laser diode 15'used for the alignment of the bench. The voltage of the power supply 15 retaimed under
the power threshold to produce spatially mcoherent light and avoid undesirable inferferences. A white light source 1z
uzed for the scientific studies. The light from the source 15 coupled with 3 spatal filter by the adjunction of two
aspherical lenses (dimmeter of 24mm. back focal length of 11 Ymmey mounted head to tal

Spatial filters are used to simulate different asmrophyvsical objects. Three holes of Spm. 10pum and 20pm are unsed to
reproduce an artificial simgle star, The Spm hole was chosen so that it would not be resolved by the maxinim baseline
of sub-aperture patterns. The other spatial filters will be used to study the contrast variation hinked to the resolution of
the object. Multiple stellar systems are created by multi-holes masks pierced with a laser. For now, binary systems are
foreseen with unresolved stars (Spm) with different separations: 1dum I0pm 30pm and 50pm This range of
separation is useful to study the resolving power of the densified system and the properties of the PSF in the field.

Collimator: The diameter of the collmated mput beam 13 7lmm. A Newton type assembly 1s nsed m order to lmut the
central obstruction {only one AT position (G2} will be mmpossible). Heénce a small prism {10x1 0o} with a reflective
cogting on the hypotenuse sends the Light to a parabolic murror with a focal length of 660mm  The positioning of the
spatial filter 15 done by two micrometric translations in the plan perpendicular to the optical axe,

sdult-aperure miask: The mask transforms the mput pupd with a dismeter of 70mm in few sub-apertures with a

dizmeter of 2.73mm and 0.6mm comesponding to the UTs and the ATs respectively. Few masks have been built with
the suitable holes. Only few configurations have been refain in & first time as previcusly described (see Fig. 3).
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Camera: The CCD detector operates in the visible from 400nm to 800mm with a maximum of sensifivity around G00nmng.
The exposure time can be selected between 20ms and 25 0ms

Spectral filter: This interferential filter is mounted just before the detector, The speciral bandwidihs have been chosen so
that the chromatic effects mnust be negligible compared to the diffraction effects, Therefore. the PST must stay mside the
Adry peak of the system with the full pupil. According to the optical system simulations. the bandwidth st stay below
100mm Then three spectral Blters have been retained arcund the 600mmn wavelength: 10nm. 40nm and 80nms. This range
of spectral bandwidths 15 useful to study the chromatic influence of the source on the direct image.

Wavefront sensor: It 15 a4 Shack-Hartman analyser with 16 by 16 sub-apertures. The acquisiion frequency reaches
1000Hz: The accuracy on the wavefront surface reackes A/ 200 mns: The wavelength range goes from 350nm to 1100nm.
A beam-splitter. put before the Fizean mask, sends 10% of the light to the WES. An achromat with a focal length of
400mm adjusts the 70mm pupil diameter with the 2. 5mm sensitive area dizmeter of the WES. which 1s positioned after
the focal plan of the achromat The positioning of the WFES 15 done manually for the tramslation and the tp-tilt
adpstment is done by twe micrometric rotating plates: To mmprove the quality of the wavefront analysis. a field lens 15
added at the achromat™s focus:

4. Design of the Fizean mode

The Fizeau mode preserves the pupd shape and recontbines directly the beams coming from each sub-apertures. The test
bench is then used without the densification unit (see Fig. 6). This preliminary step 13 useful to determine the features of
the optical system 1o termos of flux, chromatism,. aberrations and stabality. With the nse of the wavefront sensor, we will
be able to link the characteristics of the direct Fizeau mage with the measured emors of piston and tsp-tilt on each sub-
aperture.

