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RÉSUMÉ ixRésuméDepuis 1995 et la déouverte de la première exoplanète autour d'une étoile de la sé-quene prinipale, de nombreux projets ayant pour objetif la détetion de planètes ex-trasolaires ont été développés. À e jour, la majorité des planètes ont été déouvertes pardes méthodes indiretes. En e�et, la détetion direte est rendue très di�ile par le trèsgrand ontraste entre l'étoile et la planète ainsi que par la très haute résolution angulairerequise. Une solution à ette problématique est la oronographie. De façon générale, un o-ronographe est un instrument dont l'objetif est d'atténuer le �ux de l'étoile en diminuantla di�ration instrumentale. J'ai étudié e système pour deux instruments, en l'abordantave deux angles de vue très di�érents et omplémentaires. J'ai tout d'abord étudié le sys-tème oronographique de phase à quatre quadrants de l'instrument MIRI (�Mid-InfraRedInstrument�) sur le télesope JWST (�James Webb Spae Telesope�), instrument dontl'un des objetifs prinipaux est la détetion d'exoplanètes de type Jupiter. J'ai, dans unpremier temps, partiipé au travail de reette des oronographes puis je me suis foali-sée sur des simulations numériques. J'ai, dans e adre, établi la statistique de détetiond'exoplanètes pour un éhantillon d'étoiles prohes. J'ai ensuite évalué les limitations dupointage en mode oronographique puis les spéi�ations des algorithmes de bord ainsi queles proédures de entrage. Une autre méthode est utilisable pour déteter des exoplanètessur le JWST : la méthode des transits. Je l'ai étudiée dans le as partiulier d'une Terreprimitive, en onsidérant deux des instruments du JWST. Dans un deuxième volet, je mesuis intéressée aux possibilités de détetion direte d'exoplanètes telluriques sur les ELTs(�Extremely Large Telesopes�) en utilisant un système oronographique. Le rapport de�ux entre la planète et l'étoile est, dans e as de 2.10−10 en prohe infrarouge. J'ai étu-dié, à partir d'une modélisation analytique et numérique détaillée, l'imagerie di�érentiellesimultanée en aval du oronographe ; j'ai quanti�é l'impat des aberrations statiques etmontré que les ontraintes imposées sur la qualité des optiques étaient très fortes. Uneautre ontrainte très forte sur la détetion d'exoplanètes est le bruit de photons qui estimposé par le niveau de l'image direte et don par les résidus liés aux imperfetions dufront d'onde issu de l'optique adaptative ; j'ai don étudié l'intérêt d'installer un ELT aud�me C où la turbulene est moins importante et don la orretion meilleure. J'ai en�nestimé les limitations supplémentaires apportées par l'utilisation de oronographes réels(don imparfaits) et par des systèmes de alibration spetrale.



x ABSTRACTAbstratSine the �rst disovery of an exoplanet in 1995 around a main sequene star, manyprojets have been deployed with the goal to detet extrasolar planets. At this time, mostplanets have been disovered by indiret means. Indeed, diret detetion is made very dif-�ult beause both a very high ontrast between the star and the planet and a very highangular resolution are needed. A solution to this problem is oronagraphy. A oronagraphis an instrument designed to attenuate the �ux of the star by reduing the instrumentaldi�ration. I have studied this system for two di�erent instruments, with two very di�erentapproahes. I have �rst studied the four quadrant phase mask oronagraph of MIRI (�Mid-InfraRed Instrument�), an instrument of the JWST (�James Webb Spae Telesope�). Themain objetive of this instrument is to detet Jupiter-like planets. I have onstributed to theontrol test of oronographi omponents. Then I foused on oronagraphi simulations. Inthis ontext, I have established the statistial properties of exoplanet detetability aroundthe nearest stars. Then I have estimated the pointing limitations in oronagraphi mode.Besides, I have spei�ed the on-board algorithms and the pointing proedures. Anothermethod whih an be used to detet exoplanets on the JWST is the transit method. I havestudied it in the peuliar ase of a primordial Earth onsidering two instruments of theJWST. In a seond time, I foused on the diret detetion of Earth-like planets with a o-ronagraphi devie on the ELTs (�Extremely Large Telesope�). The �ux ontrast betweenthe star and the planet is 2.10−10 in the near infrared. I have studied from an analytialand numerial point of view the interest of a simultaneous di�erential imaging after theoronagraph. I have quanti�ed the impat of stati aberrations and the requirement on op-tial quality. Another onstraint is set by the photon noise. The level of this photon noise isimposed by the adaptive optis ; onsequently, I have studied an ELT at the dome C wherethe turbulene is less important and thus, where the orretion is larger. At last, I haveunderlined the additionnal limitations brought by real oronographs and by a simultaneousspetral alibration.
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IntrodutionDepuis la déouverte, en 1995, de la première exoplanète autour d'une étoile de laséquene prinipale, près de 250 exoplanètes ont été détetées, la plupart par des méthodesindiretes. La ommunauté sienti�que est à pied d'÷uvre et de nombreux projets sontà l'étude pour déteter et aratériser es exoplanètes de façon plus omplète par desobservations diretes. Cette détetion se heurte à deux di�ultés majeures :� le ontraste entre la planète et l'étoile est très grand (de l'ordre du milliard pour uneplanète de type Jupiter autour d'une étoile de type solaire en visible),� la séparation angulaire entre la planète et son étoile h�te est très faible (moins de 1�)don dans le halo stellaire.La première solution fut apportée par le oronographe de Lyot dans le as de l'observationde la ouronne solaire. Dans le as stellaire, la première approhe a onsisté à utiliser eoronographe, mais ses performanes sont limitées ar sa taille ne lui permet pas d'explorerl'environnement immédiat de l'étoile et l'atténuation du �ux stellaire reste limitée. Suite àe premier instrument, de nombreux autres onepts oronographiques ont été développésà partir de 1995 pour s'approher plus près de l'étoile.Les objetifs de ma thèse étaient d'étudier les apaités de détetion et de araté-risation d'exoplanètes en utilisant un oronographe dans le adre des instruments MIRI("Mid InfraRed Instrument") sur le JWST ("James Webb Spae Telesope") et des ELT("Extremely Large Telesope").Dans une première partie de e manusrit, je déris les di�érents visages de la reherhed'exoplanètes. J'y présente tout d'abord les méthodes indiretes, e qu'elles nous ont apprissur les exoplanètes et omment elles ont fait évoluer les modèles existants. Un deuxièmehapitre ompare les méthodes de détetion direte aux méthodes indiretes puis se foa-lise sur les di�érents types de oronographes et les résultats déjà obtenus. J'insiste pluspartiulièrement sur les di�érentes méthodes permettant de réduire le bruit de tavelures,le prinipal bruit limitant la détetion d'exoplanètes derrière un oronographe.La seonde partie s'intéresse aux apaités de détetion d'exoplanètes ave l'instrumentMIRI du JWST. En e�et, le LESIA est responsable de la oneption et du développementdu système oronographique. Le oronographe utilisé est le oronographe de phase à quatrequadrants qui a été onçu par Rouan et al. [2000℄. Un des objetifs prinipaux de l'instru-ment dans son mode oronographique est la aratérisation d'exoplanètes de type Jupiter.Le hapitre II.1 présente ainsi brièvement le télesope et l'instrument. Dans la partie II.2,1



2 INTRODUCTIONje présente les simulations que j'ai réalisées et qui m'ont permis d'évaluer les apaités sta-tistiques de MIRI dans la détetion d'exoplanètes autour des étoiles prohes. Le hapitreII.3 présente une autre méthode pour déteter des exoplanètes sur le JWST : la méthodedes transits dont j'ai estimé les performanes sur les instruments MIRI et NIRCAM. J'aiensuite étudié et dé�ni les méthodes de entrage des soures derrière les oronographes(hapitre II.4), un aspet très important pour avoir une bonne soustration des speklesrésiduels : j'ai séletionné les algorithmes adaptés au positionnement derrière un masqueoronographique, puis j'ai établi les proédures de entrage orrespondantes. En�n, la der-nière partie de mon travail sur MIRI a onsisté à tester les masques réalisés sur les bansdu LESIA (hapitre II.5).La dernière partie nous projette enore plus loin dans le temps : j'y étudie l'intérêtdes très grands télesopes de demain (ou ELT pour �Extremely Large Telesopes�) dansla détetion d'exoplanètes et plus partiulièrement d'exoplanètes telluriques. Le premierhapitre présente les di�érents projets à travers le monde puis j'étudie dans le hapitre III.2le premier étage de la orretion du bruit de spekles, indispensable depuis le sol, l'optiqueadaptative.Le hapitre III.3 disute des performanes qui peuvent être atteintes en assoiant o-ronographie et imagerie di�érentielle. Cette étude a été menée de façon analytique et lesrésultats ont aussi été véri�és par des simulations numériques, en onsidérant un orono-graphe et un système de alibration parfaits. Dans le hapitre III.4, je montre les limitationssupplémentaires apportées par l'utilisation de oronographes réels.Une des limitations étant due au bruit de photons, le hapitre III.5 évalue l'intérêtd'observations depuis le site antartique du d�me C, dans e ontexte.En�n, j'ai a�né l'étude des limitations instrumentales dans le hapitre III.6 en prenanten ompte un système de alibration spetrale simultanée puis en introduisant les défautsd'amplitude.



Première partieÀ la reherhe d'exoplanètes...

3





PrologueLa manière la plus intuitive pour reherher des exoplanètes est de les observer direte-ment. Cependant, deux di�ultés majeures empêhent sa mise en ÷uvre pour le moment.La première di�ulté à surmonter est la faible distane angulaire entre l'étoile et laplanète onsidérée : si l'on regardait le système solaire d'une distane de 10 p, Jupiterserait à 0.5� du Soleil et la Terre seulement à 0.1�. Or 0.5� orrespond au meilleur �seeing�1d'un très bon site astronomique. Grâe à l'optique adaptative, qui permet de ompenser lesperturbations du front d'onde réées lors de la traversée de l'atmosphère ou aux télesopesspatiaux, la limite de di�ration desend à moins de 0.1� mais une seonde di�ulté subsistenéanmoins.La �gure I.0.1 représente le ontraste entre le Soleil et deux planètes �modèles� dusystème solaire : la Terre et Jupiter. Ces deux planètes sont hoisies ar elles représententdeux types de planètes extrêmes : les planètes roheuses et les géantes gazeuses. Dans levisible, le ontraste est de 2.10−10 entre la Terre et le Soleil et de 10−9 entre Jupiter etle Soleil. Moins important dans l'infrarouge thermique, il n'est plus �que� de 5.10−7 à 20mirons pour la Terre et de 5.10−6 pour Jupiter.Au vu des performanes instrumentales requises pour atteindre es ontrastes très éle-vés, même dans l'infrarouge moyen, l'imagerie direte est, dans un premier temps, éartéear elle est aujourd'hui hors de portée des télesopes même les plus puissants.Nous allons don présenter dans la partie I.1 quelles méthodes alternatives, dites indi-retes, ont été développées. Les déouvertes faites alors ont ainsi permis de déteter nombrede planètes dont les aratéristiques inattendues ont entraîné une remise en ause profondedes modèles théoriques de formation jusqu'alors développés sur le seul système planétaireonnu : le système solaire (partie I.1.2). Mais l'homme veut �voir� des planètes pour, no-tamment, obtenir des informations sur leurs ompositions et les avanées tehnologiqueslui font de nouveau aresser l'espoir que l'imagerie direte d'exoplanètes (partie I.2), quoi-qu'ambitieuse, est possible, ave l'espoir ultime de déteter des biosignatures et don lavie.
1Le seeing orrespond à la résolution angulaire que l'on peut espérer atteindre lorsque l'on forme l'imaged'une soure pontuelle située à l'in�ni à travers l'atmosphère.5
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Fig. I.0.1 � Figure de gauhe : spetres respetifs du Soleil (en noir), de la Terre (en rouge)et de Jupiter (en vert) dans le as d'un système solaire vu à 10 p. Les spetres sont euxdes orps noirs. À titre de omparaison, la �gure de droite représente le ontraste entrela Terre et le Soleil ainsi que les raies d'absorption de la Terre (données de Paillet et al.[2004℄). On y voit, par exemple, l'absorption du CO2 à 15 mirons ou elle de l'eau autourde 1 miron.



Chapitre I.1Les méthodes de détetions indiretes :quelles sont-elles ? Que nous ont-ellesappris ?
I.1.1 Les méthodes existantesPlusieurs tehniques de détetions indiretes existent. Elles peuvent être lassées endeux atégories prinipales : elles qui utilisent la détetion du mouvement ré�exe de l'étoileet elles qui étudient ses variations photométriques.Udry [2001℄ et Perryman [2000℄ ont dérit en détail l'ensemble de es méthodes ; jen'en présente ii qu'un bref aperçu a�n de pouvoir estimer leurs limitations, leurs hampsd'appliation et la omplémentarité ave les tehniques diretes. Cela permet aussi demieux omprendre les données statistiques obtenues sur les planètes et notamment lesbiais potentiels.I.1.1.1 Étude du mouvement ré�exe de l'étoileSi l'on onsidère un système onstitué d'une étoile de masse M∗ et d'une planète demasse MP en orbite autour de l'étoile sur une orbite de demi-grand axe a, l'étoile est enorbite autour du entre de masse du système ave la même période P que la planète etave un demi-grand axe MP

M∗

a de l'ordre de grandeur du rayon de l'étoile. Trois tehniquesqui exploitent ette propriété existent.La première, utilisée pour la première fois dans le as de Proyon et Sirius [Bessel, 1844℄,est l'astrométrie. Elle onsiste à étudier le déplaement de l'étoile projetée sur le plan duiel. L'amplitude angulaire de e déplaement vaut ∆α = MP

M∗

a
D
où D représente la distanedu système observé. Cette méthode favorise la déouverte de planètes massives éloignéesde leur étoile-h�te. Elle est surtout utilisée en omplément d'autres tehniques pour étudierdes planètes déjà détetées ar elle a donné lieu à de fausses détetions d'exoplanètes (dontla plus élèbre est l'étoile de Barnard [van de Kamp, 1963℄). Le déplaement du Soleil sur le7
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Fig. I.1.1 � Déplaement astrométrique du Soleil dû à Jupiter. L'éhelle est de 200 µs pargraduation par axe. La période du déplaement est de 30 ans.iel dû à Jupiter est représenté sur la �gure I.1.1 : il ne représente que 0.8 mas pi à pi surde très longues périodes. L'obtention de mesures astrométriques de très grande préisionest l'un des objetifs de Gaïa [Castertano et al., 1995℄ ainsi que de PRIMA sur le VLTI[Re�ert et al., 2005℄ notamment dans le adre de la détetion d'exoplanètes.La deuxième tehnique, la plus utilisée, est la méthode des vitesses radiales : on étudiedans e as les �utuations périodiques dans la vitesse radiale de l'étoile. Cette vitesse estmodulée ave une période P et une amplitude VR telle que :
VR = (2πG)

1
3 P−

1
3M

−
2
3

∗ MP sin i
(
1 − e2

)− 1
2 (I.1.1)ave e l'exentriité de la planète et i l'inlinaison de l'orbite. Cette mesure est dégénérée(on ne dérive que MP sin i) et elle favorise les planètes massives à période ourte. Elle per-met ependant de mesurer l'exentriité. C'est grâe à ette tehnique qu'a été déouverteen 1995 la première exoplanète, 51 Peg b, autour d'une étoile de la séquene prinipale[Mayor et Queloz, 1995℄ et 'est aussi la plus produtive (la plupart des 246 planètes dé-tetées à e jour l'ont été grâe à ette méthode.). La mesure se fait par spetrographievisible sur un grand domaine spetral (entre 450 et 750 nm) et sur des étoiles omportantun grand nombre de raies. Des mesures très préises sont aujourd'hui rendues possiblespar la très grande stabilité de l'instrument (isolation thermique, alibration par des raiesde référenes Th :Ar ou iode, régulation thermique, brouilleur, ...). L'instrument HARPS,installé sur le télesope de 3.6 m à La Silla, permet d'atteindre des préisions sur la mesurede la vitesse radiale de 1 m.s−1. Pour omparaison, dans le as le plus favorable, l'in�uenede la Terre sur le Soleil serait de 0.15 m.s−1. Un exemple de variation de la vitesse radiale
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Fig. I.1.2 � Un exemple de détetion faite au Kek par la méthode des vitesses radiales :il s'agit d'une planète de type Neptune autour d'une étoile de type M2.5V (GJ 436) situéeà environ 10 p. La �gure est extraite de Butler et al. [2004℄. La variation de la demi-amplitude de la vitesse radiale est de 18.1 ± 1.2 m.s−1.en fontion de la phase orbitale est donnée sur la �gure I.1.2 dans le as de l'étoile GJ 436et de sa planète.En�n, il est possible de déteter des planètes autour de pulsars. Leur présene se traduitpar des variations dans la période du rayonnement radio du pulsar, par ailleurs très stable.À e jour, 4 planètes ont été déouvertes autour de pulsars ('est d'ailleurs la premièredéouverte d'exoplanètes par Wolszzan et Frail [1992℄).I.1.1.2 Variations photométriquesUne autre tehnique, développée par Rosenblatt [1971℄, permet la détetion d'exopla-nètes. Elle onsiste à étudier la baisse de luminosité de l'étoile lorsque sa planète passedevant elle (transit primaire). La profondeur d'un transit est de (RP

R∗

)2 où RP représentele rayon de la planète et R∗ le rayon de l'étoile.Le problème de ette méthode est que la probabilité qu'un transit soit visible est égaleà RP

a
soit 0.5 % pour un système Terre-Soleil. Cette tehnique favorise la détetion :� de grosses planètes pour lesquelles le transit est profond,� de planètes prohes de leur étoile pour lesquelles la période est ourte (on observeainsi plusieurs transits e qui augmente le rapport signal-sur-bruit),� autour d'étoiles froides (ar leurs diamètres sont plus petits que eux des étoileshaudes),� autour d'étoiles brillantes pour lesquelles le rapport signal-sur-bruit est meilleur.Le projet le plus prometteur dans la détetion de transit est CoRoT qui a été lané �n
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Fig. I.1.3 � Exemple de transit de GJ 436 (�gure extraite de Gillon et al. [2007℄). Lavariation de �ux est de 0.6 %.2006 et qui donne les premiers résultats (la première planète,Corot-Exo-1-b, de 1.3 MJ aété détetée atour d'une étoile de type solaire.). La �gure I.1.3 représente le même systèmeque la �gure I.1.2 mais en transit et non plus en vitesses radiales.Lorsque la planète passe derrière l'étoile, le transit est dit seondaire. On détete alorsla disparition des photons émis par la planète dans le domaine infrarouge. Un tel transita été déteté par le satellite SPITZER [Deming et al., 2005℄ ; les photons observés étanteux de la planète, on peut onsidérer que 'est une méthode direte.En�n, la dernière méthode indirete utilise le phénomène des lentilles gravitationnelles :la lumière d'une étoile lointaine est déviée et ampli�ée par une planète autour d'une étoilede hamp sur la ligne de visée. Cette méthode a été utilisée ave suès au ours du pro-gramme OGLE pour déteter quatre exoplanètes dont la plus petite a une masse de 5.5MT[Beaulieu et al., 2006℄ (La ourbe de lumière est représentée sur la �gure I.1.4). Ces phé-nomènes sont très rares ; il est don néessaire d'observer un très grand nombre d'étoilespour espérer observer des planètes grâe à ette méthode ; 'est pourquoi les di�érents pro-grammes en ours observent surtout le bulbe de notre galaxie où la onentration stellaireest très grande.À e jour, la plus petite exoplanète détetée autour d'une étoile [Udry et al., 2007℄ l'aété par la méthode des vitesses radiales grâe à HARPS ; elle a une masse de 5 massesterrestres et est en orbite à 0.07 UA autour d'une étoile M3.I.1.2 Les exoplanètes : e qu'on en sait aujourd'huiToutes es déouvertes ont permis de mieux omprendre la formation des planètes et deontraindre les modèles qui, jusqu'alors, ne pouvait être appliqués qu'au système solaire.Les planètes déouvertes ont d'ailleurs révélé des aratéristiques très di�érentes de ellesdu système solaire.
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Fig. I.1.4 � Exemple de ourbe de lumière dans le as de la détetion d'OGLE-2005-BLG-390Lb par lentille gravitationnelle (ourbe extraite de Beaulieu et al. [2006℄).I.1.2.1 Statistiques dans notre galaxieDès la déouverte de la première exoplanète 51 Peg b, la surprise est de taille : etteplanète a une masse de 0.468 MJ et une période de 4,23 jours e qui la situe très loin desmodèles d'alors. Depuis, 56 exoplanètes ont été déouvertes ave une période de moins de10 jours (voir la �gure I.1.5.a).D'après Mary et al. [2005℄, plus de 7 % des étoiles suivies par vitesse radiale hébergentdes planètes. On voit aussi le biais des méthodes de détetion, notamment sur la �gureI.1.5., dans laquelle on a surtout des exoplanètes massives à ourte période.Plusieurs onstatations peuvent être faites à partir des 249 exoplanètes détetées à ejour :� malgré le biais observationnel, la distribution masse-planète suit une loi en M−1 etprès de 40 % des planètes détetées ont une masse inférieure à 1 MJ . Le �désert desnaines brunes� est on�rmé pour les planètes de ourte période (à moins de 4 UA deleur étoile). La statistique est représentée sur la �gure I.1.5.d.� les systèmes multiples sont ommuns (une vingtaine à e jour) et les planètes sontsouvent dans des orbites résonantes [Libert et Henrard, 2007℄.� la fréquene des planètes roît ave la métalliité de l'étoile (présene d'élémentslourds dans l'étoile). Selon Santos et al. [2005℄, plus de 20 % des étoiles ave unemétalliité deux fois supérieure à elle du Soleil abritent une planète ; pour une mé-talliité solaire, e hi�re tombe à 3 %. La �gure I.1.5.e représente le nombre d'exopla-nètes en fontion de leur métalliité. La baisse du nombre de planètes au-delà d'unemétalliité de 0.4 est à rapproher du nombre d'étoiles en fontion de la métalliitédérit dans Boone et al. [2006℄ pour lequel la tendane est la même.� la plupart des planètes au-delà de 0.1 UA ont une exentriité qui peut parfois être