WFS

| Achromat

— Diaphragm Fizeau
| | ik Achromat Eye piece  CCD

—— s

¥
Beam
spifither
Prism
Pk
Q/ x]éﬁx\__—_—:_— ] Parabolic
P Mo

Flat I:Ij Sourcs
mirmor

Figure - Pnnaple of the reflective densified mode of the SIRITUS bench
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Focusing svstem: Tt is used to focus and combing the beams from the nmlti-aperture mask to the CCD with the corract
magmfication allowing & comrect sampling of the image. The focal length will of courze depend of the wavelength and
of the maximman baseline of the configuration. Its Tange 13 between 1.5 and 9m. The system uses an achromat combined
with an eye piece (focal length of 1200mm and 6mm respecovelv) with a variable distance between them to adjust the
effective focal length.

5. Design of the densified mode

The dersified mode transforms the entrance pupil in an-exit pupil with a vanouos densification factor {see Fig. 7). It is
inchuded between 1 (comesponding to the Fizeau mede) and the maxinmm value depending on the shortest baselime. The
densification unit can be mserted in an interferometric focal nstnunent like an option module to densify the pupil before
combimation

A
—
71 7 |
WES Dutput eombining ros ]:.
flat miamors
Achromat
i
|
Achromat
E-apert Input ecllzcting
|_| Diaphragm Mulm = fizt mirrors
«“ E SN N N
Beam - | o
splither
Prism
aa
N ]| W W i@
Flat I:]j Source Parabofic Differential delay lines
A L
A-A section

Fizmwe 7: Pnnaple of the reflectrie densified mode of the SIRIUS bench

The first concept is the reflective densified assemwbly. Tt will make nse of flat mirrors te carry the beams.

Collecting numors: The enfrance system of densification 15 composed of separated fat murrors. one by arm. sending the

beam to a delay line. The elements are arranged in staggered rows to make up for the bulk problem and the coin of the
reflective surface is used to aveid vignetting.

Delay line: It provides a first static comection to compensate the differemt opfical path commng from the sub-pupils
reconfizuration. It 15 constimted by a roof mirror meounted vertically and movable on a micrometric franslation plate.

i The exit-system is similar with the entry. Flat mirrors reflect the beams to the imaging system with

the smitable confioration: The position of this nurrer in each beam allows to Te-aTange the 511h-11.-ernues For different
mput configurations, the output mimors can be adjusted m position m order to achueve the comect densification.
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Focusing systeny: It 35 simmilar to the Fizean one but the focal length is now between 0.15 and 1.2m due to the more
compact configuration after the densification, Ehe; Michelson scheme does not affect so much the scale of the fine
mterference structures but changes the mage focus. The achromat with a focus length of 1200mm 15 sufficient m most
of the case

The fiber densified assembly will subsequently camy the beams from the mput collecting murrors to the output
combining mrors.

EXPECTED IMAGING PERFORMANCES

PSE profil Image of a binary Image profil of a binary

Fizeau

1
DIF

= oa

s

DIF =
10mas

A
L 4

10mas 2mas

Figure 8- Monochromatic mage at §00nm of wavelength of & single star (P5F) and 3 binary {zeparation of lmas, difference of
magnitude ) expected with the JUTs & 4AT: confiswation of the VLTI (FOV = 13mas : Fesel = lmas - Width of the image =
10mas ; Width of the profil = 20mas) 25 & fineton of the densificanion factor
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Mumerical sinmlations ].11"-3 been done to study the imaging performances of VIDA (see Fig. 8). The monochromatic
PSE 15 calculated by increasing the densification factor from 1 comesponding to the Fizean mode up to 5.5
comesponding to the maxinmm densification in the case of the 4UTs and 4ATs heterogensous configuration. This
confizuration allows a resolving power of lmas. The initial FOV (in fact the Airy dise of the UT at 0.6 pm) has a
diameter of 13mas. After the highest densification, all the light is concentrated in the DIF which will have a diameter of
Jmas, so that the signal to noise ratio 15 improved. These smlations are done without readout noise, photon noise and
wavefront pertirbations.