12 CHAPITRE I.1. LES MÉTHODES DE DÉTECTIONS INDIRECTESimportante [Butler et al., 2006℄, e qui n'est pas le as du système solaire. En deçàde ette valeur, l'orbite est quasi-irulaire (voir la �gure I.1.5.b).Plusieurs atalogues en ligne reensent es planètes. Le plus omplet est l'enylopédiedes exoplanètes de Jean Shneider (http://exoplanet.eu) d'où j'ai tiré les données des�gures I.1.5.Toutes es propriétés inattendues favorisent l'hypothèse que les planètes se sont forméespar des méanismes di�érents de eux ayant entraîné la formation des étoiles de faiblemasse.I.1.2.2 Proessus de formationSelon l'hypothèse la plus ommunément admise, les planètes terrestres se forment paraumulation de matériel solide ondensé dans le disque planétaire.Quant aux exoplanètes géantes gazeuses, deux théories s'opposent. Dans la première,es planètes sont le résultat de l'e�ondrement gravitationnel et de la fragmentation dudisque protostellaire.La seonde théorie est proposée en 1973 par Cameron ; elle propose un sénario en deuxétapes : dans un premier temps, le oeur planétaire, solide, se forme de la même manièreque pour les planètes telluriques. Lorsque e oeur devient su�samment massif, il aptureune grande quantité de gaz en balayant le disque sur son orbite et onstitue ainsi sonatmosphère. Cette seonde théorie est la plus ommunément aeptée aujourd'hui. Cettepremière étape, qui néessite la présene de glaes, ne peut se produire qu'au-delà de la�limite des glaes� qui, pour le système solaire, se situe à l'intérieur de l'orbite de Jupiter.En e�et, la température des régions internes est trop élevée pour permettre la ondensationde partiules solides et trop peu de gaz est disponible pour former des planètes géantes.Or, parmi les exoplanètes géantes déouvertes, nombre se situe à l'intérieur de ette�limite des glaes�. Une expliation plausible est que es planètes se sont formées plusloin dans la nébuleuse et ont migré vers l'intérieur. Un méanisme possible est basé surl'interation entre la planète et le gaz du disque. Il existe trois types de migrations liées àe méanisme :� la migration de type I s'applique à des planètes de masses inférieures à 10 massesterrestres pour lesquelles la réponse du disque semble linéaire. Cette migration estrapide (de l'ordre du million d'années, à omparer à la durée de vie du disque pro-tostellaire qui est de l'ordre de 20 millions d'années). La planète exite des ondes dedensité aux résonanes de Lindblad qui se propagent de part et d'autre de la planète.� la migration de type II s'applique à des planètes su�samment massives pour ouvrirun sillon. Ces planètes doivent être de masse supérieure à la masse de Jupiter.� la migration de type III s'applique dans les as intermédiaires dans des disques mas-sifs.Des détails sur es méanismes peuvent être trouvés dans les ours de l'éole de Goutelasfaits par Terquem et Halbwahs [2006a,b℄.
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(a) Nombre d'exoplanètes en fontiondu demi-grand axe (éhelle semi-logarithmique) (b) Demi-grand axe de l'orbite planétaireen fontion de son exentriité

() Masse de la planète en fontion de sapériode (en jours) (d) Nombre de planètes en fontion deleurs masses

(e) Nombres de planètes en fontion de lamétalliité de l'étoile h�teFig. I.1.5 � Statistiques sur les exoplanètes onnues à e jour (01/08/2007). Les donnéessont extraites de l'enylopédie des exoplanètes.
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Chapitre I.2La détetion direte
I.2.1 Ses atoutsL'imagerie direte des exoplanètes n'en est qu'à ses balbutiements ; e n'est que réem-ment qu'elle a permis de voir les premières exoplanètes [Chauvin et al., 2005b,a; Neuhäuseret al., 2005℄ dans les as très favorables de systèmes jeunes don pour lesquels le ompagnonest très lumineux (ar très haud) et le orps prinipal très peu lumineux : par exemple2M1207 est une naine brune située à 10 p du Soleil, la distane angulaire ave sa planèteest de 770 mas (55 UA) et le ontraste planète-naine brune n'est que de 5 magnitudes.Ce dernier as pose de nouveaux problèmes de formation planétaire (en e�et, il est trèsimprobable que le système se soit formé à partir d'un disque ; la planète géante se seraitformé selon l'un des méanismes expliquant la formation des naines brunes).I.2.1.1 Méthode direte ou indirete ?Les objets étudiés par les méthodes des vitesses radiales sont très prohes de leur étoile ;ainsi les tehniques de détetion direte n'entrent pas en onurrene ave es méthodesindiretes mais sont au ontraire omplémentaires ar elles sont plus favorables dans ladétetion d'exoplanètes loin de leur étoile. Chauvin et al. [2006℄ insiste sur le fait que lesméthodes indiretes nous ont fourni peu d'informations sur les planètes gazeuses légères(<0.75MJ) à longues périodes (> 100 jours), et que l'imagerie pourrait ombler e manque.En outre, les paramètres observables ne sont pas les mêmes (voir le tableau I.2.1).Si la méthode des transits fournit le rayon de la planète, de façon générale, les méthodesde détetion indirete ne fournissent pas ou peu d'informations sur les aratéristiquesphysiques de la planète, omme la omposition de son atmosphère, ses propriétés de surfaeontrairement aux méthodes de détetion direte.L'imagerie direte permet de mesurer diretement le �ux de la planète et don dedéterminer ses aratéristiques, notamment son diamètre, son albédo et sa température desurfae. Elle permet aussi de réaliser des mesures spetrosopiques e qui permet d'estimerla omposition himique de la planète. 15



16 CHAPITRE I.2. LA DÉTECTION DIRECTEMéthode onsidérée Observables Paramètres aessiblesAstrométrie ∆α, P, i M, a, iVitesses radiales ∆VR, P Msin i, aTransit RP

R∗

, Ttransit, P RP , a, iImagerie direte a
D
, ∆m, P AR2

P , a, iTab. I.2.1 � Observables en fontion de la méthode de détetion utilisée. ∆α représente ledéplaement angulaire mesure par astrométrie, P la période de la planète, i l'inlinaisonde l'orbite, M la masse de la planète, a l'orbite, ∆VR la variation de vitesse radiale, RPle rayon de la planète et R∗ le rayon de l'étoile, Ttransit la durée du transit, D la distanedu système planétaire à l'observateur, A l'albédo de la planète et ∆m la di�érene de �uxentre la planète et l'étoile.I.2.1.2 Choix de la longueur d'onde d'observationLe �ux planétaire se déompose en �ux stellaire ré�éhi par la planète (qui va du visibleau prohe infrarouge) et en émission thermique en infrarouge moyen. Le �ux ré�éhi et le�ux thermique dépendent tous les deux de la taille de la planète, de la distane de etteplanète par rapport à l'observateur, de la phase de la planète. Ils dépendent aussi de laomposition de l'atmosphère et de la longueur d'onde.Dans quelle longueur d'onde les observations sont les plus intéressantes (ou les plussimples) ?Dans le visible, la résolution est plus adaptée à la reherhe d'exoplanètes : sur untélesope de 8 m, une planète à 0.1� est à près de 5 λ/D en visible alors qu'à 10 µmelle n'est plus qu'à 0.4 λ/D, don à l'intérieur du premier anneau d'Airy. En outre, lesdéteteurs sont plus performants dans le visible qu'en infrarouge.Cependant, en prohe infrarouge, l'optique adaptative est plus performante et les dé-fauts de phase sont moindres (ar évoluant en 1/λ), e qui permet de relaxer les ontraintesdes optiques (ou, dans le as ontraire, de les rendre non limitantes).En infrarouge thermique, même si le fond thermique est plus important, le ontrasteentre la planète et son étoile est plus favorable qu'en visible (par exemple il n'est que de
106 ontre environ 109 pour une exoplanète de type Jupiter) et les bandes spetrales sontplus larges, néessitant par onséquent une résolution spetrale moindre.Néanmoins, omme nous l'avons vu, le ontraste entre l'étoile et sa planète, ainsi quela faible distane angulaire entre les deux, limitent très fortement les possibilités de déte-tion direte. Il faut don trouver le moyen d'outrepasser es deux limites : augmenter larésolution angulaire de l'instrument et/ou �réduire� le ontraste entre étoile et planète.Il existe un ertain nombre de soures de bruit qui limitent aussi la détetion direte :� le bruit de photons de l'étoile� le bruit de tavelures dû à la turbulene atmosphérique et aux aberrations optiques.En anglais, le terme �tavelure� se traduit par �spekle�. C'est e terme qui est le plus



I.2.1. SES ATOUTS 17ouramment utilisé en astronomie. J'utiliserai don indi�éremment l'un ou l'autre.Ce sont es deux bruits que l'on va herher à réduire a�n d'améliorer la détetiond'exoplanètes. Je présenterai dans la partie I.2.2 les méthodes utilisées pour réduire lebruit de photons et dans la partie I.2.3 les méthodes permettant de diminuer le bruit despekles.I.2.1.3 Les ritères de qualité d'une image astronomiqueL'image d'une étoile non résolue par un télesope donnera une tahe d'Airy dé�nie par
I(θ) ∝| 2J1 (θ)

θ
|2 (I.2.1)dans le as ommun d'une ouverture irulaire. J1 représente la fontion de Bessel d'ordre1 et θ la distane angulaire.Il existe plusieurs ritères de qualité de l'image. L'un, ouramment utilisé en astronomie,est la largeur à mi-hauteur de l'image d'un point soure (pour la tahe d'Airy la largeurà mi-hauteur vaut λ/D ave D le diamètre du télesope et λ la longueur d'onde). Enoptique adaptative, le ritère utilisé pour dé�nir la qualité de l'image est le rapport deStrehl : ette quantité orrespond au rapport d'intensité maximale de l'image orrigée surl'intensité maximale de l'image parfaite. Cette quantité a aussi le bon goût de dépendre,en première approximation, du niveau des aberrations résiduelles.

SR ≃ e−σ2(φ) (I.2.2)ave σ2 la variane de la phase φ des aberrations en radians.Un des inonvénients majeurs de e ritère est qu'il ne prend pas en ompte la répar-tition fréquentielle des aberrations (toutes les aberrations ont le même poids, que e soitdes aberrations de bas ordre omme la oma ou d'ordres plus hauts omme les résidus depolissage).Une représentation des aberrations qui permet de prendre à la fois en ompte leurniveau et leur répartition spetrale est la DSP. Elle s'exprime par :
DSP (f) =| TF (Πδ) |2 (I.2.3)où δ représente le front d'onde aberrant (en nm) et f la fréquene spatiale. On a

φ = 2πδ/λ ave λ la longueur d'onde (en nm). TF représente la transformée de Fourier et
Π la pupille sur laquelle s'applique les aberrations. On peut relier la variane des aberrationsà la DSP par :

σ2
φ =

∫
DSP (f)df (I.2.4)Ainsi, les aberrations représentées sur la �gure I.2.1 ont la même amplitude et en-gendrent don des images ave un rapport de Strehl identique mais ont des DSPs di�é-rentes.
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Fig. I.2.1 � Di�érentes densités spetrales de puissane orrespondant toutes à une imageayant le même rapport de Strehl. La �gure de gauhe représente les di�érents érans dephase onsidérés, la �gure de droite les densités spetrales de puissane orrespondantes.Les ouleurs utilisées se orrespondent sur les deux �gures.Le problème est que ette répartition en fréquene est ritique ar le oronographe, queje vais présenter dans la partie suivante, est beauoup plus sensible aux basses fréquenes(don au tip-tilt, à la oma, à l'astigmatisme, ...) : on obtiendra don, ave la DSP de type'réneau', quoique hautement improbable, une atténuation oronographique nettement su-périeure à elle obtenue ave une DSP en f−2, typique des défauts optiques [Duparré et al.,2002℄.I.2.2 Réduire le bruit de photons : la oronographieLa première limitation est le ontraste important entre les deux objets étudiés. Pourpouvoir augmenter le temps de pose et don augmenter le rapport signal-sur-bruit de laplanète, il faut essayer d'atténuer le plus possible le �ux stellaire sans atténuer le �uxplanétaire. Une solution est la oronographie. C'est ette tehnique que j'ai été amenée àétudier dans le adre de ma thèse.C'est en 1939 que Bernard Lyot [Lyot, 1939℄ rée le premier oronographe a�n d'étudierla ouronne solaire en réduisant la di�usion venant du disque solaire.Par extension, le voable �oronographe� représente aujourd'hui toute tehnique dontl'objetif est la rédution du �ux d'un objet entral a�n d'en étudier son environne-



I.2.2. RÉDUIRE LE BRUIT DE PHOTONS : LA CORONOGRAPHIE 19ment prohe. Cependant, les méthodes utilisées peuvent être di�érentes. Je présenterailes grandes familles de oronographes sans en iter tous les membres ar il y en a pléthore.I.2.2.1 L'anêtre : le oronographe de LyotI.2.2.1.1 Le prinipeLe oronographe le plus simple onsiste en un masque loalisé au foyer du télesope.Bernard Lyot a remarqué que l'atténuation était plus importante si le faiseau était dia-phragmé dans un seond plan pupille. En e�et, l'ajout d'une pastille dite de Lyot dansle plan image rée un système d'anneaux brillants dans le plan pupille du oronographe,anneaux qu'il faut évauer.
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Fig. I.2.2 � Prinipe général d'un oronographe de Lyot. L'étoile est représentée en jaune,le ompagnon en bleu. La lumière de l'étoile di�ratée par le masque oronographique dansle premier plan image est masquée grâe au diaphragme de Lyot dans le plan pupille. Lalumière émise par le ompagnon n'est, elle, pas masquée par le masque oronographique.Un oronographe de Lyot, dont le prinipe est représenté sur la �gure I.2.2, est dononstitué d'un masque foal oulteur, onjugué au plan du déteteur et d'un diaphragmepupillaire onjugué à la pupille d'entrée du télesope. Ces quatre plans suessifs serontreprésentés par les lettres A, B, C et D (selon les notations utilisées dans Aime et al.[2001b℄).Dans le plan pupille d'entrée, en l'absene d'aberrations et de défauts d'amplitude, lefront d'onde s'érit simplement ψA = Π ave Π la pupille d'entrée du télesope. Le passaged'un plan au plan suivant se fait par simple transformée de Fourier.Dans le plan image du télesope, l'amplitude omplexe s'érit don :
ψB = TF (Π) ·M (I.2.5)
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M représente l'obstrution due au masque de Lyot : il vaut 1 à l'extérieur du masque et 0à l'intérieur.Dans le plan pupille suivant, noté C, on obtient :

ψC = TF (ΠM) ·D (I.2.6)ave D qui représente le diaphragme en plan pupille.De façon générale, un oronographe a pour objetif de minimiser | ψC | ; il est onsidéréomme parfait si | ψC |= 0 (le résidu dans le plan image est alors nul).

Fig. I.2.3 � Coupe du seond plan pupille du oronographe de Lyot, dans le as d'unmasque de Lyot de 3λ/D. Les osillations résiduelles à l'intérieur de la pupille, lairementvisibles, rendent e oronographe imparfait.La �gure I.2.3 représente l'amplitude omplexe au niveau du seond plan pupille dansle as d'un oronographe de Lyot. Les variations d'énergie sont partiulièrement visiblessur les bords de la pupille, e qui a amené Bernard Lyot à plaer un diaphragme sous-dimensionné dans e plan. Les osillations étant présentes même au entre de la pupille, le�ltrage d'un oronographe de Lyot sera systématiquement imparfait : l'énergie résiduelledans le plan image sera don non nulle. Ce �ltrage est d'autant moins bon que le masquede Lyot est petit [Malbet, 1992℄ : au-dessous d'un rayon de 3 anneaux d'Airy, il est très peuintéressant (ar il n'atténue que peu l'étoile entrale) ; au ontraire, dans le as extrême



I.2.2. RÉDUIRE LE BRUIT DE PHOTONS : LA CORONOGRAPHIE 21d'un masque de Lyot in�ni, le oronographe de Lyot est parfait... mais la transmission estnulle don le système reste sans intérêt. L'image d'un ompagnon su�samment déentré,représenté en bleu sur la �gure I.2.2, ne sera pas atténué par le masque oronographiquear le maximum de la tahe d'Airy ne sera pas entré dessus.L'imperfetion du oronographe de Lyot s'explique bien par le fait que l'on utilise unmasque �ni sur une image non bornée (la tahe d'Airy) ; ainsi, se produisent des phéno-mènes de Gibbs résiduels à l'intérieur de la pupille. C'est e qui a amené Kuhner et Traub[2002℄ à proposer le oronographe �band-limited� que je présente par la suite.I.2.2.1.2 Premières appliations stellairesIl a fallu attendre les années 80 pour voir les premières utilisations des oronographesappliquées à des objets autres que l'étude de la ouronne solaire. En 1984, un simple oro-nographe onstitué d'un masque dans le plan foal a permis de déteter un disque autour de
β−Pitoris [Smith et Terrile, 1984℄. Plus réemment, Beuzit et al. [1990℄ ont développé unoronographe infrarouge sur le CFHT, et la naine brune Gl 229 B a été déouverte grâe auoronographe installé au Palomar [Nakajima et al., 1995℄. Atuellement, tous les télesopesprofessionnels sont équipés de oronographes de Lyot. Plus réemment, des oronographesde phase (présentés dans la partie I.2.2.2.2) ont aussi été installés.I.2.2.1.3 Les limitations du oronographe de LyotCependant, omme nous l'avons vu, le oronographe de Lyot sou�re de deux limitationsfondamentales : il n'éteint jamais l'étoile entrale parfaitement et le diamètre du masquede Lyot l'empêhe d'aéder au domaine le plus prohe de l'étoile. Ainsi, e qui n'étaitpas limitant dans le adre de l'étude de la ouronne solaire l'est devenu pour l'étude desenvironnements stellaires. Il a don fallu développer de nouveaux types de oronographes.I.2.2.2 Les di�érents types de oronographesDepuis les années 1990 et l'utilisation des oronographes pour l'étude des environnementstellaires, le bestiaire des oronographes s'est grandement éto�é.I.2.2.2.1 Les oronographes d'amplitudeCe sont des oronographes dérivés du oronographe de Lyot. L'apodisation de la pupilled'entrée est une solution e�ae pour améliorer l'extintion d'un Lyot lassique. On utilisealors le masque de Lyot lassique borné mais sur une étoile de l'image qui est devenuequasi-bornée grâe à l'apodisation. La meilleure apodisation est obtenue en utilisant unefontion �prolate� qui fournit le meilleur ompromis en terme de perte de résolution [Aimeet al., 2001a, 2002; Soummer et al., 2003b; Aime et Soummer, 2004℄.



22 CHAPITRE I.2. LA DÉTECTION DIRECTECes oronographes néessitent toujours un masque de Lyot, ependant plus petit quedans le as du oronographe de Lyot lassique. L'inonvénient résiduel est que l'extintionde l'étoile entrale reste imparfaite (ar l'image de l'étoile n'est que quasi-bornée).Une autre solution, sans masque de Lyot, est le oronographe �shaped-pupil� proposédès 1964 par Jaquinot et Roizen-Dossier [1964℄ et ses dérivés par Nisenson et Papaliolios[2001℄; Kasdin et al. [2003℄; Debes et Ge [2004℄.Ces oronographes sont toujours imparfaits. L'idée est don d'en herher un tel que lemasque d'amplitude permette d'obtenir un résidu nul dans la pupille. Kuhner et Traub[2002℄ propose une solution : il faut que la transformée de Fourier du masque soit à supportborné e qui revient à dire qu'il faut que le masque soit à support non borné. Il existe touteune famille de masques, appelés �band-limited� qui satisfont ette ondition. Cependant,ils restent très di�ile à réaliser ar l'amplitude varie de façon ontinue. En outre, mêmeloin de l'étoile, le masque atténue enore le ompagnon. Kuhner et Spergel [2003℄ proposedon un masque binaire qui a les mêmes propriétés : les �ltres de Noth. Il en existe aussitoute une famille [Kuhner et al., 2004, 2005; Shaklan et Green, 2005℄.Un type de oronographe d'amplitude un peu partiulier est le PIAAC (�phase induedamplitude apodisation oronagraph�) : 'est un oronographe apodisé par passage sur deuxmiroirs asphériques [Traub et Vanderbei, 2003; Guyon, 2003, 2005; Martinahe et al., 2006;Pluzhnik et al., 2006℄. Son intérêt est de réaliser une apodisation par la phase et de ne pasréduire la transmission. Cependant, la réalisation des miroirs asphériques à la préisiondemandée reste une di�ulté majeure en raison de la très grande dynamique des rayons deourbure. En outre, les miroirs sont bornés don, dans le plan image suivant, l'amplitudeest obtenue à partir d'un nombre limité de fréquenes engendrant des e�ets de Fresnel,néfastes à l'apodisation [Vanderbei, 2006℄.I.2.2.2.2 Les oronographes de phaseCes oronographes, ontrairement aux oronographes d'amplitude, sont transparentsmais génèrent des déphasages ave pour objetif de rejeter, par interférenes destrutives,la lumière de l'étoile hors de la zone d'intérêt.I.2.2.2.2.1 Le oronographe de Roddier En 1997, Roddier et Roddier [1997℄ ontintroduit un nouveau type de oronographe basé sur le déphasage de l'amplitude omplexeau niveau du plan foal. La partie entrale de rayon 0.53 λ/D dans le as d'une tahe d'Airy(voir l'image I.2.4 gauhe) subit un déphasage de π par rapport à l'extérieur du masqueréé en introduisant une marhe telle que λ = 2(n − 1)e ave n l'indie du matériau et
λ la longueur d'onde utilisée. Il n'y a plus de masque oulteur à e niveau. Le diamètredu masque est optimisé de sorte que l'interférene destrutive entre la partie entrale etla partie extérieure soit optimale : les amplitudes à l'intérieur et à l'extérieur doivent êtreégales. Par rapport au oronographe de Lyot, on gagne en dynamique et en séparation an-gulaire. Cependant, le masque est très fortement hromatique (en fait, il l'est doublement :il subit un hromatisme de son déphasage de π mais aussi un hromatisme géométrique,
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Fig. I.2.4 � Shémas des masques des oronographes de phase : à gauhe, masque d'unoronographe de Roddier ; à droite, masque d'un 4QPM. Dans les versions originales dees omposants, les déphasages de π sont réés par une marhe dans le matériau.la taille du masque dépendant de la longueur d'onde). De plus, l'atténuation de l'étoilen'est pas parfaite. Ce oronographe peut être rendu parfait dans le as monohromatiquepar l'utilisation de l'apodisation par prolate [Soummer et al., 2003b℄. En outre, le hroma-tisme du masque peut être réduit en utilisant plusieurs marhes produisant des déphasagesdi�érents [Soummer et al., 2003a℄, au prix de di�ultés tehniques.I.2.2.2.2.2 Le oronographe de phase à quatre quadrants Pour résoudre le pro-blème du hromatisme géométrique, Rouan et al. [2000℄ propose un autre type de masquede phase (I.2.4 droite) : le oronographe de phase à quatre quadrants (4QPM) [Riaud et al.,2001℄. La pastille déphasante du masque de Roddier est remplaée par un masque qui sé-pare le plan foal en quatre parties symétriques : deux ave un déphasage de π dans desquadrants opposés, les deux autres sans déphasage. Une étoile entrée subit don une in-terférene destrutive ; ainsi, dans le plan pupille du oronographe, la lumière d'une sourepontuelle se trouve rejetée à l'extérieur de la pupille du télesope. Comme pour les orono-graphes de Lyot et de Roddier, un diaphragme de Lyot légèrement plus petit que la pupillepermet alors de supprimer tout le �ux d'une soure pontuelle entrée. L'atténuation est,dans le as théorique, parfaite [Rouan et al., 2001℄.Par ontre, pour un ompagnon déentré, l'e�et du oronographe est beauoup plusfaible (il ne subit pas une interférene destrutive parfaite, voire, s'il est loin du entre,pas d'interférene du tout), le �ux passe à l'intérieur du diaphragme et la soure est peuatténuée.Cependant si, ontrairement au oronographe de Roddier, il n'est pas a�eté par lehromatisme géométrique, reste le hromatisme du déphasage. Ainsi, pour les premiers4QPM réalisés, le déphasage est obtenu simplement par la réalisation d'une marhe dansles omposants (un exemple est présent sur la �gue I.2.5 gauhe). Di�érentes voies ontété envisagées pour ahromatiser le déphasage : l'assoiation de matériaux biréfringentsnaturels [Mawet et al., 2006℄, dont un exemple est représenté sur la �gure I.2.5 droite,
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Fig. I.2.5 � Deux 4QPM di�érents : elui de gauhe est un omposant monohromatique deMIRI, elui de droite est un masque omposé de matériaux biréfringents (quartz-MgF2).ou de réseaux d'ordre zéro [Mawet et Riaud, 2006℄. Un autre inonvénient du 4QPM estqu'il est très sensible à l'obstrution entrale qui produit des aigrettes dans la pupille. Dessolutions ont été envisagées a�n de réduire ette dégradation soit en modi�ant la pupilled'entrée [Lloyd et al., 2003℄, soir en optimisant le diaphragme de Lyot a�n de réduire lalumière di�ratée [Boaletti, 2004℄. De plus, s'il permet d'étudier l'environnement stellairetrès près de l'étoile entrale, le revers est qu'il est très sensible aux défauts de pointage oulimité quand les étoiles sont résolues (problème qui risque de se poser pour les �ExtremelyLarge Telesopes�).Une variante est le PKC (�Phase-Knife Coronagraph�) [Abe et al., 2003℄.I.2.2.2.2.3 L'AGPM Le oronographe le plus réent est l'AGPM (�Annular GroovePhase Mask�) [Mawet et al., 2005℄. L'idée est de supprimer les zones de transition du 4QPMar elles engendrent une atténuation et d'utiliser la propriété des réseaux d'ordre zéro pourahromatiser le déphasage (voir la �gure I.2.6). Un réseau d'ordre zéro possède un pasinférieur à la longueur d'onde d'utilisation (et don il est dit sub-lambda) ; la lumière voitalors un milieu ontinu mais ayant deux indies di�érents, plus faible sur la longueur duréseau qu'orthogonalement et toujours plus faible que le matériau massif. Cet e�et étanthromatique, on peut arriver à réer un milieu biréfringent pouvant déphaser de π sur unelarge bande spetrale.I.2.2.2.3 Les oronographes interférométriquesIl existe aussi des oronographes interférométriques. L'idée générale onsiste à séparerle front d'onde en deux a�n que les deux faiseaux interfèrent de façon destrutive, aprèsun déphasage sur l'une des deux voies.
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Fig. I.2.6 � Shéma de l'implémentation de l'AGPM grâe aux réseaux sub-lambdas. L'e�etest identique à elui engendré par une rampe de phase. La �gure est tirée de Mawet [2006℄.
h représente la profondeur du réseau et Λx son pas.Proposé par Gay et Rabbia [1996℄, le oronographe interféro-ahromatique (ou CIA)est le premier à avoir été étudié après le oronographe de Lyot. Il s'agit d'un interféromètrede Mihelson modi�é en introduisant dans un bras un déphasage de π ahromatique. Cedéphasage est produit par un passage au foyer qui introduit une rotation de 180° du hampéletrique [Rabbia et al., 1998; Baudoz et al., 1998, 2000a℄. Lorsque les hemins optiquessont égaux dans les deux bras, on obtient don, au niveau du déteteur, une image symé-trique des objets non entrés alors qu'un objet sur l'axe est atténué. Un des grands atoutsde e oronographe est son ahromatiité intrinsèque.Une amélioration de e oronographe, proposée par Baudoz et al. [2005℄, onsiste àajouter un �ltrage spatial sur l'un des bras, l'e�et étant que le ompagnon n'est alors pasdupliqué au niveau du déteteur. Rabbia et al. [2007℄ présente deux onepts dérivés duprinipe générique mais plus ompats.I.2.2.3 Critères d'évaluation des performanesA�n de pouvoir omparer les di�érents oronographes, d'évaluer leurs performanes res-petives, un ertain nombre de ritères sont ouramment utilisés. Les inq ritères suivantssont présentés dans Boaletti [2004℄ :- La réjetion totale représente le rapport d'intensité totale de l'image oronographiqueque je note imcorono sur elle la PSF (�Point Spread Funtion�). Cette réjetion s'exprimepar :

Rejtot =

∫
imcorono∫
PSF

(I.2.7)- La réjetion sur le maximum est le rapport du maximum d'intensité de l'image oro-
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Fig. I.2.7 � Illustration des di�érents termes utilisés pour évaluer les performanes oro-nographiques sur une PSF parfaite dont le pro�l est représenté en trait plein et un résiduoronographique dont le pro�l est traé en pointillé.nographique sur elui de la PSF. Elle s'érit :
Rejmax =

max(imcorono)

max(PSF )
(I.2.8)- Le ontraste est le rapport entre l'intensité moyenne à une distane angulaire donnéedu entre du oronographe sur l'intensité maximale de la PSF :

Contraste (θ) =
imcorono(θ)

max(PSF )
(I.2.9)- En�n, l'atténuation du oronographe peut se dé�nir par :

attenuation (θ) =
imcorono(θ)

PSF (θ)
(I.2.10)- Il est aussi possible de parler en terme de détetabilité ; e terme traduit notre apaitéà extraire le signal du ompagnon d'un halo de spekles. Elle orrespond à l'éart-typeazimutal et s'exprime par :
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σθ =

σ (imcorono (θ))

max(PSF )
(I.2.11)J'ai représenté es di�érents termes sur la �gure I.2.7.D'autres ritères peuvent aussi être utilisés. L'�angle minimal de détetion� (en anglais�Inner Working Angle�) orrespond à la distane angulaire pour laquelle l'atténuation duompagnon est inférieure à 50 % (ette valeur même peut hanger). La transmission totaledu système oronographique peut aussi servir de métrique.Guyon et al. [2006℄, pour omparer les oronographes, utilise la �transmission utile�,qu'il dé�nit omme la fration de surfae au niveau du plan foal pour laquelle le �ux dela planète est supérieur au �ux de l'étoile.Lyon et al. [2003℄, s'il utilise l'atténuation du oronographe et le rapport signal-à-bruit(rapport du �ux de la planète sur le �ux de tous les bruits) dé�nit aussi, pour omparerdes oronographes, une zone de détetion angulaire (ZDA) qui orrespond à :

ZDA (θ) =

∫ θ

0
imcorono∫ θ

0
PSF

(I.2.12)Martinez et al. [2007℄ utilise un ritère ombinant l'atténuation d'un objet hors-axe etla ZDA sur la zone d'intérêt du oronographe.Dans la suite de ma thèse, j'utiliserai prinipalement deux ritères :� la réjetion sur le maximum, qui permet d'évaluer le niveau du bruit de photons etpar onséquent le temps de pose maximal pour ne pas saturer le déteteur.� la détetabilité qui permet d'évaluer le niveau de l'objet néessaire pour l'extrairedu bruit de fond. Ce ritère est aussi appliable sur un résidu après étalonnage,ontrairement au ontraste.I.2.2.4 Performanes atteintes sur le ielAujourd'hui, tous es onepts de oronographes ohabitent. Cependant, tous n'ont pasenore été réalisés (parfois pour des raisons tehnologiques ou d'autres raisons plus maté-rielles) ; et par onséquent peu ont déjà permis de réaliser des observations sienti�ques.Je vais, dans ette partie, présenter brièvement quelques résultats obtenus ave di�érentstypes de oronographes. Les exemples n'ont pas pour objetif d'être exhaustifs mais ilsreprésentent simplement un panorama des apaités aujourd'hui.À e jour, la oronographie n'a pas permis de déteter de ompagnons substellaires.Des premiers tests sur des binaires ont néanmoins été réalisés a�n de valider les oneptsoronographiques.I.2.2.4.1 Les binairesLa �gure I.2.8 en présente deux exemples.
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Fig. I.2.8 � Deux exemples d'images oronographiques de binaires. Les �gures de gauheet du entre représentent la binaire HD 80081 ; elles ont été faites à la lunette de 50 m del'observatoire de Nie : elle de gauhe est une image sans oronographe alors que elle duentre est l'image oronographique de la seonde omposante réalisée ave un PKC [Abeet al., 2007℄. La �gure de droite représente l'image oronographique de HD 213310 réaliséeave le CIA sur le télesope de 1.52 m de l'OHP [Baudoz et al., 2000b℄.La première I.2.8 gauhe et entre représente HD 80081, une binaire observée en visibleà l'Observatoire de Nie, sans optique adaptative. La di�érene de magnitudes entre lesdeux étoiles est de 2.7 et elles sont séparées de 2.7�.Un autre exemple d'image, réalisée ave le CIA, est représenté sur l'image I.2.8 droite.Elle a été obtenue sur le télesope de 1.52 à l'OHP en bande K. Dans la binaire HD 213310,les deux omposantes sont séparées de seulement 0.11� ave une di�érene de magnitudede 3.5. On voit lairement l'intérêt d'un oronographe dans e as où la séparation desdeux omposantes ne représente que 0.33λ/D.D'autres observations de binaires ont été faites par Boaletti et al. [2004b℄ ave un4QPM assoié à NACO sur le VLT. Pour un exemple, voir l'image I.2.9 de HD 1306.Dans tout e qui préède, je me suis foalisée sur les exoplanètes ar elles représententma thématique de travail. Néanmoins, d'autres objets requièrent aussi de très hautes réso-lutions spatiales et une grande dynamique.I.2.2.4.2 Les disques irumstellairesUn autre type d'objets pouvant béné�ier de la haute résolution angulaire sont lesdisques irumstellaires. Si la distribution spetrale et notamment les exès infrarougessont onnus grâe à IRAS et ISO, la distribution spatiale de la matière autour de l'étoilereste à déouvrir. Or les matériaux responsables de es exès sont eux situés près du entredu disque.Historiquement, 'est bien évidemment au oronographe de Lyot, le plus onnu et lemieux maîtrisé, que nous devons nombre d'observations. J'en donne deux exemples réents
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Fig. I.2.9 � Autre exemple d'image de binaire réalisée ave le 4QPM en bande Ks surl'instrument NACO du VLT [Boaletti, 2004℄. HD 1306 est une binaire ; sur l'image, onvoit trois omposantes, la troisième n'étant peut-être pas liée gravitationnellement aveles deux autres. Les di�érenes de magnitudes sont respetivement de 1.6 et 3.5 ave desséparations angulaires de 0.128� et 1.075�.sur les �gures I.2.10 entre et I.2.10 droite. Les masques de Lyot représentent respeti-vement 1� et 2�. On peut voir, sur l'image I.2.10., le gain apporté par l'utilisation d'un4QPM : un oronographe de Lyot aurait omplètement oulté la partie entrale du disque.I.2.2.4.3 Les objets extragalatiquesDes objets béné�iant de l'imagerie à haute résolution angulaire sont les noyaux atifsde galaxies prohes (à des distanes de moins de 25 Mp) ; or les détails prohes du entresont très di�iles à faire ressortir à ause de l'éblouissement dû à la soure entrale. Unoronographe partiulièrement intéressant dans e adre est le 4QPM sur l'instrumentNACO du VLT.L'image I.2.11, qui représente NGC 1068, a d'ailleurs été réalisée ave e oronographeet l'instrument NACO au VLT. Des strutures beauoup plus détaillées que sur la PSFpeuvent être distinguées : des strutures �lamentaires au sud, des soures et des vagues,ertainement induites par le jet radio, au nord.I.2.3 Réduire le bruit de speklesLes oronographes permettent de réduire le �ux de l'étoile dans l'image et don leontraste entre ette étoile et son environnement prohe. Ils permettent don de réaliser
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Fig. I.2.10 � Exemples d'images oronographiques de disques irumstellaires. La �gurede gauhe représente l'image oronographique de HD 100546 faite ave NICMOS [Ardilaet al., 2007℄. Au entre, se trouve l'image de UY Aur faite au Subaru ave un oronographede Lyot [Hioki et al., 2007℄. Le hamp est de 13.2�×13.2� et l'image est réalisée en bandeH. L'image oronographique de PDS 70, réalisée ave un 4QPM [Riaud et al., 2006℄, estreprésentée sur la �gure de droite. Le disque a une extension de 2.5�. Sur le VLT/NACO,le diaphragme de Lyot a un rayon de 1.4�.des poses plus longues et de réduire ainsi le bruit de photons dû au fond.Il reste le bruit de spekles qui a été modi�é par l'e�et du oronographe mais nonsupprimé. Que sont es spekles ? En présene de turbulene, le front d'onde traversel'atmosphère et subit des avanes ou des retards de phase proportionnels au hemin optiquetraversé et don à l'indie de réfration modulé par les variations de pression engendréespar la turbulene atmosphérique. Ainsi, le front d'onde qui arrive sur la pupille du télesopen'est plus plan. Si le diamètre du télesope est su�samment grand par rapport aux taillesaratéristiques des défauts induits par la turbulene, on observe en ourte pose dansle plan image du télesope une struture de tavelures (de taille la résolution théorique dutélesope λ/D) ontenue dans une tahe plus grande de résolution λ/r0 ave r0 le paramètrede Fried. La �gure I.2.12 présente un exemple de e phénomène. Ces spekles sont le résultatd'interférenes aléatoires dans le plan foal du télesope. Ce type de spekles a un temps devie très ourt (environ 10 ms en visible). L'optique adaptative permet de orriger en partiees spekles. Il reste néanmoins un résidu d'aberrations dans le front d'onde ; on observealors un halo de spekles qui se superpose à l'image orrigée.En plus de es aberrations dynamiques, il existe des aberrations statiques dues auxdéfauts des optiques (miroirs du télesope, lentille de l'instrument). Comme leur noml'indique, es défauts n'évoluent pas ave le temps ou très lentement.En�n, il existe des aberrations quasi-statiques : elles proviennent des variations dehemin optique en aval du télesope, des déformations des éléments optiques. Ces struturesont une durée de vie de quelques seondes à plusieurs minutes [Marois et al., 2003℄.La présene de bruit de spekles limite le gain potentiel du oronographe ; en e�et, en
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Fig. I.2.11 � Apport de l'imagerie oronographique sur l'imagerie des strutures trèsprohes de la soure entrale dans le as de NGC 1068 [Gratadour et al., 2005℄. Danse as, 1� représente 70 p. La �gure de gauhe est la PSF de NGC 1068 en bande Ks réa-lisée au VLT. La �gure de droite représente l'image oronographique de NGC1068 réaliséeave un 4QPM au VLT en bande Ks.ne onsidérant que le bruit de photons, il su�t de poser plus longtemps pour augmenterla détetabilité. En présene de bruit de spekles, e n'est plus possible ar le gain satureau niveau de e bruit.Di�érentes tehniques, qui peuvent être omplémentaires, sont développées pour réduirees di�érents bruits de spekles, ouvrant la voie au haut ontraste.I.2.3.1 L'interférométrie speklesLa première à avoir été utilisée en astronomie est l'interférométrie spekles proposéepar Labeyrie [1970℄. Il a montré qu'il est possible d'obtenir une image ave la résolutionthéorique du télesope grâe à l'autoorrélation spatiale moyennée sur des images ourtesposes (sur des temps inférieurs à la durée de vie des spekles). Cette tehnique, qui néessitedes fenêtres spetrales petites (de l'ordre de λ/∆λ = 10) en raison de la hromatiité desspekles et un grossissement très important pour pouvoir éhantillonner spatialement lestavelures, sou�re d'une grande dilution du �ux. Par exemple, la �gure I.2.12 montre le asdu VLT pour un r0 de 0.8� soit environ une entaine de tavelures.
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Fig. I.2.12 � Exemple de bruit de spekles. On voit lairement, sur ette �gure, qui re-présente une pose de 350 ms de GJ 344 faite au VLT en bande Ks, les deux tailles destruture : les spekles de taille λ/D ontenues dans une struture de taille λ/r0.I.2.3.2 L'optique adaptativeUne tehnique, devenue aujourd'hui indispensable pour l'imagerie d'exoplanètes depuisle sol, permet de orriger les aberrations dues à la turbulene atmosphérique ; 'est l'OA(Optique Adaptative). Nous l'évoquerons plus en détail par la suite.I.2.3.3 Méthode des spekles noirsUne autre tehnique est la méthode des tavelures noires [Labeyrie, 1995℄. Comme nousl'avons vu, les spekles sont produits par des interférenes quasi-aléatoires. Lors d'uneourte pose, il y a don des zones du hamp où l'interférene est destrutive. Or l'étoileet la planète ne sont pas des soures ohérentes. L'intensité de la planète s'ajoute don defaçon inohérente à l'intensité du halo de spekles. Lorsque l'on onsidère un grand nombrede poses, les spekles noirs devraient apparaître statistiquement partout sauf à l'endroit dela planète. La probabilité d'apparition des spekles noirs (statistique de Bose-Einstein) estdon modi�ée loalement. Pour pouvoir être sensible au bruit de spekles, il faut utiliserun oronographe a�n de réduire la lumière di�ratée. De plus, on fait des poses très ourtespour geler la turbulene don la dynamique va être très faible. Il va don falloir utiliserune améra à omptage de photons en visible [Boaletti, 1999℄. Mais, dans la réalité, lesspekles se situent préférentiellement sur les zones lumineuses de la tahe d'Airy : e sontles �pinned spekles�. Ce phénomène biaise la statistique et limite le gain potentiel de ette