The case of a system of two un-resoly E-.l stars of equal mntensities is also represented. The ensuing image is a psendo-
convolution of the object with the PSE’. The properties of the convolution are retamed only m the DIF. The angular
separation is fixed to {mas. It corresponds to 3as in the case of the SIRIUS bench. which is achieved by using the spatial
filter of two holes of Spm separated by 10pm. It is also foreseen to test other binary systems with different angular
separations. The .p:tml filters of 20pum, 30pm and 50pm correspond respectively to Gas, 9as and 15as mn the case of
SIRIUS and 2mas. 3mas and Smas in the case of the VLTL Simulations show that if the second star is outside the DIF.
ghost peaks appears and must be treated carefully. Different images processing such as field reconstruction or dedicated
deconvolution algorithms are foreseen to reconstruct efficiently the highest field.

The influence of the spectral bandwidth has been also studied {see Fig. 9). For a bandwidth lower than 80nm the
t]m:-mﬁmm does not affect so much the image quality of the DIF. The influence of piston and tip-tilt emors has been
simulated®. The case of resolved stars will be subsecuently analvzed. The SIEIUS bench will allow to validate these
simmlations i the specific cases of VIDA.

Ak = 10nm AR = d0nm = 2{nm

Figure 9: Dentified mages at 800nm of wavelength of bimary (separation of lmas} expected with the 4UTs & 4AT: confizuration of

the VLTI as a function of the spectral bandwadth (RGB colors) - Width of the image = 1lmas

FUTURE IMPROVEMENTS

The Fizean setup has just been built and tested. The WES will be seon available and will be integrated to the experiment
during summer 2004, The next step consists in the detailed design of the reflective densified assembly. We plan also to
start the design of the fiber densified assembly. At this stage, n:-:uph:tsmg mirrors are foreseen, constituted by flat mirrors
mounted on piezo franslation stage. An adaptive optic system can be added at the location of the beamsplitter for the
wavefront sensor. This device will obv iously improve the cophasing and will be mandatory for observation on the sky.
The last step will be to test the addition of a coronagraph at the direct densified focus, as ]:urc-p-:used by Labeyrie et al.”. g
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Direct Imaging in Interferometry : Technical Aspects and
Preliminary Results of a Fibered Pupil Densifier
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ABSTRACT

We present a test bench designed to study the performances of interferometric recombination systems, mainly for
direct imaging applications (hypertelescope principle). It aims at comparing the aperture synthesis, Fizeau and
densified pupils beam combination schemes. It allows identification of the technical requirements like photometry
and cophasing correction of the futur imaging recombiners for large arrays. A densified assembly has been de-
signed in the visible wavelenghts, using a multi-apertures mask associated with a wavefront sensor. It allows pupil
rearrangement and spatial filtering by using single mode fibers. The technical specifications and the conception
of the fiber densifier are described here, with a particular attention to the correction of the differential chromatic
dispersion.

Keywords: interferometry - imaging - direct imaging - pupil densification - monomode fiber

1. INTRODUCTION

An interferometric test bench, called SIRIUS, has been developped at the Observatoire de la Cote d’Azur (OCA)
to study the recombination schemes for imaging, especially the hypertelescope concept! . The pupil densification
consists in a rearrangement of the pupil to increase the pupil filling rate by increasing the relative size of the
sub-pupils. It improves the direct imaging capabilities of an interferometer by a sensitivity gain without field loss?

This concept has been proposed for VIDA (VLTI Imaging with a Densified Array), a second generation instru-
ment for the VLTI®* . A pupil densifier is foreseen for CARLINA® 6 and it can also be considered for future space
missions as TPF or DARWIN” .

First, a Fizeau scheme has been achieved® and is presented by the figure 1. Then a pupil densification scheme has
been designed. A Michelson scheme using reflective surfaces has been considered® , but it has not been retained due
to problems of stability and complexity. Monomode optical fibers allow spatial filtering and offer a more compact
and flexible solution for beams combination® . A concept of a pupil densifier using up to 8 monomode fibers is
presented here.

The attention is focussed in this paper on a fiber delay-line which allow to compensate the differential chromatic
dispersion induced by the inhomogeneities between fibers. This fiber delay-line has been developped and mounted
by the XLIM laboratory, and are now tested and adjusted. A preliminary experiment has been completed to balance
the fibers optical lenghts by the method of channeled spectrum®® .