I.2.3. RÉDUIRE LE BRUIT DE SPECKLES 33tehnique. J'y reviendrai plus en détail dans la partie III.I.2.3.4 L'imagerie di�érentielleDi�érentes tehniques existent a�n de soustraire à une image d'un ouple étoile-planètel'image de l'étoile.I.2.3.4.1 Soustration d'une étoile de référeneLa première solution, la plus lassique, onsiste à soustraire à l'image du système étoile-planète l'image d'une étoile de référene, supposée identique à l'étoile ible a�n de retirerles spekles statiques. Cependant, elle présente plusieurs di�ultés : une référene n'estjamais totalement identique à l'étoile ible ; en outre, les images n'étant pas réalisées si-multanément, les perturbations (notamment atmosphériques dans le as d'un télesope ausol) ne sont pas les mêmes pour les deux images, réduisant l'e�aité de la soustration.I.2.3.4.2 L'imagerie di�érentielle simultanéeUne autre tehnique utilisée pour étalonner les spekles est l'imagerie di�érentielle si-multanée ; elle onsiste à prendre deux images simultanées d'un même objet a�n de pouvoiren retirer les spekles ommuns aux deux voies par simple soustration.I.2.3.4.2.1 L'imagerie à di�érentes longueurs d'onde Cette tehnique repose surdes a priori sur notre onnaissane des propriétés des objets étudiés. En e�et, une destehniques onsiste à exploiter la hromatiité de l'image et des spekles [Raine et al., 1999;Marois et al., 2000℄. On utilise ainsi plusieurs �ltres : par exemple, pour étudier des planètesde type Jupiter ou des naines brunes, on utilise un �ltre dans la bande d'absorption duméthane (où la planète est très atténuée) et un autre à �té (la planète ne sera pas atténuée).Dans les deux as, le �ux de l'étoile est pratiquement identique. Lors de la soustration,la planète ne va être que peu atténuée alors que l'étoile le sera beauoup plus. Di�érentsinstruments existant utilisent ette tehnique : la améra TRIDENT [Marois et al., 2005℄sur le CFHT ou l'instrument SDI [Close et al., 2005℄ sur le VLT. Je développerai ettetehnique dans le adre du projet MIRI/JWST.Devant les ontrastes néessaires pour déteter des exoplanètes, l'assoiation des dif-férentes tehniques existantes semble s'imposer : système d'optique adaptative puis oro-nographie, soustration d'une référene et en�n soustration di�érentielle. Ainsi un 4QPM(�four quadrant phase mask oronagraph�) a été installé sur le VLT pour fontionner surl'instrument SDI [Boaletti, 2007℄. Cette même tehnique a aussi été hoisie pour l'ins-trument SPHERE [Beuzit et al., 2004℄, instrument de seonde génération installé au VLTdont l'objetif est de déteter des planètes de type Jupiter. Un autre instrument assoiantun oronographe de Lyot apodisé et un étalonnage simultané à deux longueurs d'onde estle GPI sur Gemini [Graham et al., 2007; Soummer, 2005℄.



34 CHAPITRE I.2. LA DÉTECTION DIRECTEI.2.3.4.2.2 L'imagerie à deux polarisations Une autre tehnique d'imagerie dif-férentielle simultanée est l'imagerie à deux polarisations. La lumière d'une étoile est, ene�et, généralement non polarisée, alors que elle d'une exoplanète l'est partiellement (de1 à 20 % en fontion de notre angle de vue sur la planète). Le �ux issu d'une exoplanètea deux origines : la lumière stellaire ré�éhie (non polarisée) et la lumière stellaire di�uséepar la planète (en partie polarisée). Séparer la lumière issue du télesope en deux faiseauxayant des polarisations roisées devrait permettre d'obtenir une image de la planète parsoustration des deux voies. Néanmoins, di�érentes limitations existent : il faut que le sys-tème optique n'introduise auune polarisation di�érentielle entre les deux voies. SPHEREomportera deux modules utilisant deux polarisations : un en visible (ZIMPOL) et un eninfrarouge qui fontionnera ave le oronographe (IRDIS). Un autre instrument, HiCIAOsur le télesope Subaru assoie la oronographie de Lyot et l'étalonnage par l'utilisation dedeux polarisations [Tamura et Abe, 2006℄.I.2.3.4.2.3 Utilisation des propriétés de ohérene Une tehnique très promet-teuse, ar elle est indépendante des propriétés physiques de la planète, est l'utilisation despropriétés d'inohérene entre la planète et son étoile. À ause de ette inohérene, lalumière de la planète ne peut pas interférer ave elle de son étoile h�te. Les di�érentsonepts proposés [Codona, 2004; Guyon, 2004; Baudoz et al., 2006b; Galiher et Baudoz,2007℄ onsistent don à séparer le faieau inident en deux et à réaliser un �ltrage sur l'unedes voies a�n qu'elle ontienne uniquement la lumière stellaire. En�n, ette lumière estodée par interférenes.I.2.3.5 La tehnique du �dark hole�Une autre tehnique proposée par Malbet et al. [1995℄ permet de réduire loalementle bruit de spekles a�n de former un �dark-hole� dans l'image en utilisant un miroirdéformable a�n de rejeter la lumière di�ratée en bord d'image. Cette tehnique di�ère del'optique adaptative pour di�érentes raisons :� l'objetif est de minimiser la lumière di�usée par le système optique dans une zonedonnée du plan image et non pas de maximiser le rapport de Strehl (même si ettetehnique ontribue à augmenter e rapport en réduisant les aberrations de moyennefréquene).� l'analyse se fait sur l'image sienti�que (qui est, en théorie, une image oronogra-phique pour réduire la lumière di�ratée) et non dans une voie d'analyse distintequi introduirait des aberrations di�érentielles.� la orretion n'étant pas aussi rapide qu'en optique adaptative, ette tehnique nepermet de orriger que des spekles d'évolution très lente et est don prinipalementutilisable dans l'espae (où un système très rapide est de toute façon inutile).Di�érents algorithmes ont été utilisés ou onçus pour e faire. Par exemple, Malbet et al.[1995℄ a utilisé l'algorithme de Levenberg-Marquardt, non linéaire. Un autre algorithme,développé par Bordé et al. [2006℄ onsiste à appliquer trois déformations onnues au miroirdéformable. À partir des trois intensités obtenues dans le plan image, il est alors possible



I.2.3. RÉDUIRE LE BRUIT DE SPECKLES 35de reonstruire la phase. Il s'agit, dans e as, de résoudre l'équation qui exprime la phaseen fontion des déformations du miroir. Une autre tehnique onsiste à minimiser l'énergietotale. Là enore, un oronographe est néessaire pour réduire la di�ration de l'étoile. Unban dédié à ette étude, le HCIT, a été développé au JPL. Un ontraste de 6 · 10−10 a étéatteint sur ban en lumière monohromatique [Trauger et Traub, 2007℄.Ce système a deux limitations : la orretion ne peut se faire qu'en deçà de la fréquenede oupure des miroirs déformables. En outre, pour pouvoir orriger les aberrations dephase et les défauts d'amplitude, deux miroirs déformables sont néessaires, e qui estdésormais mis en ÷uvre.J'ai montré, dans ette partie, que la détetion direte d'exoplanètes sou�rait de deuxdi�ultés : la faible séparation angulaire et le très grand ontraste entre la planète et sonétoile. Di�érentes solutions ont été proposées : la oronographie qui permet de réduire ladi�ration instrumentale et par là même le bruit de photons et l'imagerie di�érentielle quipermet de réduire le bruit de tavelures. J'ai abordé es deux tehniques dans deux ontextesdi�érents : la détetion d'exoplanètes de type Jupiter en moyen infrarouge depuis l'espaeet les limites de détetion d'exoplanètes telluriques depuis le sol en prohe infrarouge.
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Chapitre II.1Présentation du James Webb SpaeTelesopeDi�érentes étapes ont marqué la oneption du système oronographique du �Mid In-fraRed Instrument� (MIRI) : sa oneption, prenant en ompte les interfaes ave le JamesWebb Spae Telesope (JWST) mais aussi les objetifs sienti�ques, les ontraintes teh-niques néessaires pour la réalisation des objetifs sienti�ques et la réalisation. Le hapitrequi suit repose sur e plan. J'y présente tout d'abord le JWST et MIRI. J'étudie ensuitequel type d'exoplanètes peuvent être détetées grâe au système oronographique de MIRIainsi que par transit. Par la suite, je présente les problèmes tehniques du système orono-graphique et plus partiulièrement les problématiques de entrage derrière le oronographe.En�n j'étudie les réalisations des oronographes de MIRI.II.1.1 Le JWSTLe James Webb Spae Telesope (JWST), du nom d'un administrateur de la NASA,est un télesope infrarouge de 6.57 m de diamètre. Il sera lané en 2013 par Ariane V versle point de Lagrange L21. Il est le fruit d'une ollaboration internationale entre la NASA,l'ESA et la CSA (�Canadian Spae Ageny�) débutée en 1999.La �gure II.1.1 est une vue d'artiste du JWST. On y voit lairement les élémentsprinipaux : le télesope lui-même (le miroir primaire onstitué de 18 segments hexagonauxophasés par un senseur de front d'onde), la plate-forme qui permet de gérer toutes lesontraintes environnementales (maintien de l'orbite, altitude, gestion de la température,de l'énergie et des ommuniations ave la Terre), le boulier solaire qui permet de protégerle JWST de la lumière solaire et la harge utile qui omporte les 4 instruments sienti�ques.NIRCam (�Near-InfraRed Camera�) est un imageur grand hamp ave une haute ré-solution angulaire. Il ouvre le spetre entre 0.6 et 5 mirons. NIRCam est à la fois un1Le point de Lagrange L2 est situé sur la droite Terre-Soleil, à 1.5 millions de km dans la diretionopposée au Soleil. En e point, un objet dérit une orbite de même période que elle de la Terre autour duSoleil et reste don aligné sur la droite Terre- Soleil.39
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Fig. II.1.1 � Vue d'artiste du JWST [Gardner et al., 2006℄.instrument sienti�que et le senseur de front d'onde du JWST.Le seond instrument, NIRSpe (�Near Infrared Spetrograph�), est un spetromètremulti-objets à grand hamp. Il permet d'obtenir des spetres simultanés sur une entained'objets dans un hamp de 9 minutes d'ar arré ave une résolution de 1000 entre 1 et 5mirons et une résolution de 100 entre 0.6 et 5 mirons. Il utilise une matries de �miro-shutters� pour séletionner les objets. Un mode spetrosopie longue fente (R=3000) existeaussi.Le troisième instrument, FGS (�Fine Guidane Sensor�) est inorporé dans la plate-forme du JWST. Il sert au pointage �n du JWST en pointant sur une étoile guide. Ilfontionne sur des longueurs d'onde de 1 à 5 mirons. Cet instrument est aussi équipéd'une améra grand hamp à bande étroite qui fera de l'imagerie entre 1.6 et 4.9 mironsgrâe à un �ltre réglable.Le dernier instrument est MIRI (�Mid InfraRed Instrument�) sur lequel nous allonsrevenir plus en détail par la suite.Le JWST a pour objetifs prinipaux de :� reherher les premières galaxies formées après le big bang (jusqu'à des déalagesvers le rouge de 20) ;� déterminer omment elles ont évolué depuis leur formation jusqu'à nos jours, ;� observer la formation des étoiles des premiers instants de l'univers à la formation dessystèmes protoplanétaires ;� étudier les propriétés physiques des planètes géantes et les disques irumstellairesainsi que les petits orps du systèmes solaires (objets de la einture de Kuiper, satel-lites).Gardner et al. [2006℄ présente en détail les objetifs sienti�ques du JWST ainsi que



II.1.2. L'IMAGEUR DE MIRI : MIRIM 41des desriptions de l'observatoire et des instruments.
II.1.2 L'imageur de MIRI : MIRIMII.1.2.1 L'instrument MIRICet instrument a été proposé par l'ESA en 2001. Il fait l'objet d'une ollaborationentre l'Europe et les États Unis. La partiipation européenne regroupe 25 instituts de10 pays. Le Royaume-Uni onduit le onsortium sous la responsabilité de Gillian Wright(le P.I amériain est George Rieke). Les États-Unis sont responsables des déteteurs, dusystème de refroidissement, du logiiel de vol et de l'intégration du système. L'Europe estresponsable de la partie opto-méanique. Le onsortium fournit un module d'imagerie dontle P.I. est Pierre-Olivier Lagage du CEA et les modules de spetrométrie entre 5 et 28 µmsous la responsabilité des Pays Bas et de l'Éosse. L'imageur (MIRIM) sera présenté plusen détail dans la partie II.1.2.2.

Fig. II.1.2 � Module optique de MIRI.Un shéma de MIRI est représenté sur la �gure II.1.2.



42 CHAPITRE II.1. PRÉSENTATION DU JAMES WEBB SPACE TELESCOPEII.1.2.2 MIRIMII.1.2.2.1 OrganisationPrinipal ontributeur �nanier dans le adre de l'ESA, le CNES est responsable de lapartie française vis-à-vis de l'ESA. Il y a quatre ontributeurs français :� le CEA est le maître d'oeuvre du ban optique de MIRIM et a la responsabilitésienti�que et tehnique de la partie française,� le LESIA développe et fournit le système oronographique (masque oronographique,diaphragme mais aussi l'interfae méanique du plan foal),� l'IAS dé�nit le simulateur du télesope optique et les opérations de alibration,� le LAM réalise les tests méaniques des di�érents sous-systèmes des divers modèlesdéveloppés.Quant aux laboratoires étrangers, le MPIA (Heidelberg, Allemagne) est responsabledes ryo-méanismes de la roue porte-�ltre, le CSL (Liège, Belgique) fabrique les miroirset les prismes et l'observatoire de Stokholm (Suède) fournit les �ltres.II.1.2.2.2 DesriptionII.1.2.2.2.1 Desription généraleL'imageur de MIRI est onçu pour travailler à 15 K dans trois modes prinipaux : lemode imageur, le mode oronographique, le mode spetrosopique qui requiert une fentedans le plan foal et un élément de dispersion [Dubreuil et al., 2003℄.

Fig. II.1.3 � Prinipaux omposants de MIRIM.L'imageur représenté sur la �gure II.1.3 est onstitué des éléments prinipaux suivants :la struture qui maintient tous les éléments, les masques oronographiques et la fente dansle plan foal (�gure II.1.6), un miroir de ollimation, la roue à �ltres (qui omporte des



II.1.2. L'IMAGEUR DE MIRI : MIRIM 43�ltres pour l'imagerie, le prisme pour le mode spetrosopique et les �ltres oronographiquesassoiés aux diaphragmes adéquats), un miroir de repli et trois miroirs anastigmatiques quienvoient la lumière sur les déteteurs.Le système a été onçu a�n de minimiser le nombre de méanismes ; le seul élémentmobile de MIRI est la roue porte-�ltres. Le oronographe requiert des masques dans leplan foal et des diaphragmes dédiés dans le plan pupille ; pour éviter la présene d'unméanisme supplémentaire, les masques sont �xes dans le plan foal et les diaphragmessont sur le même support que les �ltres, à l'intérieur de la roue porte-�ltres. De même, lemode spetrosopique omporte une fente �xe dans le plan image et l'élément dispersif estdans la roue à �ltres.La lumière est �ltrée en longueur d'onde au niveau du old stop ; en plus des dix �ltressienti�ques pour l'imageur, la roue à �ltre omporte une densité neutre pour le peakup (surlequel je reviendrai dans la partie II.4), les quatre �ltres oronographiques, une positionpour le mode spetrosopie basse résolution, une position pour l'alignement de MIRI parrapport au télesope (omprenant une lentille pour fournir une image pupillaire) et uneposition fermée.II.1.2.2.2.2 Le shéma optique de l'imageurLe shéma optique de l'imageur est représenté sur la �gure II.1.4.L'imageur de MIRI dispose d'un hamp de 113′′ × 74.3′′. Le pixel mesure 0.11 seonded'ar (l'image est éhantillonnée à Shannon pour des longueurs d'onde supérieures à 7
µm). À 5.6 µm, le rapport de Strehl est de 87.9 % sur l'ensemble du hamp dans le asdéfavorable où la défoalisation est de 3.1 mm (limite de la tolérane).Le plan foal de MIRI est représenté shématiquement sur la �gure II.1.5.II.1.2.2.2.3 Le système oronographiqueLe système oronographique de MIRI est omposé de quatre oronographes, haunonstitué de deux omposants : un masque �xe dans le plan foal et un diaphragme dansle plan pupille, diaphragme monté dans la roue à �ltres ave le �ltre adapté. Ce masquepupillaire est spéi�que au masque foal onsidéré ar les oronographes utilisés sont mo-nohromatiques.Les trois 4QPM sont entrés à 10.65 µm, 11.40 µm et 15.50 µm ; les �ltres ont unerésolution spetrale de 20. Pour le oronographe de Lyot, de diamètre 6 λ/D, entré à23 µm, la résolution est de 5.La �gure II.1.6 représente l'interfae du plan foal de MIRI. Sous l'image de gauhe sontreprésentés les �ltres assoiés aux oronographes ; leur forme a été optimisée pour minimiserla lumière di�ratée sans restreindre trop la transmission. J'expliquerai ela plus en détaildans la partie II.2.1.2. Le hamp de haun des 4QPM est de 26′′ × 26′′, le hamp du Lyotest de 30′′ × 30′′.
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Fig. II.1.4 � Shéma optique de MIRI. Le plan foal omporte les masques oronogra-phiques, M1 est un miroir de ollimation, M2 un miroir de renvoi ; les diaphragmes oro-nographiques sont situés au même endroit que les �ltres, dans le plan pupille ; M3, M4 etM5 onstituent un système anastigmatique.II.1.2.3 Les objetifs sienti�quesLes objetifs prinipaux de MIRI sont :� l'étude de la formation des premières galaxies,� l'évolution des galaxies (à partir des données de Suba) : en moyen infrarouge, le �uxdes galaxies de fond serait de 10 à 30 µJy,� l'assemblage des galaxies : étude des AGNs, des �starbursts� qui pourront être étudiésave une haute résolution angulaire et par spetrosopie.� l'étude de la naissane des étoiles et des planètes, grâe à la haute résolution an-gulaire, a�n d'étudier la struture et les éoulements de la matière interstellaire enphase d'arétion. De plus, la spetrosopie permet l'étude de la dissipation des gaz,l'agglomération des grains, la dynamique des disques.� les disques protoplanétaires par imagerie oronographique et spetrosopie.� les planètes et les disques de débris qui pourront être étudiés grâe aux oronographes.
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Fig. II.1.5 � Répartition des di�érentes parties du plan foal de MIRI.Plus partiulièrement, les objetifs spéi�ques du système oronographique de MIRIomportent di�érents types d'objets. L'objetif prioritaire est la détetion et la araté-risation d'exoplanètes de type Jupiter ; je développe ette thématique en détail dans lapartie suivante de mon manusrit. D'autres objets s'insrivent dans le programme sienti-�que de MIRI : les disques et l'étude de la partie entrale des AGNs prohes. Des étudespréliminaires ont été entreprises sur l'étude des disques [Meixner et al., 2005℄. Les premiersrésultats ont montré que, dans le adre d'un disque de débris, la sensibilité du systèmeoronographique de MIRI était de 1 mJy sur le �ux total à 11.40 µm. Les observationsd'AGN requièrent aussi de l'imagerie à très haut ontraste près du noyau. Grâe à estehniques, des strutures très prohes de la soure lumineuse (moins de 1 kp) pourrontêtre étudiées, omme ça l'a été le as sur NGC 1068 grâe au 4QPM installé au VLT.II.1.2.4 L'état d'avanementLes premiers tests ont été réalisés sur le modèle de véri�ation (VM) qui vient d'êtrelivré au �Rutherford Appleton Laboratory� (RAL, Grande Bretagne) a�n de véri�er quel'imageur atteindra les performanes annonées. Un ban de test a été développé au CEAa�n de tester et de aratériser l'imageur en infrarouge moyen (l'imageur et le déteteursont refroidis alors que le reste du télesope est haud 'est-à-dire à température ambiante).Les tests devraient ommener d'ii la �n de l'année. Le modèle de véri�ation sera livré�n 2008 au RAL, où il sera intégré ave les autres sous-ensembles de MIRI a�n d'êtrearatérisé. À partir de 2010, l'instrument sera intégré par la NASA au système ompletave les trois autres instruments du JWST.
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Fig. II.1.6 � Support des omposants oronographiques de MIRI. La �gure de gauhe repré-sente l'interfae méanique ainsi que le positionnement des 4 masques oronographiques.Au-dessous sont représentés les quatre diaphragmes optimisés pour haun des orono-graphes ainsi que la densité neutre. La �gure de droite est une photographie du plan foalréalisé par le LESIA ave les 4QPMs installés dans leur monture.