Further author information: (Send correspondence to F. Patru)
F. Patru: E-mail: Fabien.PatruQobs-azur.fr, Telephone: 433 (0)4 93 40 53 66
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Focalisation
system
& CCD

Figure 1. SIRIUS bench in the Fizeau mode. An astrophysical object (uniform disk or binary) is simulated by a spatial
filter coupled with a fiber source in the visible wavelenghts (600nm =+ 40nm). A collimator (F. = 1200mm) provides an
input pupil of 70mm of diameter. The beam is reflected on a flat mirror and a beam-splitter, where 10% of flux is sent to a
wavefront sensor. Then the entrance pupil passes through the Fizeau mask composed of several sub-pupils, which represent
the array configuration. Finally, a focalisation system combines the beams on the camera CCD with a magnification of
G = Fy/F. between 1 and 10. To densify the pupil, a fiber densifier is inserted between the Fizeau mask and the focalisation
system.

2. THE FIBERED PUPIL DENSIFIER
Several configurations of interferometric arrays are foreseen® . To provide an homothetic transformation of the
layout of the input pupil, the position of the sub-apertures centers are preserved. To adapt the direct imaging
field (DIF) with the object size? , the diameters of the sub-apertures are zoomed. Thus, the densification factor

corresponds to the ratio of the output and input diameters.

The technical specifications are derived from criteria measuring the quality of the direct image, in terms of
intensity distribution. The degradations are quantified by studying the intensity of the central peak and the energy
dilution from the central peak to the speckles halo® . The technical specifications depends on classical interferometric
requirements due to the fibers (as coupling, polarization and chromatic dispersion effects) and on specific problems
linked to the combination of fiber imaging and direct imaging properties.

The bench has been designed to maintain the chromatic effects lower than the diffraction effects for a spectral
bandwidth of 80nm around 600nm. Numerical simulations allowed to specify the top-level requirements for direct
imaging combination schemes. The cophasing requires an accuracy of A/4 in real time® for the imaging mode. For
that purpose also, the differential photometry should be limited to 10% between the beams and the polarization
axes must be aligned with an accuracy higher than 2.5° to avoid differential polarization problems.

To superimpose the polarization axes of the fibers on each arm of the interferometer, we use polarization
maintaining monomode optical fibers (HP600), described by table 1. Bow-tie type fibers have been chosen but
Panda fibers are now available in the visible wavelength.

However, in the fibered case, the chromatic dispersion effect has to be corrected (see Sect. 3). Moreover, the
direct image properties are affected by the gaussian output intensity distribution of the fibers. The new intensity
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Table 1. Characteristics of the polarisation maintaining monomode fibers (HP600) used on SIRIUS.

Type Bow-tie
Nominal wavelength 633nm
Cutoff wavelength 550nm £ 50nm
Normalized cutoff frequency 2.68
Numerical aperture 0.14 —0.18
Material of the fiber core silica
Diameter of the fiber core 3.2um
Diameter of the cladding 125um

Table 2. Characteristics of the piezo-electric translators (MS30) from Trioptics (manufacturing specifications and preliminary
tests of validation).

Stroke 8mm

Moving speed range lpm/s to Imm/s
Working moving speed 0.1lmm/s
Minimum resolution 3nm

Nominal resolution 50nm
Precision 200nm
Stability < 100nm during 8 hours
Initial derive after a switch on | up to 1um on 3 hours
Hysteresis < 30nm

distribution in the global entrance pupil degrades the densification efficiency, compared to a uniform intensity
distribution. The constraint is to properly fit the unlimited gaussian field to define an output sub-pupil disc with
the diaphragm. It has been shown® that there is an optimum for the width of this diaphragm, which is a trade-off
between the losses of transmission and the efficiency of the densification. The diaphragm radius R, has to follow
k = R,/w(F,) with w the beam radius corresponding to the radial distance at which the amplitude of the beam
is equal to 1/e time the on-axes amplitude. This condition provides the same aperture angle of the output beams
of each fiber and thus the same envelope shape of the intensity distribution in each sub-pupil, whatever the array
configuration or the densification factor. The output aperture angle depends only on the numerical aperture of the
fiber, on the diameter of the fiber-core and on the wavelength.