Chapitre II.2Détetion oronographiqued'exoplanètesUn des objetifs des oronographes du JWST est la détetion des exoplanètes de typeJupiter.

Fig. II.2.1 � Choix des �ltres oronographiques de MIRI. La �gure de gauhe représentela sensibilité de MIRI à 10 σ (en noir) pour un objet pontuel. Les spetres théoriquesd'exoplanètes de type Jupiter, en trait plein, sont tirés de Allard et al. [2001℄ et sontsuperposés aux orps noirs orrespondants (�gure extraite de Boaletti et al. [2004a℄). La�gure de droite représente le spetre théorique d'une exoplanète de type Jupiter de 500 K.Les �ltres utilisés pour les quatre oronographes de MIRI y sont superposés.Les oronographes de MIRI ont d'ailleurs été onçus pour permettre la détetion et la47



48 CHAPITRE II.2. DÉTECTION CORONOGRAPHIQUE D'EXOPLANÈTESaratérisation d'exoplanètes de type Jupiter tout en respetant les ontraintes instrumen-tales. En infrarouge thermique, le rapport d'intensité entre une étoile et une planète detype Jupiter de 500 K est réduit à 106 (ontre 109 en visible). La ontrepartie est le manquede résolution angulaire. La sensibilité de MIRI est limitée par le fond thermique. Ce fondinlut à la fois la lumière zodiaale mais aussi l'émission thermique due aux miroirs, auboulier solaire, à l'ISIM (�Integrated Siene Instrument Module�, la harge utile) et àl'instrument MIRI lui-même. La �gure II.2.1 gauhe ompare les niveaux des spetres pla-nétaires (de 200 à 500 K) au bruit du fond thermique. Le hoix des �ltres s'est fait à partirdes ontraintes sienti�ques et instrumentales. En partiulier, ils doivent aussi permettrel'étude des disques ou des AGNs, les autres ibles des programmes oronographiques surMIRI. La �gure II.2.1 gauhe met en évidene que, dans le as des exoplanètes géantes,les longueurs d'onde intéressantes sont entre 9 et 12 mirons. En outre, bien que MIRIfontionne entre 5 et 28 mirons, les �ltres utilisables pour MIRI doivent être omprisentre 7 et 16 mirons, la oupure basse permettant de satisfaire l'éhantillonnage à Ny-quist, la oupure haute étant due au matériau onstituant le masque oronographique (voir�gure II.4.2 droite qui représente la transmission du germanium). Il n'y a don, ommearatéristique spetrale intéressante, que la bande d'absorption de l'ammonia à 10.65 µmqui a été hoisie omme longueur d'onde de entrage du premier �ltre. Un seond �ltreentré sur 11.4 µm permet de mesurer le ontinuum. Il permet aussi de reherher dessiliates hauds dont la raie se situe à 11.3 mirons et les PAHs (�Polyyli aromati hy-droarbons�) dont la raie est entrée à 11.2 mirons au niveau des disques irumstellaires.Assoié au deuxième �ltre, un �ltre entré sur 15.5 µm permet de mesurer la pente duorps noir et de déterminer la température de la planète. Ces trois �ltres sont assoiés avedes 4QPMs. Un quatrième �ltre, assoié au oronographe de Lyot et entré sur 23 µm, estdédié à l'étude des siliates froids des disques irumstellaires. Les positions de es �ltressur le spetre d'une planète de type Jupiter de température T=500 K sont représentéessur la �gure II.2.1 droite.Le hoix des oronographes s'est fait lors de la oneption de l'instrument parmi lesoronographes existant alors. Plusieurs andidats étaient en onurrene ; la déision s'estprise en prenant en ompte des ritères de performanes, notamment sur la apaité du o-ronographe à déteter des exoplanètes très prohes de leur étoile. Deux andidats restaienten lie : le 4QPM et le CIA, tous deux très performants. Le premier l'a emporté pour desraisons de simpliité. Le germanium ne transmettant pas au-delà de 16 µm, il ne pouvaitêtre utilisé pour réaliser un 4QPM à 23 µm ; il aurait pu être remplaé par du CdTe ou dudiamant, deux matériaux qui transmettent à es longueurs d'onde mais l'utilisation d'unoronographe de Lyot leur a été préféré (e oronographe est en outre moins sensible à larésolution spetrale de 5, qui aurait été très limitante pour un 4QPM).Je vais maintenant présenter plus en détail les simulations réalisées [Boaletti et al.,2005℄ a�n d'évaluer les apaités de détetion d'exoplanètes ave les 4QPM de MIRI.



II.2.1. DESCRIPTION DES SIMULATIONS CORONOGRAPHIQUES 49II.2.1 Desription des simulations oronographiquesPour pouvoir évaluer préisément la détetabilité sur MIRI, il est néessaire de simu-ler préisément le système omplet en prenant en ompte toutes les aratéristiques del'instrument, notamment l'ensemble des défauts qui vont venir limiter ses performanes.Les simulations des oronographes de MIRI inluent toutes les limitations observation-nelles (forme de la pupille, aberrations, défauts d'alignement, défoalisation,...). Cependant,elles ne prennent pas en ompte les limitations intrinsèques des omposants à savoir les im-préisions sur l'épaisseur de marhe et sur la largeur de la transition. Or es e�ets peuventlimiter les performanes du 4QPM. J'étudie leur niveau a�n de véri�er s'ils sont ritiquesdans le as spéi�que de MIRI.II.2.1.1 Les performanes théoriques et les limitations intrinsèquesdu oronographe de phase à quatre quadrantsLes omposants hoisis pour MIRI sont tous monohromatiques. Comme je l'ai déjàprésenté dans la partie I, le déphasage est réé par une marhe d'épaisseur e ; dans le asd'un omposant en transmission, il vaut :
φ =

2π (n− 1) e

λ
(II.2.1)ave n l'indie du matériau et λ la longueur d'onde onsidérée. Or et indie varie enfontion de la longueur d'onde d'utilisation et de la température de fontionnement (quisera de 15 K dans MIRI). Il faut don le onnaître à la température de test et à 15 K a�nde pouvoir extrapoler les résultats. Riaud et al. [2003℄ dé�nit la limitation de la réjetiontotale du oronographe, lorsque la longueur d'onde utilisée est λ au lieu de λ0 par :

τ =
4

π2

(
λ

λ− λ0

)2 (II.2.2)Pour atteindre une réjetion supérieure à 2000, une préision inférieure à 1.4 % dela longueur d'onde doit être atteinte (ou, de façon équivalente, une préision de 1.4 %sur l'épaisseur de marhe). En intégrant dans une bande passante ∆λ = λ/R, le taux deréjetion totale est alors de [Riaud et al., 2003℄ :
τ =
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π2
R2 (II.2.3)Or, dans le as de MIRI, la résolution des �ltres est de 20 don le omposant ne sera pasparfait. La �gure II.2.2 représente le omportement théorique en fontion de λ du 4QPMparfait ainsi que la largeur spetrale du �ltre.Dans le as de MIRI, la réjetion du oronographe peut en prinipe atteindre 2000.Un autre paramètre à prendre en ompte est la préision de gravure (ou de dép�t).Deux fateurs interviennent : la préision dans la profondeur de gravure et la largeur destransitions.
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Fig. II.2.2 � Simulation du spetre de transmission d'un 4QPM entré à 11.4 mirons. Lesbarres vertiales vertes représentent la largeur spetrale du �ltre sur MIRI.Dans les simulations de MIRI, ette transition est onsidérée omme in�niment �ne.Or, la photographie II.5.1 montre que e n'est pas le as : les axes ne sont pas parfaitementalignés et la transition au entre n'est pas exatement jointive.De façon empirique, Baudoz et al. [2006b℄ estime la réjetion limite dans le as mono-hromatique à :
τ = 0.3W−2

d (II.2.4)où Wd est la taille moyenne du défaut exprimée en λF/D. À 11.4 µm, la limite s'établit à3900 pour le rapport F/D = 20 du JWST et un défaut de 2 µm.Les spéi�ations sur les masques oronographiques (erreur sur l'épaisseur de la marhe,défauts dans la transition) ont été dé�nies a�n que les performanes des omposants nelimitent pas du tout la détetabilité sur MIRI. Dans la mesure où es spéi�ations ontété e�etivement atteintes, je ne les simulerai par onséquent pas dans l'étude générale desperformanes des oronographes de MIRI.



II.2.1. DESCRIPTION DES SIMULATIONS CORONOGRAPHIQUES 51II.2.1.2 Prinipe de la simulation oronographiqueJ'étudie maintenant les fateurs limitants dans MIRI et la réjetion qui peut être at-teinte. Pour e faire, intéressons-nous à la �gure II.2.3, dérivant le prinipe général dusystème oronographique sur MIRI et regardons haun des éléments.La géométrie du miroir du JWST est le premier fateur à prendre en ompte : lessegments et la présene d'une obstrution entrale vont fortement limiter les performanesdu oronographe. Outre ette géométrie, les défauts de phase sont aussi onsidérés : défautsde polissage, pistons et tip-tilts résiduels entre les segments, défoalisation de MIRI parrapport au plan foal du JWST, défauts de pointage ou jitter. On peut voir l'ensemble dees défauts sur la pupille d'entrée de la �gure II.2.3. Ce miroir onstitue la pupille d'entréede l'instrument. Les valeurs des paramètres sont détaillées dans le tableau II.2.1.Paramètres CaratéristiquesSegments 18 hexagones (obstrution de 20 %)Jitter 7 mas RMSDéalage de la pupille 3.8 %Aberrations basses fréquenes (entre 0 et 5 yles) 104 nm RMSDéfoalisation 0.7 mmAberrations moyennes fréquenes (entre 5 et 35 yles) 58 nm RMSAberrations hautes fréquenes (au-delà de 35 yles) 17 nm RMSTab. II.2.1 � Paramètres pris en ompte pour simuler la pupille d'entrée de MIRI.Le passage d'un plan pupille au plan image se fait, idéalement, par transformée deFourier. En simulation, ela nous est impossible ; on réalise des transformées de Fourierrapides (�Fast Fourier Transforms� - FFT), version disrétisée et dont le temps de alulest optimisé de la transformée de Fourier. La seule préaution à prendre onsiste à utiliserdes tableaux su�samment grands (éhantillonnés à une fréquene supérieure à la fréquenede Nyquist) pour limiter les e�ets de repliement lors du alul des FFT. L'éhantillonnagehoisi est ii de 2.3 pixels par élément de résolution.L'amplitude omplexe obtenue (dont le module au arré orrespond à la PSF du JWST)est alors injetée dans le oronographe. Le masque oronographique onsidéré par la suiteest un 4QPM parfait monohromatique entré à 11.4 µm.Dans le plan pupille suivant, se trouve le diaphragme de Lyot. Ce diaphragme, omme'est le as dans tout système oronographique, a pour objetif de réduire l'impat de lalumière di�ratée par le système optique. On voit, sur la �gure II.2.3, la lumière au niveaudu plan pupille oronographique avant passage par le diaphragme de Lyot. Pour détermi-ner la forme de e diaphragme de Lyot, il faut trouver un ompromis entre ontraste etatténuation d'un ompagnon hors axe à une position d'intérêt. Il existe une taille opti-male du diaphragme qui véri�e es deux onditions : obtenir le ontraste le meilleur tout
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Fig. II.2.3 � Prinipe du système oronographique de MIRI. Au-dessus du système sontreprésentés, de gauhe à droite, la pupille d'entrée de MIRI, le masque oronographique etle diaphragme de Lyot optimisé ; au-dessous, ls PSF, le plan pupille avant le passage parle diaphragme de Lyot et l'image oronographique. Les images n'ont pas la même éhelled'intensité ; en outre, elles sont représentent l'intensité à la puissane 0.2.



II.2.1. DESCRIPTION DES SIMULATIONS CORONOGRAPHIQUES 53en ayant une perte de �ux minimale pour un objet hors-axe [Boaletti et al., 2005℄. Lediaphragme utilisé (�gure II.2.3) a une transmission de 60 %. Les défauts d'alignement dee diaphragme sont aussi onsidérés dans la simulation.En�n, une dernière transformée de Fourier permet d'obtenir l'amplitude omplexe dansle plan du déteteur ; l'image oronographique en sera simplement le module au arré.L'image obtenue est une image exempte de tout bruit autre que le bruit de spekles.Les bruits de photons, de leture ainsi que le rayonnement du fond sont alors introduitspour aluler les rapports de signal-à-bruit.Ave la pupille aberrée dérite, mais sans bruit, la réjetion obtenue sur le maximumest de 458 et la réjetion totale (dé�nie dans l'équation I.2.7) est de 37.

Fig. II.2.4 � Détetabilité sur MIRI. La ourbe bleue du haut représente la PSF de MIRI,elle du bas représente le seuil de détetabilité à 3 σ dans le as d'un pro�l oronographique.Les points représentent des planètes �tives de di�érentes températures (de 300 à 1500 K)à des séparations angulaires di�érentes de 1 à 10 UA.Ces valeurs, quoique élevées (pour omparaison, voir les performanes atteintes à e joursur le iel dans la partie I.2.2.4), ne sont pas su�santes pour déteter un nombre su�santde planètes extrasolaires en se limitant à l'observation direte. Un exemple pour une étoilede type G0V située à 10 p est représenté sur la �gure II.2.4. La ourbe bleue du basreprésente la limite de détetion oronographique à 3 σ. Les planètes qui sont représentéessont des planètes théoriques à di�érentes températures et orbites ; elles situées au-dessusseraient détetables, les autres non. Le niveau de détetabilité est insu�sant d'environ unemagnitude pour pouvoir déteter des planètes de type Jupiter autour d'une étoile G0V. Uneautre étape doit par onséquent être ajoutée pour améliorer enore la limite de détetion.



54 CHAPITRE II.2. DÉTECTION CORONOGRAPHIQUE D'EXOPLANÈTESII.2.1.3 Étude du rapport signal-à-bruitComme nous l'avons vu dans la partie I, il existe un ertain nombre de tehniques pourréduire le bruit de spekles après un oronographe. Sur MIRI, auune tehnique embarquéen'est prévue en aval du système oronographique. Il est ependant possible d'utiliser desméthodes d'imagerie di�érentielle.

Fig. II.2.5 � Détetabilité sur MIRI. Les ourbes bleues représentent le seuil de détetabilitéà 3 σ. La ourbe du haut est le pro�l de la PSF, elle du milieu le pro�l oronographique etelle du bas le résidu après soustration. Les points représentent des planètes de di�érentestempératures (de 300 à 1500 K) à des séparations angulaires di�érentes de 1 à 10 UA.Le graphique de gauhe représente le résidu oronographique issu de la soustration del'image oronographique à 11.4 µm par elle à 10.65µm. Le graphique de droite représentele résidu après soustration de l'image oronographique de l'étoile-ible à elle de l'étoilede référene.Les seules données que nous réupérons sur MIRI sont des données photométriques àdes longueurs d'onde di�érentes. J'ai don étudié deux types de alibration : l'utilisationde deux longueurs d'onde et l'utilisation d'une étoile de référene. Ces deux tehniquespeuvent être utilisées indépendamment ou assoiées.Pour que l'utilisation de deux longueurs d'onde soit intéressante, il est néessaire d'êtredans un as où la planète est très ontrastée mais où l'étoile l'est peu. Il faut don se plaerdans une bande d'absorption de la planète pour un �ltre et à �té dans l'autre. La �gureII.2.1 nous montre que les deux �ltres oronographiques intéressants dans e as sont euxà 10.65 et 11.40 mirons respetivement, dans et à �té de la bande d'absorption de l'am-monia. J'ai don étudié le niveau de détetabilité en utilisant deux poses oronographiques



II.2.2. DÉTECTION D'EXOPLANÈTES PAR CORONOGRAPHIE 55d'une heure soustraites l'une à l'autre. Dans le as de MIRI, nous ne faisons pas d'imageriesimultanée (omme dans SPHERE par exemple) ; ependant, omme nous sommes dansl'espae, les défauts di�érentiels entre les deux images sont moindres (di�érene de poin-tage, di�érene de bruit de leture et photons). Le résultat est représenté sur la �gure II.2.5gauhe. Le gain est onséquent par rapport à la détetabilité sans soustration, gain quinous permet de déteter des exoplanètes, non visibles sans soustration : elle de 1500 K à1 UA, elles de 1000 et 1500 K à 2 UA et elles de plus de 300 K à 10 UA.La dernière tehnique, elle qui a été retenue, onsiste à soustraire à une image oro-nographique de l'étoile ible une autre image oronographique obtenue sur le même typed'étoile (même type spetral notamment). Là enore, les images sont faites séquentiel-lement. Le résultat est représenté sur la �gure II.2.5 droite. Le gain sur la ourbe dedétetabilité est évident. Un autre atout est que le ontraste des planètes est plus grand(il n'y a pas de soustration entre les �ux à deux longueurs d'onde ). On note que danse as, un ertain nombre de planètes sont détetables : en plus de elle détetables enutilisant la soustration à deux longueurs d'onde, on pourrait aussi déteter une planète de500 K à 5 UA. Cette alibration se fait en utilisant de préférene une étoile de référene dumême type spetral que l'étoile ible. Néanmoins à es longueurs d'onde, les spetres desétoiles ne possèdent que très peu de raies, à l'exeption des étoiles les plus froides (étoilesM tardives et étoiles L) et une étoile d'un autre type spetral peut être utilisée pour servird'étoile de référene.II.2.2 Appliation à la détetion d'exoplanètes par o-ronographieII.2.2.1 MéthodologieComme nous l'avons vu, sur des planètes de type Jupiter, notamment en moyen infra-rouge, le �ux détetable est pour majeure partie issue du �ux thermique de la planète. Jenéglige don, dans ette étude, le �ux ré�éhi par la planète. Les spetres des planètes sonteux dérits dans Allard et al. [2001℄. Pour onnaître les �ux émis par les planètes, il estnéessaire de onnaître leur température e�etive. Or Burrows et al. [1997℄ montre qu'elleest très fortement orrélée à son âge (�gure II.2.6) e qui traduit simplement la onstantede temps d'évauation de l'énergie de ontration gravitationnelle transformée en haleurdurant l'arétion.Les aratéristiques stellaires utilisées dans la simulation sont :� le type spetral, qui permet de déterminer le orps noir orrespondant,� la distane, qui, ave le type spetral, sert à aluler le �ux de l'étoile,� l'âge, qui permet de aluler la température du ompagnon.Je vais tout d'abord établir la liste des étoiles d'intérêt pour ette étude avant d'estimerleurs âges. La dernière étape onsistera à introduire les aratéristiques des étoiles et desplanètes dans la simulation a�n d'en étudier la détetabilité.
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Fig. II.2.6 � Lien entre la température d'une planète et son âge pour des planètes de 1, 5et 10 MJ (ourbe traée d'après les données présentes dans Burrows et al. [1997℄).II.2.2.2 Catalogue d'étoilesJ'ai limité notre étude aux étoiles naines de type F à L situées à moins de 20 p duSoleil.La majorité des soures ont été trouvées dans le atalogue Hipparos. Le hoix s'est faitsur la photométrie de l'étoile en V ainsi que sur la di�érene B-V. Cependant e ataloguen'est omplet �que� jusqu'à une magnitude V de 10.5 (e qui orrespond environ à unenaine de type K6 à 20 p). Pour ompléter les données, j'ai utilisé le atalogue 2MASS(notamment pour obtenir les données photométriques, les distanes n'étant pas fourniesdans e atalogue).Pour les types tardifs, j'ai utilisé les données de Cruz et al. [2003℄ qui regroupent lesnaines froides (de type M7 à L8) déouvertes à moins de 20 p (environ 250 étoiles).Les référenes des binaires ont pour la plupart été trouvées dans le atalogue CCDM[Dommanget et Nys, 2002℄. Ces binaires n'ont pas été retirées de l'éhantillon étudié (alorsque la présene de binaires peut limiter la détetion si elles sont très prohes l'une del'autre).



II.2.2. DÉTECTION D'EXOPLANÈTES PAR CORONOGRAPHIE 57II.2.2.3 Détermination des âgesII.2.2.3.1 Tables où l'âge est donnéDans VizieR (http://vizier.u-strasbg.fr/viz-bin/VizieR), il existe un ertainnombre de tables fournissant diretement l'âge de l'étoile. Cet âge est, en fontion desatalogues, alulé par di�érentes méthodes qui peuvent être omplémentaires. Cette om-plémentarité ainsi que les biais et les domaines de validité sont analysés dans Lahaumeet al. [1999℄.Les atalogues de Nordström et al. [2004℄; Marsakov et Shevelev [1995℄; Ibukiyama etArimoto [2002℄ alulent les âges des étoiles à partir des âges isohrones. L'âge est aluléde la façon suivante : les étoiles sont positionnées sur le diagramme HR, en utilisant leurtempérature e�etive, la magnitude V et leur métalliité. Néanmoins, e dernier élémentest une donnée di�ile à onnaître et sur laquelle il y a beauoup d'inertitudes. L'âge ainsique la masse des étoiles est alors alulé par interpolation entre les isohrones théoriques.Cette tehnique ne peut être utilisée que pour des étoiles ayant évolué su�samment dansla séquene prinipale ar les isohrones onvergent vers la séquene prinipale d'âge zéro(ZAMS : zero age main sequene). Les étoiles jeunes sont don exlues de ette étude ainsique les G et K qui restent longtemps sur la ZAMS et pour lesquelles la détermination del'âge serait très impréise.Feltzing et al. [2001℄ utilise le ode d'évolution de Hurley et al. [2000℄. Ce ode déterminel'âge de l'étoile à partir de sa métalliité, de sa masse, de sa température et de modèlesanalytiques.Dans le atalogue fait par Lambert et Reddy [2004℄, les étoiles sont replaées dans lediagramme HR puis leur âge est déterminé en utilisant le modèle fourni par Girardi et al.[2000℄.J'ai aussi utilisé la base de données de TPF où les âges (parfois, seulement les limitessupérieure ou inférieure) sont déterminés à partir de l'ativité hromosphérique des étoiles,à partir de la valeur de R′

HK qui représente le rapport de l'émission de la hromosphère àl'intérieur des raies H et K du alium II sur l'émission bolométrique totale de l'étoile ; sonalul est expliqué dans Noyes et al. [1984℄.II.2.2.3.2 Autres tehniques utiliséesCependant, il n'existe pas, à ma onnaissane, des atalogues d'âge pour toutes lesétoiles.De nombreux artiles [Henry et al., 1996; Roha-Pinto et Maiel, 1998; Gray et al.,2003; Wright et al., 2004℄ ont déterminé l'ativité hromosphérique des étoiles. La formulede Donahue, reprise dans Henry et al. [1996℄, permet alors de déterminer l'âge de l'étoile.Cette ativité hromosphérique dépend de la di�érene B-V et n'est alibrée que pour
0.44 < B − V < 0.9.Chabrier et al. [2000℄ présente un modèle d'atmosphère �non gris� dans lequel, à partirdes magnitudes en J et en K, il estime l'âge pour les naines M tardives et pour les étoilesL (pour des masses stellaires inférieures à 0.124 M⊙).



58 CHAPITRE II.2. DÉTECTION CORONOGRAPHIQUE D'EXOPLANÈTESUne autre tehnique pour déterminer l'âge d'une étoile est d'utiliser sa métalliité. L'âgeindiqué ne orrespond qu'à une limite supérieure et n'est valide que pour une métalliitéomprise entre -0.35 et 0.15. Cette donnée est présente dans Sa�e et al. [2005℄. Bon�lset al. [2005℄ la détermine pour les étoiles M à partir des magnitudes V et K. Les autresmétalliités ont été trouvés dans Cayrel de Strobel et al. [1997℄; Haywood [2001℄.II.2.2.4 RésultatsÀ partir des âges alulés, on peut alors, à l'aide des modèles de Burrows et al. [1997℄,estimer la température de la planète autour de l'étoile onsidérée (voir la �gure II.2.6).Ainsi, une planète de 10 MJ de 10 millions d'années a une température d'environ 1540 Kalors que ette température hute à 235 K pour une planète de 8.8 milliards d'années.Il est alors possible de aluler les rapports signal-à-bruit que l'on peut obtenir aveMIRI. On n'étudie que les planètes de type Jupiter :� de masse 1, 5 ou 10 MJ ;� situées à 1, 2, 5 ou 10 unités astronomiques de leur étoile.On onsidère que es planètes se sont formées en même temps que l'étoile à laquelleelles sont liées et don qu'elles ont le même âge.II.2.2.4.1 Éhantillon des étoiles prohesL'ensemble de l'éhantillon onsidéré omporte 1209 étoiles. La �gure II.2.7 présentele type spetral en fontion de la distane. La ouleur de haque étoile représente son âgeselon une éhelle logarithmique : plus la ouleur est prohe du noir, plus la planète esthaude et a par onséquent de hanes d'être détetable.Au-delà des étoiles de type M5, l'éhantillon est beauoup plus lairsemé : es étoilesont enore été peu détetées et aratérisées : par exemple, la base de données des étoilesL (http://ldwarf.ipa.alteh.edu/arhive/l_list_html.php) omporte 491 étoilesmais seules 50 sont à une distane onnue.L'âge a été estimé pour 896 étoiles. Les données les plus launaires portent sur lesétoiles les plus froides, pour lesquelles peu de modèles existent et pour lesquelles beauoupde données sont manquantes.II.2.2.4.2 Statistique de détetabilitéLes ourbes II.2.8, II.2.9, II.2.10 ont pour objetif de mettre en évidene l'in�uenedes di�érents paramètres de la simulation : distane de l'étoile par rapport à nous, typespetral de l'étoile, température de la planète, distane de la planète à l'étoile.Toutes es statistiques sont établies en supposant que toutes les étoiles onsidérées ontdes planètes de type Jupiter e qui est loin d'être le as (Greaves et al. [2007℄ prédit unefréquene de 1 % pour les planètes de type Jupiter haud et de 8 % pour les planètes detype Jupiter froid.).



II.2.2. DÉTECTION D'EXOPLANÈTES PAR CORONOGRAPHIE 59II.2.2.4.2.1 Statistiques généralesLa probabilité de détetion d'une planète de 10 MJ autour des étoiles de notre éhan-tillon est de 15.3 %. Cependant, ette probabilité varie fortement en fontion du typespetral de l'étoile. Pour les étoiles les plus haudes (les types F et G), ette probabilitén'est plus que de 3.5 % alors qu'elle atteint plus de 22 % pour les étoiles plus froides pourlesquelles le ontraste étoile-planète est beauoup plus favorable (Par exemple, à 10 µm, ily a 2.5 magnitudes d'éart entre une étoile de type G2V et une étoile de type M2V).
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Planètes Type spetral F0 F1 F2 F3 F4 F5 F6 F7 F8 F9 TotalNombre d'étoiles 3 1 3 1 1 14 9 10 10 11 631 MJ 05 MJ 010 MJ

1 UA 0 0 0 0 0 0 0 0 0 0 05 UA 0 0 0 0 0 0 0 0 0 0 010 UA 0 0 0 0 0 1 0 0 0 0 1Tab. II.2.2 � Nombre d'étoiles de type F de notre éhantillon et nombre de planètesdétetables autour de es étoiles en fontion de leur masse et de leur distane angulaire.
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Planètes Type spetral G0 G1 G2 G3 G4 G5 G6 G7 G8 G9 TotalNombre d'étoiles 27 11 9 8 4 24 4 2 21 2 1121 MJ

1 UA 0 0 0 0 0 0 0 0 0 0 05 UA 0 0 0 0 0 0 0 0 0 0 010 UA 0 0 0 0 0 0 0 0 0 1 15 MJ

1 UA 0 0 0 0 0 0 0 0 0 0 05 UA 0 0 0 0 0 0 0 0 0 1 110 UA 0 0 0 0 0 0 0 0 0 1 110 MJ

1 UA 0 0 0 0 0 0 0 0 0 0 15 UA 0 0 0 0 0 0 0 0 1 1 210 UA 1 0 1 0 0 1 0 0 1 1 5Tab. II.2.3 � Nombre d'étoiles de type G de notre éhantillon et nombre de planètesdétetables autour de es étoiles en fontion de leur masse et de leur distane angulaire.Les tableaux II.2.2 à II.2.5 font la liste des planètes détetables autour des étoiles enfontion de leur type spetral mais aussi de la masse de la planète et de sa distane àl'étoile.On y voit plus quantitativement les résultats que j'ai donnés préédemment, à savoir que
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Planètes Type spetral K0 K1 K2 K3 K4 K5 K6 K7 K8 K9 TotalNombre d'étoiles 30 20 38 31 24 79 0 45 1 0 2681 MJ

1 UA 0 0 0 0 0 0 0 0 0 0 05 UA 0 0 0 0 0 0 0 0 0 0 010 UA 0 0 0 0 1 0 0 0 0 0 15 MJ

1 UA 0 0 0 0 0 0 0 0 0 0 05 UA 2 1 0 0 1 0 0 0 0 0 410 UA 2 3 1 0 2 1 0 0 0 0 910 MJ

1 UA 0 0 0 0 0 0 0 0 0 0 05 UA 2 3 0 0 2 1 0 0 0 0 810 UA 5 3 5 3 4 11 0 2 0 0 33Tab. II.2.4 � Nombre d'étoiles de type K de notre éhantillon et nombre de planètesdétetables autour de es étoiles en fontion de leur masse et de leur distane angulaire.les planètes sont d'autant plus failement détetables que les étoiles sont peu lumineuses.Étudions ette répartion en fontion de la distane de l'étoile.II.2.2.4.2.2 Détetabilité et distane de l'étoileLa répartition des planètes en fontion de la distane de l'étoile et de son type spetral(�gure II.2.8) est à omparer ave la statistique globale des étoiles (�gure II.2.7). De nou-veau, le niveau de détetion des planètes autour des étoiles de types F et G est très faibleet seules 6.5 % des planètes à 5 UA de leur étoile peuvent être détetées.À 1 UA, la détetabilité d'exoplanètes de type Jupiter par MIRI est marginale à l'ex-eption notable des planètes autour d'étoiles de type L. Dans e as, 47 % des planètesde 10 MJ à 1 UA sont détetables et 19 % des planètes de 5 MJ . Cei a deux explia-tions. Comme je l'ai déjà mentionné, es étoiles ne sont que faiblement lumineuses don leontraste ave leur planète est plus faible. De plus, on remarque sur la �gure II.2.7 que lamoitié de es étoiles ont moins d'un milliard d'années ; 'est don autour de es étoiles queles planètes sont le plus failement détetables.II.2.2.4.2.3 Détetabilité en fontion du type spetralLa �gure II.2.9 représente les apaités de détetion en fontion du type spetral del'étoile. Y sont superposés les pourentages de détetabilités des planètes de 10 MJ , 5 MJet 1 MJ ; ette superposition sous-entend que si l'on est apable de déteter une planètede petite masse, les planètes d'une masse supérieure le seront aussi (ar elles sont, d'aprèsles modèles présentés dans II.2.6, plus haudes).Autour d'une étoile de type K0, 16 % des planètes de 10 MJ , 6.7 % des planètes de5 MJ sont détetables à 10 UA. En outre, plus le type est tardif, plus les planètes de petitemasse sont détetables.
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Planètes Type spetral M0 M1 M2 M3 M4 M5 M6 M7 M8 M9 TotalNombre d'étoiles 70 75 95 105 46 2 3 0 2 1 3991 MJ

1 UA 0 0 0 0 0 0 0 0 0 0 05 UA 0 0 0 1 0 0 0 0 0 0 010 UA 0 0 1 3 1 0 0 0 0 0 55 MJ

1 UA 0 0 0 0 1 0 0 0 0 0 15 UA 0 0 0 4 2 0 0 0 1 1 810 UA 1 0 1 6 3 0 0 0 1 1 1310 MJ

1 UA 0 0 0 0 1 0 0 0 0 1 25 UA 2 0 0 6 6 1 1 0 1 1 1810 UA 5 3 8 22 23 1 2 0 2 1 67Tab. II.2.5 � Nombre d'étoiles de type M de notre éhantillon et nombre de planètesdétetables autour de es étoiles en fontion de leur masse et de leur distane angulaire.Ces ourbes sont à rapproher des tableaux II.2.2 à II.2.6. Le pourentage qui apparaîtsur le graphique n'est représentatif que dans le as où le nombre d'étoiles d'un type donnéest su�sant (e qui n'est par exemple pas le as des étoiles de type G9 ou M9).Pour résumer, 1.59 % des planètes de 10MJ à 10 UA sont détetables autour des étoilesde type F, 4.4 % autour des G, 12.3 % autour des K, 16.8 % autour des M et 58.5 % autourdes L.II.2.2.4.2.4 Détetabilité en fontion de la températureEn�n, je me suis intéressée à la détetabilité des planètes de 10 et 1 MJ en fontionde leur température (�gure II.2.10). On y voit nettement l'augmentation du niveau dedétetabilité ave la température. La température étant diretement liée à l'âge de l'étoileh�te (plus une planète est jeune plus elle est haude), ette tendane est ohérente ave lesrésultats obtenus sur la �gure II.2.8, à savoir que les étoiles les plus jeunes ont des planètesplus failement détetables.Cependant, ertaines irrégularités sont présentes ar les âges, don les températures,ne sont pas équitablement répartis entre 0 et 15 milliards d'années ; ainsi, par exemple,seules 2 planètes de 10 MJ de notre éhantillon ont une température omprise entre 700et 800 K. De même, la plupart des planètes de 1 MJ ont une température omprise entre100 et 200 K (89 %), température pour laquelle seule 1 planète est détetable (e qui nereprésente que 0.1 % et qui n'apparaît don pas sur le diagramme). Ces ourbes montrentégalement que la plupart des planètes ont une température trop faible pour être détetées.II.2.2.5 ConlusionEn utilisant une simulation omplète de MIRI, j'ai estimé ses apaités de détetion desexoplanètes géantes autour des étoiles prohes. Pour e faire, j'ai tout d'abord utilisé des
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Planètes Type spetral L0 L1 L2 L3 L4 L5 L6 L7 L8 L9 TotalNombre d'étoiles 0 9 5 9 5 11 7 3 4 0 531 MJ

1 UA 0 0 0 0 0 0 0 0 0 0 05 UA 0 1 0 1 0 0 0 0 0 0 210 UA 0 4 1 2 0 0 0 0 0 0 75 MJ

1 UA 0 6 2 2 0 0 0 0 0 0 105 UA 0 9 5 8 1 2 0 0 0 0 2510 UA 0 9 5 8 1 2 0 0 1 0 2610 MJ

1 UA 0 9 5 8 1 2 0 0 0 0 255 UA 0 9 5 8 3 4 0 0 1 0 3010 UA 0 9 5 8 3 5 0 0 1 0 31Tab. II.2.6 � Nombre d'étoiles de type L de notre éhantillon et nombre de planètesdétetables autour de es étoiles en fontion de leur masse et de leur distane angulaire.odes omplets de simulation de MIRI, en prenant en ompte les limitations de e système,à savoir elles dues aux aberrations et aux instabilités du système, ainsi que la forme de lapupille d'entrée du JWST. Ces aratéristiques, notamment l'obstrution entrale, limitentla réjetion sur le maximum de MIRI à 458, sans prendre en ompte le déalage de la pupilleet à 316 si e déalage est de 2.5 %.J'ai ensuite reherhé l'ensemble des étoiles situées à moins de 20 p de nous ainsi queleurs âges et leurs aratéristiques. Outre l'apport pour MIRI, e travail m'a aussi permisde partiiper à la mise à jour de la base de données des exoplanètes http://exoplanet.eude Jean Shneider.J'ai ainsi montré que, si elles existaient, des planètes de 10 MJ à 10 UA étaient dé-tetables autour de 15.3 % des étoiles. Ce hi�re s'e�ondre à 1.5 % pour des planètes de
1 MJ .Cette étude statistique permettra la séletion des soures du programme sienti�quede MIRI en fontion des ritères que je viens de présenter. Ainsi, il faudra favoriser lareherhe de planètes autour des étoiles de type tardif et jeunes que j'ai identi�ées.Une autre tehnique, qui pourra s'avérer omplémentaire, est la méthode des transitsque je vais étudier maintenant.
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Fig. II.2.7 � Répartition des étoiles onsidérées en fontion de leur type spetral. Cetéhantillon omporte toutes les étoiles naines situées à moins de 20 p qui ont un typespetral ompris entre les F et les L. Les planètes détetables ave MIRI sont les plusjeunes (don les plus sombres sur les shémas) et/ou elles en orbite autour des étoiles lesmoins lumineuses.
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(a) Planètes à 10 UA de leur étoile (b) Planètes à 5 UA de leur étoile () Planètes à 1 UA de leur étoileFig. II.2.8 � Planètes de 10 MJ détetables en fontion du type spetral et de la distanede l'étoile. L'éhelle de ouleur est la même que sur la �gure II.2.7 et représente l'âge del'étoile (les plus fonées étant les plus jeunes).