The concept of fibered pupil densifier SIRIUS is described by the figure 2. We distinguish the module of injection,
the fiber delay-line, the cophasing system and the exit module.

2.1. Module of injection

The maximum of flux is transmitted by optimizing the coupling ratio of the fibers with the injection module (Fig.
3). The caracteristics of the piezo-electric translator used on this system are described in table 2. Numerical
simulations show that a loss of 10% is produced by a shift of 0.4um or by a defocus of 10um of the input fiber core.
Then, the differential photometry is minimized by adjusting the coupling ratio of each fiber.

2.2. Fiber delay-line

First, the geometrical lengths of the fibers are equalized with an accuracy of 10m =+ 2mm by polishing the tip of the
fibers. Then, a fiber delay-line is used to balance the optical lengths of the fibers to cancel the differential chromatic
dispersion (Fig. 4). Preliminary tests show that this delay-line can stretch the fiber with a resolution better than
50pm and with a stroke of about 6mm in equivalent air path. Finally, an air delay line with a resolution of 10um
is used to compensate the delay induced by the stretching of the fiber.
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Focal length of the focalisation system Fy vs G
Maximum aperture angle of the focalized beams Jé] ~ 0.5°
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Figure 2. Principle and main parameters of the fibered pupil densifier of SIRIUS. The pupil is rearranged by preserving
the input/output layout of the array and by increasing the diameters of the sub-pupils. Each beams of the Fizeau Mask
is injected in a polarization maintaining monomode fiber, through an injection module. A polarizer at the entry provides
a linear polarization to define the axes of propagation. An air delay-line, integrated in the injection module, is used on
each arm to correct the intrinsic optical path defaults of the system. The lengths of the fibers are adjusted to cancel the
chromatic dispersion with an optical fiber delay-line. The cophasing module is based on a fiber optical path control system.
The exit module of the fibers collimates each truncated gaussian beam with the right diameter of the diaphragm. 3 levels of
densification are foreseen with 3 interchangeable sets of collimation.



Filbers

Fiber
connexion —>

Figure 3. The module of injection is composed of 8 sub-modules. A sub-module consists of an achromatic lens and a
nano-positionning system composed of 3 piezo-electric translators to bring the fiber core to the focus of the lens. The tilt
of the fiber-head is ensured mecanically. The axial rotation for polarisation alignement is allowed by turning the fiber-head
in its connector. An air delay-line is integrated in each sub-module by moving together the lens and the fiber head with a
micrometric translator.
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Figure 4. Fibered delay-line and piezo-electric cophasing system, from the XLIM laboratory. Both are integrated in the
same box.

2.3. Fiber cophasing system

The cophasing system is integrated with the fiber delay-line (Fig. 4) and is based on a piezo-electric system (PZT).
This fiber length control sytem allows modulation or stabilisation at the zero optical path difference (OPD). The
stroke of the cophasing module is limited to 100um to avoid chromatic dispersion. The resolution can reach A/100
with a servo control.

2.4. Exit module

To superimpose accurately the spots at the imaging focus, the tilt of each beam is corrected by the exit module
upstream of the focalisation system (Fig. 5). A photometric difference of 10% between two sub-images is induced
by a radial shift of 0.35mm or a defocus of 3um of the output fiber head from the focus of the collimating lens.

For a given entrance pupil configuration, 3 levels of densification are foreseen :
- Y = Ymaz, for a maximal densification providing the highest dynamic,
- Y = Ymaz/2, for a partial densification,

- v = 1, without densification, i.e. in the case of a fibered Fizeau scheme, which is different from the direct
Fizeau scheme (Fig. 1) because the convolution relationship is lost? .