(a) Planètes à 10 UA de leur étoile (b) Planètes à 5 UA de leur étoile () Planètes à 1 UA de leur étoileFig. II.2.9 � Pourentage de planètes détetables en fontion du type spetral de l'étoilepour des planètes de 1, 5 ou 10 MJ à 1, 5 et 10 UA.
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(a) Détetabilité des planètes de 10 MJ (b) Détetabilité des planètes de 1 MJFig. II.2.10 � Détetabilité en fontion de la température de la planète. Cette températureest diretement liée à l'âge de l'étoile et à la masse de la planète. Au-dessus du graphiqueest indiqué le nombre de planètes d'une température donnée.
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Chapitre II.3Déteter des transits ave le JWST
II.3.1 IntrodutionDans la problématique de la détetion d'exoplanètes ave MIRI, j'ai montré qu'autourd'étoiles prohes (voir �gure II.2.5) la limite de détetabilité s'établissait, dans des asfavorables, au niveau de planètes de type Jupiter haud don jeunes. Il sera don vraisem-blablement quasi-impossible d'espérer déteter des planètes de masses inférieures (de typeSaturne par exemple). Une solution pour pouvoir néanmoins étudier e type de planètesest d'utiliser la méthode des transits. Dans le as d'instruments dédiés tels CoRoT [Bordéet al., 2003℄ qui a déjà déteté une première planète ou Kepler [Basri et al., 2005℄ qui seralané �n 2008, l'intérêt est double d'étudier les transits : e type de détetion permet ladétetion sur un grand hamp et don d'étudier simultanément de nombreux objets maiselle permet aussi l'étude d'étoiles plus distantes que l'imagerie ou la méthode des vitessesradiales. Au ontraire, les télesopes destinés à la haute résolution angulaire, omme Spit-zer ou omme MIRI sur le JWST, ont des hamps de vue trop étroits pour réaliser un�survey� mais ils peuvent être intéressants pour aratériser la planète ar ils permettentde réaliser des spetres planétaires pour des objets déjà onnus omme ela a été fait surSpitzer (HD 189733b a été détetée par vitesse radiale [Bouhy et al., 2005℄ et étudiéeave Spitzer [Grillmair et al., 2007℄.) De l'eau a ainsi été détetée dans l'atmosphère d'uneplanète de type Jupiter [Tinetti et al., 2007℄ ; dans e as, la profondeur du transit étaitde 2.5 %.Ce travail s'est fait en ollaboration ave Giovanna Tinetti et son étudiant, AlbertoCornia, qui ont simulé les spetres planétaires et qui ont fourni les spetres stellaires.La �gure II.3.1 présente le prinipe général de la mesure d'un transit. Dans un aslassique, le transit est observé sur plusieurs périodes ave des points pendant et hors dutransit mais aussi pendant la baisse de luminosité (entre 1 et 2 et entre 3 et 4). Dansmon étude, je ne me suis intéressée qu'aux as extrêmes de la mesure du �ux stellaire seul(d'intensité F ) et de la mesure du �ux pendant le transit planétaire (le �ux mesuré vautalors F − ∆F ) en onsidérant les temps de pose umulés pendant plusieurs transits.67
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Fig. II.3.1 � Prinipe du transit d'une planète ayant une orbite irulaire. Les points 1, 2,3 et 4 représentent respetivement les premier, seond, troisième et quatrième ontats.
F est le �ux de l'étoile seule, ∆F représente la profondeur du transit.
II.3.2 Les iblesLes spetres que j'ai utilisés sont représentés sur la �gure II.3.2. Ils orrespondent à desétoiles de types F2V (spetre de HD 128167), G2V (le spetre est elui du Soleil) et K2V(spetre d'ε-Eridani). Je me plaerai dans un as où es étoiles sont situées à 10 p, 20 pet 30 p.La planète simulée est une Terre primitive. L'atmosphère de ette planète, selon Tianet al. [2005℄, serait beauoup plus rihe en H2 que elle de la n�tre. Ainsi, le modèle simuleune atmosphère omposée de 30 % de H2, de 69 % de N2 et de 1 % d'un mélange de CO2,
H20, N20, CH4 et CO.
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Fig. II.3.2 � Spetres des étoiles utilisées dans les simulations.II.3.3 La simulationAux longueurs d'onde onsidérées, le spetre stellaire est prohe du orps noir. Lespetre planétaire est don beauoup mieux résolu. J'ai don, dans la bande spetraleonsidérée, interpolé les données manquantes pour l'étoile, a�n de onserver la résolution lameilleure. Je alule une image MIRI monohromatique pour haune des longueurs d'ondeonsidérées à l'intérieur de la bande passante. L'image �nale est obtenue en sommant esimages. A�n d'obtenir une information spetrale la plus omplète possible, j'étudie aussila possibilité de me servir des �ltres oronographiques, beauoup plus étroits que les �ltresd'imagerie. Dans e as, il est néessaire de prendre en ompte le diaphragme de Lyot dansles simulations ar il est situé au niveau des �ltres oronographiques.Nous obtenons à ette étape les images polyhromatiques représentées sur la �gureII.3.3 dans les as distints d'une PSF du JWST et d'une PSF réalisée ave le diaphragmede Lyot. Il est à remarquer que l'image de droite n'est pas un pro�l oronographique arje n'utilise pas le masque oronographique.
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Fig. II.3.3 � Pro�ls et images de deux PSFs utilisées dans la détetion de transit : à gauhe,pPro�l normalisé et image d'une PSF de MIRI (à 11.3 µm), à droite, pro�l normalisé etimage d'une PSF de MIRI réalisée ave le diaphragme de Lyot (à 15.5 µm).J'ajoute alors les prinipaux bruits présents dans MIRI : le bruit de photons, le bruitde leture et le bruit du fond. J'obtiens alors une image bruitée représentative de e quisera obtenu sur MIRI. Je n'ai pas pris en ompte le jitter qui ne devrait pas être limitantdans ette étude photométrique.À partir de ette image bruitée, je vais faire les traitements néessaires pour extraire lesdonnées photométriques. Je soustrais don le fond, que je alule simplement en prenantla moyenne des pixels situés sur les bords de l'image. Pour aluler le �ux dans un �ltredonné, j'intègre l'énergie sur la partie entrale de la PSF, la moins bruitée, à savoir sur undisque de 2 λ/D.Les temps de pose ont été alulés pour atteindre 80 % de la dynamique du déteteur.J'ai aussi réalisé le même travail en utilisant les �ltres de NIRCam (uniquement euxau-delà de 2 µm, n'ayant pas les données planétaires en deçà de ette valeur).II.3.4 RésultatsLes spetres ouverts par les deux instruments ainsi que les �ltres qui ont servi sontreprésentés sur la �gure II.3.4.Les raies les plus intéressantes sont elle du CO2 entrée à 15.5 µm et elle du COentrée à 4.4 µm.Je vais maintenant présenter les résultats obtenus pour haun des types stellaires
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Fig. II.3.4 � Spetres d'absorption de la planète entre 3 et 5 mirons puis entre 10 et 30mirons utilisés dans les simulations. Les retangles de ouleur orrespondent aux �ltresde NIRCam-LW (�gure de gauhe) et à eux de MIRI (�gure de droite) utilisables pour lamesure des transits.traités et pour les di�érentes distanes.II.3.4.1 Les étoiles de type F2VLe tableau II.3.1 montre les di�érents �ltres qui peuvent être utilisés sans saturationpour une étoile de type F2V pour di�érentes distanes. On remarque que seule une partiedes �ltres existant dans MIRI et NIRCam peut être utilisée ar les temps de pose maximauxpour ne pas saturer les déteteurs sont trop ourts. Ce problème limite les apaités dearatérisation des transits sur le JWST pour des étoiles brillantes.Les résultats sont représentés sur la �gure II.3.5 pour une étoile de type F2V située à10, 20 puis 30 p ; les �ltres imageurs 8 et 9 de MIRI sont peu utilisables ar à es longueursd'onde, le �ux est dominé par le fond thermique.Dans le as d'une étoile de type F2V à 10 p il est possible de déteter le pi d'absorptiondu dioxyde de arbone à 15 µm mais pas de le aratériser omplètement, les �ltres autourde 11 µm n'étant pas aessibles. Pour une F2V à 20 ou 30 p, e pi est détetable grâeaux �ltres entrés sur le pi et eux situés de part et d'autre. En outre, les �ltres de NIRCamentrés à 4.7 µm et 5 µm permettent de aratériser la profondeur de l'absorption du COpour une étoile à 30 p.



72 CHAPITRE II.3. DÉTECTER DES TRANSITS AVEC LE JWSTType de �ltre Bande passante (en µm) À 10 p À 20 p À 30 pMIRI IM_4 [10.95,11.65℄ X XMIRI IM_5 [11.6,14℄ XMIRI IM_6 [13.5,16.5℄ XMIRI IM_7 [16.5,19.5℄ X X XMIRI IM_8 [18.5,23.5℄ X X XMIRI IM_9 [23.5,27.5℄ X X XMIRI CO_1 [10.385,10.915℄ X XMIRI CO_2 [11.115,11.685℄ X XMIRI CO_3 [15.11,15.89℄ X X XNIRCam F430M [4.2,4.4℄ XNIRCam F460M [4.5,4.7℄ XTab. II.3.1 � Filtres utilisables pour une étoile de type F2V. La olonne de gauhe donnele nom des �ltres, elle d'à �té la bande passante. Les trois dernières olonnes font la listedes �ltres utilisables en fontion de la distane de l'étoile onsidérée, de 10 à 30 p.

Fig. II.3.5 � Cas d'une étoile de type F2V. Spetres d'absorption de la planète entre 3 et30 mirons utilisés dans les simulations et détetabilité sur MIRI et NIRCam. Les barresd'erreur horizontales orrespondent à la largeur spetrale des �ltres étudiés, les barresd'erreur vertiales à l'éart-type entre les mesures. La �gure de gauhe représente le asd'une étoile à 10 p en 10 h de pose, elle du entre une étoile à 20 p en 10 h de pose etelle de droite le as d'une étoile à 30 p en 20 h de pose pour les données MIRI et en 4 hpour les données NIRCam.II.3.4.2 Les étoiles de type G2VDe même que pour une étoile de type F2V, j'ai représenté dans le tableau II.3.2 les�ltres utilisables pour étudier les transits pour une étoile de type G2V.Les résultats obtenus pour une étoile G2V à 10, 20 et 30 p sont représentés sur la



II.3.4. RÉSULTATS 73Type de �ltre Bande passante (en µm) À 10 p À 20 p À 30 pMIRI IM_4 [10.95,11.65℄ X XMIRI IM_5 [11.6,14℄ XMIRI IM_6 [13.5,16.5℄ XMIRI IM_7 [16.5,19.5℄ X X XMIRI IM_8 [18.5,23.5℄ X X XMIRI IM_9 [23.5,27.5℄ X X XMIRI CO_1 [10.385,10.915℄ X XMIRI CO_2 [11.115,11.685℄ X XMIRI CO_3 [15.11,15.89℄ X X XNIRCam F430M [4.2,4.4℄ XNIRCam F460M [4.5,4.7℄ XNIRCam F480M [4.6,5℄ XTab. II.3.2 � Filtres utilisables pour une étoile de type G2V. La olonne de gauhe donnele nom des �ltres, elle d'à �té la bande passante. Les trois dernières olonnes font la listedes �ltres utilisables en fontion de la distane de l'étoile onsidérée, de 10 à 30 p.�gure II.3.6.

Fig. II.3.6 � Cas d'une étoile de type G2V. Spetres d'absorption de la planète entre 3 et30 mirons utilisés dans les simulations et détetabilité sur MIRI et NIRCam. Les barresd'erreur horizontales orrespondent à la largeur spetrale des �ltres étudiés, les barresd'erreur vertiales à l'éart-type entre les mesures. La �gure de gauhe représente le asd'une étoile à 10 p en 20 h de pose, elle du entre une étoile à 20 p en 30 h de pose etelle de droite le as d'une étoile à 30 p en 20 h de pose pour les données MIRI et en 5 hpour les données NIRCam.L'étoile étant plus faible, il est possible d'utiliser un �ltre de plus que pour une F2V ;en ontrepartie, aux grandes longueurs d'onde, le �ux de l'étoile devient trop faible par



74 CHAPITRE II.3. DÉTECTER DES TRANSITS AVEC LE JWSTrapport au niveau du fond thermique et l'on est dominé par e fond qui, pour des étoilesà plus de 20 p, empêhe d'obtenir une photométrie orrete, même pour le �ltre entré à18 mirons. En outre, les temps de pose requis sur MIRI deviennent très importants : il faut20 heures par �ltre pour pouvoir aratériser la profondeur de l'absorption du CO2 alorsqu'à 30 p, il su�t de 5 h pour obtenir une mesure de la profondeur de la raie d'absorptiondu CO.II.3.4.3 Les étoiles de type K2VLe même travail est réalisé pour un étoile de type K2V : les �ltres utilisés sont eux dutableau II.3.3. Les résultats sont présentés sur la �gure II.3.7.Type de �ltre Bande passante (en µm) À 10 p À 20 p À 30 pMIRI IM_4 [10.95,11.65℄ X XMIRI IM_5 [11.6,14℄ XMIRI IM_6 [13.5,16.5℄ XMIRI IM_7 [16.5,19.5℄ X X XMIRI IM_8 [18.5,23.5℄ X X XMIRI IM_9 [23.5,27.5℄ X X XMIRI CO_1 [10.385,10.915℄ X XMIRI CO_2 [11.115,11.685℄ X XMIRI CO_3 [15.11,15.89℄ X X XNIRCam F335M [3.1825,3.5175℄ XNIRCam F360M [3.42,3.78℄ XNIRCam F410M [3.895,4.305℄ XNIRCam F430M [4.2,4.4℄ X XNIRCam F460M [4.5,4.7℄ X XNIRCam F480M [4.6,5℄ X XTab. II.3.3 � Filtres utilisables pour une étoile de type K2V. La olonne de gauhe donnele nom des �ltres, elle d'à �té la bande passante. Les trois dernières olonnes font la listedes �ltres utilisables en fontion de la distane de l'étoile onsidérée, de 10 à 30 p.À 10 p seuls deux �ltres sont utilisables : le �ltre imageur de MIRI autour de 18 mironset le �ltre oronographique à 15.5 mirons ; pour des étoiles plus éloignées, les �ltres lesplus intéressants sont eux de NIRCam qui permettent d'obtenir un spetre d'absorptionassez détaillé entre 3 et 5 mirons.II.3.5 ConlusionJ'ai, dans ette partie, étudié les apaités de MIRI et de NIRCam à déteter destransits onnus pour aratériser spetralement la planète. Je me suis intéressée plus par-
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Fig. II.3.7 � Cas d'une étoile de �ltre K2V. Spetres d'absorption de la planète entre 3 et30 mirons utilisés dans les simulations et détetabilité sur MIRI et NIRCam. Les barresd'erreur horizontales orrespondent à la largeur spetrale des �ltres étudiés, les barresd'erreur vertiales à l'éart-type entre les mesures. La �gure de gauhe représente le asd'une étoile à 10 p en 20 h de pose, elle du entre une étoile à 20 p en 30 h de posepour MIRI et 2 h pour NIRCam et elle de droite le as d'une étoile à 30 p en 30 h depose pour les données MIRI et en 10 h pour les données NIRCam.tiulièrement à la détetion de planètes de type Terre primordiale par transit. De tellesplanètes sont aratérisées entre autre par des raies de CO2 et de CO profondes et larges.L'instrument MIRI ne permettra de déteter la largeur et la profondeur de la raie de
CO2 que pour des étoiles relativement brillantes ; pour des étoiles plus faibles, le �ux estdominé par le rayonnement du fond thermique. Dans e as, seul le niveau du orps noirsera aessible (autour de 11 µm). Les temps de pose umulés sont, même dans les asfavorables, supérieurs à 10 h par �ltre. Ce temps de pose doit être réalisé pendant et horsdu transit, soit 20 h au minimum.Je n'ai étudié NIRCam qu'au-delà de 2 µm (en deçà, je n'avais pas le spetre d'absorp-tion planétaire). À es longueurs d'onde, le déteteur est saturé pour des étoiles de typeK2V à 10 p et NIRCam ne peut être utilisé en l'état. Pour des étoiles de type spetralplus tardif à la même distane ou des étoiles du même type plus éloignées, il sera possiblede aratériser l'absorption du CO. Les temps de pose sont, pour NIRCam, inférieurs à10 h par �ltre, dans le as le plus défavorable traité, 'est-à-dire une K2V à 30 p (l'étoilela moins lumineuse de notre éhantillon). Il n'est que de 2 h pour une étoile de type K2Và 20 p.Une solution pour permettre d'utiliser l'ensemble des �ltres de MIRI sans saturer ledéteteur onsisterait à utiliser le masque oronographique de Lyot a�n d'atténuer le �uxde l'étoile ; dans e as, l'atténuation serait d'environ 200. Un �ltre intéressant qui seraitalors possible d'utiliser est le �ltre de MIRI à 7.7 µm qui permettrait de aratériserl'absorption du CH4. De même, il serait possible d'étudier l'intérêt de l'utilisation du



76 CHAPITRE II.3. DÉTECTER DES TRANSITS AVEC LE JWSTmasque oronographique sur NIRCam (le oronographe est du type �band-limited�) a�n depouvoir utiliser tous les �ltres, même sur les étoiles les plus brillantes.



Chapitre II.4Centrage de la PSF sur un 4QPMLa détetion d'exoplanètes sur MIRI se déompose en deux étapes : réaliser l'imageoronographique puis soustraire à ette image une image de référene. A�n que ette sous-tration soit la meilleure possible, il est néessaire que les images oronographiques desétoiles soient les plus ressemblantes possibles, 'est-à-dire qu'il faut des spekles les plusressemblants possibles. Cette ressemblane est d'autant meilleure que le système optiqueest stable. Le entrage sur le masque oronographique est aussi primordial. Il existe deuxaspets liés mais néanmoins distints à résoudre pour traiter e problème :� d'une part la détermination préise du entre de l'image oronographique, 'est-à-direle hoix de l'algorithme de entrage ;� l'autre aspet à déterminer est la proédure de entrage, 'est-à-dire quels vont êtreles mouvements du JWST et les réglages de MIRI.Il existe de très nombreux algorithmes de entrage plus ou moins omplexes (Mi-ghell [1999℄, Mighell [2005℄, Yano et al. [2006℄, Sato et Yoshizawa [1995℄, Stone [1989℄par exemple), utilisés notamment pour l'estimation du entre de gravité du spot en op-tique adaptative. Je suis dans un as sensiblement di�érent puisque je herhe à entrerune image oronographique don déformée par le oronographe.Je vais tout d'abord étudier les performanes néessaires dans le as de MIRI (B.II.4.1)puis les algorithmes étudiés (B.II.4.2). J'étudierai en�n les performanes attendues surMIRI (B.II.4.3) ainsi que les proédures de entrage les plus adaptées (B.II.4.4).II.4.1 ProblématiqueCette partie est dédiée à l'étude des performanes requises pour la détetion d'exopla-nètes de type Jupiter. Je vais don m'intéresser aux dégradations de performanes engen-drées par des défauts de pointage. Il en existe de deux types : défauts de pointage entre leentre du oronographe et l'étoile ible et défauts de pointage entre l'étoile ible et l'étoilede référene.La �gure II.4.1 présente les performanes de MIRI dans es deux as ave le orono-graphe entré à 11.4 µm. La �gure de gauhe représente l'in�uene de la distane entre les77
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Fig. II.4.1 � Simulation numérique d'une étoile de type M2V située à 10 p après sous-tration d'une étoile de référene. Les déentrages et les déalages se font sur la diagonale.La �gure de gauhe représente les niveaux de détetabilité de MIRI pour des distanesangulaires entre l'étoile ible et l'étoile de référene omprises entre 0 et 15 mas (de bas enhaut) pour une distane angulaire de 5 mas entre l'étoile ible et le entre du oronographe.La �gure de droite représente les niveaux de détetabilité de MIRI pour des distanes an-gulaires entre le entre du oronographe et l'étoile ible omprises entre 0 et 25 mas (de basen haut) pour une distane angulaire de 5 mas entre l'étoile ible et l'étoile de référene.positions e�etives de l'étoile ible et de l'étoile de référene sur le déteteur après poin-tage ; on voit que la dégradation des performanes devient importante lorsque la distanesur le déteteur entre les deux étoiles augmente. Pour que ette dégradation soit limitée,la distane entre les deux étoiles doit être inférieure à 5 mas par axe.La �gure de droite représente quant à elle l'impat de l'éart entre la position e�etivede l'étoile ible et le entre du oronographe, la distane entre l'étoile ible et l'étoile deréférene étant �xée à 5 mas par axe. On remarque que la dégradation des performanes estmoindre ; on pourra don relâher les ontraintes : l'éart entre le entre du oronographeet l'étoile ible devra don être limité à 10 mas par axe.Or, dans MIRI, l'erreur de pointage est, dans le meilleur des as, 'est-à-dire pourdes mouvements de faibles amplitudes (ompris entre 0 et 0.5�), de 5 mas RMS par axe.Cette erreur est due aux erreurs dans le déplaement du FGS (�Fine guidane Sensor�), àla distortion de son hamp, aux déalages entre MIRI et le télesope et le désalignementde FGS par rapport aux instruments. A�n que l'erreur engendrée par les algorithmes neontribue pas de façon signi�ative au budget d'erreur global, je souhaite la limiter à 2 mas(soit 1/55eme de pixel) par axe en réalisant des poses su�samment longues. Dans MIRI, le



II.4.2. ÉTUDE DES LIMITATIONS DUES AUX ALGORITHMES 79pixel a une taille de 110 mas.II.4.2 Étude des limitations dues aux algorithmesII.4.2.1 Hypothèses de simulationLe entrage préis n'est pas possible ave le système oronographique omplet. En e�et,dans e as, la réjetion du oronographe est trop grande don le temps de pose serait tropimportant pour faire un entrage orret. En outre, la PSF est trop déformée et ettedéformation est trop sensible au positionnement. L'utilisation de la dénomination �PSF�est ii galvaudée : e n'est pas réellement une PSF ar elle est réalisée ave le masqueoronographique. Mais, omme l'image est obtenue sans diaphragme de Lyot et ave un�ltre très absorbant et très large bande dé�ni par la suite, l'atténuation du oronographeest très faible et l'image ressemble plus à elle d'une PSF (omme on peut le voir sur la�gure II.4.4 gauhe). L'éhantillonnage hoisi est elui de MIRI (les pixels mesurent 0.11�)a�n que les préisions obtenues re�ètent la réalité.Le dernier point est que le temps de pose est trop sensible à la position à ause del'atténuation du oronographe. La solution onsiste à utiliser une densité neutre, 'est-à-dire un �ltre très large pour rendre l'e�et du oronographe négligeable (selon la formuleII.2.3). Pierre Baudoz a spéi�é sa transmission de la façon suivante.Elle doit permettre le entrage à la fois d'étoiles très lumineuses (notamment Véga)mais aussi d'étoiles plus faibles, les plus intéressantes de notre éhantillon.Pour hoisir e �ltre, plusieurs paramètres ont été pris en ompte :� l'e�aité quantique et la dynamique du déteteur (représentée sur la �gure II.4.2gauhe),� la transmission des optiques (66 %),� les erreurs de phase de la pupille d'entrée (dérites dans II.2.1),� les traitements antire�ets et la transmission du germanium (représentés sur la �gureII.4.2 droite).A�n de simuler l'image polyhromatique, je simule ent images monohromatiques(générées en utilisant le masque oronographique et en prenant en ompte sa variationd'extintion en fontion de la longueur d'onde ainsi que la densité neutre) aux di�érenteslongueurs d'onde omprises dans la bande passante de la densité neutre et je les additionne.La densité neutre est un �ltre passe-haut (aux grandes longueurs d'onde la oupure estelle du germanium) ave la transmission suivante :� 10−6 jusqu'à 8 mirons� 2.10−3 au-delà.De façon plus préise, les toléranes sur ette densité neutre sont représentées sur la�gure II.4.3.J'ai aussi fait l'hypothèse que le oronographe est entré au milieu d'un pixel, sestransitions étant parallèles aux �tés des pixels. L'image polyhromatique est représentéesur la �gure II.4.4 gauhe, son spetre, réalisé en prenant en ompte toutes les transmissions
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Fig. II.4.2 � Paramètres ayant été pris en ompte dans la spéi�ation de la densité neutre.L'image de gauhe représente l'e�aité quantique du déteteur alors que elle de droitereprésente la transmission des antire�ets hoisis pour les oronographes de MIRI superposéeà elle du germanium.préédemment itées, est représenté sur la �gure II.4.4 droite.II.4.2.2 Les algorithmes de entrage étudiésJ'ai, dans ette étude, onsidéré quatre algorithmes.Le premier est l'ajustement gaussien. Pour e faire, j'utilise la fontion d'IDL �gauss2d�t�.Cet ajustement repose sur une minimisation aux moindres arrés. Un de ses grands avan-tages est que 'est un algorithme non biaisé. Je l'ai testé en déplaçant une PSF de façonsubpixélique d'une valeur onnue. Ce déplaement se fait en introduisant une pente dansun plan pupille ; la transformée de Fourier de ette pente est un déplaement de la PSFdans le plan image. La valeur donnée par l'algorithme était identique à la valeur spéi-�ée. Cependant, les algorithmes développés devront pouvoir être utilisés dans le logiiel devol du JWST. L'ajustement gaussien semble trop omplexe pour y être implémenté. Cetalgorithme me servira don de référene.Le seond algorithme étudié est le entre de gravité (ou baryentre ou moment d'ordre 1).Cet algorithme très simple est bien onnu et est ouramment utilisé dans les systèmes d'op-tique adaptative ar rapide à aluler et peu gourmand en ressoures. Sur un axe, le entrede gravité peut s'érire :
xCDG =