The output pupil diameter Do depends on the input diameter D7 of a sub-pupil and on the level of densification
v : Do = yDi. The focal length of the collimating lens is chosen to properly adjust the diaphragm diameter Do
with the gaussian field distribution at the output of the fiber? . Thus, 3 intercheangeable systems are foreseen to
collimate the emerging beams, composed of 3 different focal lengths and 3 different diaphragm diameters.
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Figure 5. The exit module is divided in two parts. The first part is similar to the injection module (left). Each sub-module
is composed of 3 piezo-electric translators, but without lens and without air delay-line. The lens is mounted on a separate
system (right) which supports the 8 achromatic lenses with the suitable baffles and diaphragms. An accurate positionning
system allows to chose between 3 collimating systems, corresponding to 3 levels of densification.

3. COMPENSATION OF THE DIFFERENTIAL CHROMATIC DISPERSION

A specific test bench has been designed to correct the differential chromatic dispersion by balancing the optical
lengths of the fibers. The test bench consists on a Mach-Zender interferometer with a complete fiber section on each
arm. The visible spectrometer of the GI2T/REGAIN'! is used to provide a high spectral resolution (R=30000).
The optical scheme is presented in figure 6.

First, the coupling rate is optimized on each arm with the module of injection. Then the neutral axes of the
fibers are aligned with the method of crossed polarizer/analyzer. The purpose is to minimize the coupling between
the 2 polarization axes of the fiber by maximizing the extinction rate.

Finally, the balance of the fibers is achieved by the channeled spectrum method, which is described in details by
Vergnole!'? . The spectrum of the interferometric mixing is computed to deduce the spectral phase of the channeled
spectrum. The spectral phase is adjusted by a Taylor series expansion of order 3. The coefficient of order 1, which
corresponds to the optical path difference, is cancelled with the air delay-line. The coefficients of order 2 and 3,
which corresponds to chromatic dispersion, are cancelled with the fiber delay-line.

The 8 fiber sections, designed for SIRIUS, has been tested on the bench with a reference fiber. The coupling
rates of the fibers are of the order of 50%. The power lost is mainly due to a tilt of the fiber-head owing to the
connector at the entry. The differential photometry reachs 20% in the worst case and should be corrected with
the modules of injection. The extinction rates range from 22dB to 27dB, compared to 31dB without fiber. The
polarization contribution corresponds to a misalignement of neutral axes and/or to external mechanical constraints
localized in places in the fibers. The correction of differential chromatic dispersion is in progress.

4. FUTURE IMPROVEMENTS

The implementation of the SIRIUS bench should be finished this summer. The next step is to test and valid a
control system to automate the alignement of the densifier by driving all the piezo-electric degrees of freedom (48
PZT translators and 8 PZT cophasing systems). For that, algorithms are developped to optimize the injection in
each fiber, to properly superimpose the sub-images on the CCD and to ensure the cophasing of the beams with a
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fringe sensor unit. Afterwards, it is foreseen to valid the fiber densifier SIRTUS by observations on the sky with the
telescope MeO at the Calern observatory, and later with a larger telescope equiped with an adaptive optic. The
last step will be the addition of a coronograph at the direct focus, as proposed by Labeyrie® .

1.

10.

11.
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Figure 6. Optical scheme of the test bench used for the balance of the fibers (top). In a first step, the Mach-Zender
interferometer is aligned without fiber. The fiber core of the light source, which simulates an unresolved star, is placed on
the focus of a collimator. The polarizer P1 at the entry provides a linear polarization. Then, the beam is split thanks to a
non-polarizing beam-splitter cube 50/50. After reflexion of a flat mirror, the beams are recombined by a second beam-splitter
cube. The polarizer P1 at the output is used as an analyzer to superimpose the neutral axes of the fibers. The interferometric
mixing goes to the spectrometer REGAIN of the GI2T. In a second step, a complete fiber section is inserted on one arm
and a referenced fiber is used on the other arm. A fiber section is composed of elements designed for SIRIUS, which are the
module of injection, the air delay-line, the fiber delay-line and the fiber cophasing system. The photo (bottom) shows the
module of injection, composed of 2 sub-modules.
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