∑
x xI(x, y)∑
x I(x, y)

(II.4.1)Deux versions améliorées du entre de gravité vont également être étudiées.
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Fig. II.4.3 � Gabarit de la densité neutre et toléranes sur la transmission.La première répond à un défaut spéi�que (le fait qu'il soit biaisé, omme je le montredans la partie B.II.4.2.3.1) du entre de gravité lassique. Proposée par Mike Regan duSTSI, elle onsiste à réaliser des itérations de la fenêtre en la déplaçant de façon sub-pixélique (d'où son nom de entre de gravité à fenêtre �ottante). Pour les pixels qui n'in-terviennent pas entièrement dans le alul, leur poids est alulé au prorata de la surfaeintervenant dans le alul. Un exemple est donné dans la �gure II.4.5. La �gure de gauhereprésente la fenêtre utilisée dans le adre d'un entre de gravité lassique. L'étoile ne sesitue pas au entre d'un pixel ; ette fenêtre ne ontenant que des pixels entiers, elle nepeut être entrée sur l'étoile et la répartition d'énergie n'est don pas symétrique autourde l'étoile. L'idée pourrait onsister à prendre une fenêtre plus grande pour avoir autant de�ux de part et d'autre du maximum mais ette solution n'est intéressante qu'en l'absenede bruit. En e�et, dans e dernier as, le alul de la position se ferait sur des pixels àtrès faibles rapports signal-sur-bruit, e qui dégraderait onsidérablement la préision del'algorithme. Dans le as d'un entre de gravité à fenêtre �ottante, plusieurs itérations sontnéessaires :� 1. lors de la première itération, la fenêtre est elle du entre de gravité lassique ;� 2. le entre de gravité est alors alulé ;� 3. la fenêtre est déplaée de façon sub-pixélique pour être entrée sur la positionalulée ;� 4. on revient à l'étape 2. jusqu'à e que le alul donne le même résultat qu'à l'itérationpréédente.Ces itérations sont néessaires, ar lors des premières étapes, la fenêtre n'est pas entréesur l'étoile et par onséquent l'énergie n'est pas répartie symétriquement dans la fenêtre.Lors de la dernière étape, on est dans le as représenté sur la �gure II.4.5 droite.
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Fig. II.4.4 � Caratéristiques de la PSF utilisée pour les simulations. Elle est simulée enutilisant un masque oronographique et la densité neutre. La �gure de gauhe représentel'image polyhromatique utilisée pour les simulations, la �gure de droite représente sonspetre.La seonde est le entre de gravité pondéré. Cet algorithme a été développé par Niolleet al. [2004℄. L'inonvénient du entre de gravité lassique est que tous les pixels ont le mêmepoids, qu'ils ontiennent ou non du signal. Dans des as où le bruit est important, elapeut devenir limitant. L'idée onsiste à a�eter à haque pixel un oe�ient de pondérationreprésentatif de son rapport signal-à-bruit. Il s'agit de don de multiplier l'image par unefontion pondérante (une fontion de Bessel, une gaussienne, une lorentzienne...). Le aluldu entre de gravité peut alors se faire selon :
xWCOG =

∑
x xI(x, y)P (x, y)∑
x I(x, y)P (x, y)

(II.4.2)ave P (x, y) la fontion pondérante. Dans le as de MIRI, je me suis foalisée sur unepondération par une gaussienne :
P (x, y) =

1

σ
√

2π
e−

(x−x0)2+(y−y0)2

2σ2 (II.4.3)où
σ =

fwhm

2
√

2 log 2
. (II.4.4)
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Fig. II.4.5 � Exemple de alul de position d'une étoile dans une fenêtre de 3×3 pixels. La�gure de gauhe représente la fenêtre dans le as lassique du entre de gravité standardalors que la �gure de droite représente la fenêtre utilisée lors du alul du entre de gravitéà fenêtre �ottante.Le ouple (x0, y0) représente la position du maximum de la gaussienne. Lors de lapremière itération, e maximum est hoisi au entre du pixel le plus brillant.Deux types d'erreurs entâhent la mesure :� les erreurs statiques (ou biais). Elles sont dues à une non-linéarité. Dans la plupart desas, ette non-linéarité est due à l'estimateur. Dans notre as, elle est due à la présenedu masque oronographique, omposant non-linéaire. Pour une on�guration et uneposition du spot données, elles n'évoluent pas au ours du temps et pourraient donêtre alibrées en théorie.� les erreurs statistiques. Ces erreurs sont dues aux bruits de mesure et ne peuvent pasêtre alibrées.Je vais maintenant étudier haun de es types d'erreur individuellement.II.4.2.3 BiaisJ'étudie, dans ette partie, l'e�et de la taille de la fenêtre de alul des estimateurs puisl'in�uene de la position du maximum de la PSF à l'intérieur du pixel entral ('est-à-diredu pixel dans lequel se situe le entre du oronographe). Comme je l'ai dit, l'ajustementgaussien n'est pas biaisé. Les erreurs statiques sont don nulles. Je ne l'étudierai don pasdans ette partie.II.4.2.3.1 Le entre de gravité lassiqueLe entre de gravité lassique est non biaisé asymptotiquement dans le as d'une PSFgaussienne [Thomas, 2006℄, 'est-à-dire lorsque le alul de l'estimateur se fait sur unefenêtre in�nie. Or, dans notre as, la zone de alul est �nie, et la PSF n'est pas gaussienne ;en outre elle est légèrement déformée à ause du oronographe.
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Fig. II.4.6 � Étude du biais pour le entre de gravité lassique. La �gure de gauhe re-présente la valeur du biais sur l'axe y pour di�érentes positions intra-pixel en fontion dela taille de la fenêtre de alul. La �gure de droite représente le biais sur l'axe y pourdi�érentes positions à l'intérieur du pixel. Ces positions sont aléatoires selon les deux axes.Le entre de gravité est alulé sur une fenêtre de 5 pixels.Sur la �gure II.4.6 gauhe est représenté le biais sur l'axe y pour di�érentes positionsdu maximum de la PSF à l'intérieur du pixel entral en fontion de la taille de la fenêtrede alul ; seules les fenêtres de tailles impaires en pixels sont étudiées (pour les fenêtrespaires, le biais est très grand ar la zone de alul est non symétrique). On remarque,pour la plupart des ourbes, un minimum loal pour une fenêtre de 5 pixels (soit environ2λ/D). Seule la ourbe orange ne omporte pas e minimum. Au niveau de e minimum, lebiais est d'environ 10 mas. Pour des fenêtres plus grandes, il existe ertaines positions pourlesquelles la valeur du biais est très faible mais la dispersion pour les di�érentes positionsest très grande. En outre, en présene de bruit de leture et de bruit de fond, la dégradationde la performane de l'algorithme serait d'autant plus grande. Par la suite, le alul duentre de gravité se fera sur une fenêtre de 5 pixels sur 5 pixels.Ave ette valeur de fenêtre, le biais pour di�érentes positions à l'intérieur du pixel estreprésenté sur la �gure II.4.6 droite. En absene de oronographe, l'estimation du entrede gravité lassique n'est �able que lorsque le maximum de la PSF est au entre du pixel :dans e as, l'énergie est symétrique dans la fenêtre de alul. Dès que l'on s'en éarte, ladissymétrie de l'énergie dans la fenêtre de alul engendre un biais dans l'estimation. Enprésene de oronographe, e biais est ampli�é : en e�et une partie de l'énergie est absorbéepar le oronographe et modi�e la symétrie de la PSF. Sur la �gure II.4.6 droite, on voitqu'avant 127.5 pixels, l'absorption du oronographe biaise l'estimation vers des valeurs



II.4.2. ÉTUDE DES LIMITATIONS DUES AUX ALGORITHMES 85négatives alors qu'elle est biaisée vers des valeurs positives pour des positions supérieuresà 127.5 pixels.C'est suite à ette étude des biais du entre de gravité lassique que Mike Regan aproposé le entre de gravité à fenêtre �ottante, dérite dans la partie B.II.4.2.2. J'en étudiele biais dans la partie suivante.II.4.2.3.2 Le entre de gravité ave fenêtre �ottanteJe vais étudier dans ette partie les mêmes paramètres que dans la partie préédente, àsavoir le biais en fontion de la taille de la fenêtre puis en fontion la position sub-pixélique(à l'intérieur du pixel entral). Comme présenté dans la partie B.II.4.2.2, plusieurs itérationssont néessaires pour atteindre le résultat. Dans e as, le alul en néessite environ unedizaine.

Fig. II.4.7 � Étude du biais pour le entre de gravité ave fenêtre de alul �ottante. La�gure de gauhe représente la valeur du biais sur l'axe y pour di�érentes positions intra-pixel aléatoires en fontion de la taille de la fenêtre de alul. La �gure de droite donne lebiais sur l'axe y pour di�érentes positions aléatoires à l'intérieur du pixel entral. Le entrede gravité �ottant est alulé sur une fenêtre de 7 pixels de �té.La �gure II.4.7 gauhe représente la valeur du biais en fontion de la taille de la fenêtrepour di�érentes positions à l'intérieur du pixel entral. La valeur optimale est obtenuepour une fenêtre de 7 pixels. Le biais est alors inférieur à 1.5 mas. C'est e que montrela �gure II.4.7 droite pour la plupart des points. Le gain est substantiel par rapport auentre de gravité lassique : le biais est réduit d'un fateur 10 ou 15 en fontion des as. Cetalgorithme semble don intéressant à appliquer à MIRI, où l'erreur totale due à l'algorithmedoit être inférieure à 2 mas.



86 CHAPITRE II.4. CENTRAGE DE LA PSF SUR UN 4QPMII.4.2.3.3 Le entre de gravité pondéréLe dernier algorithme étudié, le entre de gravité pondéré, est une version améliorée duentre de gravité lassique. Ne onnaissant pas a priori la position exate du maximum dela PSF, l'unique méthode est, omme pour le entre de gravité à fenêtre �ottante, de fairedes itérations, en reentrant haque fois la pondérante sur la position estimée à l'étape dealul préédente. Le reentrage de la pondérante est montré sur la �gure II.4.8 ; seules 5itérations sont représentées ar les déalages des itérations suivantes sont trop faibles pourapparaître sur la �gure.

Fig. II.4.8 � Exemple de déplaement de la pondérante au �l des itérations.À l'instar des deux as préédents, je vais maintenant étudier les paramètres optimauxpour obtenir un biais minimal (�gure II.4.9). Dans e as, plusieurs paramètres appa-raissent : la taille de la fenêtre de alul mais aussi la largeur à mi-hauteur de la gaussiennepondérante. Le nombre d'itérations est aussi un paramètre libre ; dans notre as, j'ai faitle nombre d'itérations néessaires pour que deux itérations suessives donnent le mêmerésultat (environ une dizaine).La �gure II.4.9 gauhe représente le biais en fontion de la largeur à mi-hauteur de lapondérante ; il existe une position optimale pour une largeur à mi-hauteur de 2.85 pixelsqui orrespond approximativement à la largeur à mi-hauteur de la PSF de MIRI (ap-proximativement ar la PSF est polyhromatique ; 2.85 pixels orrespondent au λ/D à10 mirons).La �gure suivante II.4.9 au entre représente l'in�uene de la taille de la fenêtre sur le
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Fig. II.4.9 � Biais du entre gravité pondéré en fontion des di�érents paramètres quil'in�uenent. La �gure de gauhe représente l'in�uene de la valeur de la largeur à mi-hauteur de la gaussienne sur le biais sur l'axe y. La �gure du milieu montre l'in�uenede la valeur de la taille de la fenêtre de alul sur le biais sur l'axe y. La �gure de droitereprésente les biais sur l'axe y pour di�érentes positions à l'intérieur du pixel. Le entre degravité pondéré est alulé sur une fenêtre de 11 pixels ave une gaussienne de largeur àmi-hauteur de 2.85 pixels.biais. On voit qu'au delà de 9 pixels, e biais est négligeable. Je hoisirai par la suite desfenêtres de 11 pixels pour mes aluls. La �gure II.4.9 droite représente le biais sur l'axe ypour di�érentes positions à l'intérieur du pixel entral ; la plupart des points sont à moinsde 0.7 mas d'erreur e qui est largement su�sant pour MIRI.Restent à étudier les erreurs statistiques, à savoir les erreurs engendrées par les bruitsqui seront présents sur MIRI.II.4.2.4 Erreurs statistiques liées à la détetionJ'étudie maintenant les erreurs dynamiques. Ces erreurs sont d'origine statistique, 'est-à-dire dues aux bruit de mesure (bruits de photons, leture, bruit de photons du fondet défauts du �at �eld). L'erreur statistique s'exprime en terme d'éart-type entre desréalisations indépendantes du bruit. Je fais e alul sur 100 réalisations. Cette valeur aété hoisie a�n d'avoir un éhantillon su�samment important pour que la moyenne etl'éart-type obtenus soient représentatifs (erreur de 10 %) mais pour que les temps dealul restent raisonnables.Pour haun des algorithmes les simulations sont faites ave les données qui fournissentun biais minimum (don dans un as non bruité) :� pour le entre de gravité lassique (CdG), la fenêtre utilisée a 5 pixels ;� pour le entre de gravité ave fenêtre �ottante (FCdG), la fenêtre utilisée est de7 pixels de �té ;



88 CHAPITRE II.4. CENTRAGE DE LA PSF SUR UN 4QPM� pour le entre de gravité pondéré (CdGP), j'utilise une fenêtre de 11 pixels de �téet une gaussienne pondérante de largeur à mi-hauteur 2.85 pixels.Dans la suite, l'étoile est positionnée à 20 mas (soit 1/5eme de pixel) du entre duoronographe.II.4.2.4.1 Le bruit de photonsLe premier bruit étudié est le bruit de photons. Les ourbes de la �gure II.4.10 montrent

Fig. II.4.10 � Variation de la préision des estimateurs en présene du bruit de photons.l'évolution de l'éart-type de l'erreur d'estimation en fontion du nombre de photo-életronssur le déteteur.Les trois algorithmes, FCdG, CdGP et ajustement gaussien, ont tous les trois le mêmeomportement ave une variation de la préision de l'algorithme qui évolue en raine arréedu nombre de photons. On retrouve ii le type de variations étudiées dans Rousset [1999℄pour le entre de gravité simple et une PSF gaussienne. Or, dans le as présent de la PSF deMIRI, le omportement du CdG simple est nettement dégradé notamment pour de faibles



II.4.2. ÉTUDE DES LIMITATIONS DUES AUX ALGORITHMES 89Étoile onsidérée Magnitude en bande N Nombre de photo-életrons sur le déteteurA0 à 10 p 0 9.2 · 105G0 à 10 p 3 5.8 · 104K0 à 10 p 3.95 24150M0 à 10 p 4.98 9350Tab. II.4.1 � Équivalene entre le type spetral, la magnitude dans la bande N et le nombrede photo-életrons au niveau du déteteur dans le as de l'utilisation de la densité neutrede MIRI/JWST pour une pose de 1 s.�ux. L'expliation est simple : à faibles �ux, notamment dans e as partiulier où la PSFn'est pas entrée sur le milieu du pixel, le pixel le plus brillant n'est pas systématiquementle même, ça peut aussi être le pixel adjaent e qui génère un éart-type beauoup plusimportant. Cet e�et est d'autant plus fréquent que le maximum de la PSF est prohe dubord du pixel ou que sa largeur à mi-hauteur est importante.La préision traée sur les ourbes de la �gure II.4.10 orrespond à l'éart-type total(σtot =
√
σ2

x + σ2
y). Elle ne prend pas en ompte le biais de mesure. Pour que ette préisiontotale ne soit que de 2 mas (a�n qu'en prenant en ompte le biais la somme ne dépassepas les 2 mas par axe pour le FCdG, l'ajustement gaussien et le CdGP), il faut au moins

2.8 · 104 photo-életrons sur le déteteur pour le entre de gravité à fenêtre �ottante et
4 · 104 pour l'ajustement gaussien et le entre de gravité pondéré. Le tableau II.4.1 donnel'équivalene entre le nombre de photo-életrons, la magnitude en bande N ('est-à-dire à
10.4 mirons) et le type d'étoile auquel le �ux orrespond. Les ourbes ont été traées enutilisant le spetre d'une étoile de type G0V ; ependant, aux longueurs d'onde onsidérées,le régime de Rayleigh-Jeans s'applique et il su�t don de modi�er le �ux pour passer d'uneétoile d'un type donné à une étoile d'un autre type spetral.
II.4.2.4.2 Le bruit de letureJ'ai ensuite étudié l'impat du bruit de leture en onservant le bruit de photons dansles simulations. Dans le as de MIRI, le bruit de leture est de 10 photo-életrons RMS parpixel.Deux niveaux de bruits de leture ont été étudiés, 5 photo-életrons RMS par pixel(�gure II.4.11 gauhe) et 10 photo-életrons RMS par pixel (�gure II.4.11 droite) a�n devéri�er la sensibilité des estimateurs à e paramètre.Pour un bruit de leture de 5 photo-életrons, la dégradation est faible au-delà de 104photo-életrons ; en-deçà, la pente est di�érente à l'exeption de l'ajustement gaussien quine onverge pas à moins de 5 · 104 photo-életrons.Pour un bruit de leture de 10 photo-életrons la dégradation est plus importante :auun estimateur ne onverge à moins de 5 · 103 photo-életrons. Au-delà, la pente estlégèrement modi�ée (elle est de 0.57 au lieu de 0.5). En outre, l'ajustement gaussien, le
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Fig. II.4.11 � In�uene du bruit de leture sur la préision des algorithmes étudiés enprésene de bruit de photons. La �gure de gauhe a été réalisée pour un bruit de leture de5 photo-életrons RMS par pixel, elle de droite pour un bruit de 10 photo-életrons RMSpar pixel.FCdG et le CdGP sont au même niveau (alors qu'en présene de bruit de photons seul, leFCdG est meilleur.).II.4.2.4.3 Les défauts de �at �eldDans MIRI, la variation de réponse entre deux pixels est de l'ordre de 5 % sans alibra-tion et peut être abaissée à 1 % après alibration. Or, à ause du entre du 4QPM et deson absorption, ette alibration semble infaisable derrière les oronographes de MIRI. Jevais don étudier l'in�uene d'un �at �eld préis à 1, 5 et 10 % pour omprendre les limi-tations que es défauts impliquent. A�n d'étudier les bruits statistiques, je vais, à haqueréalisation du bruit, faire varier le �at �eld e qui, évidemment, n'est pas le as dans MIRI.Dans MIRI, l'impat se fera sur la moyenne, non sur l'éart-type.La �gure II.4.12 montre que pour des défauts de �at �eld de 1 %, la dégradationdes performanes est faible par rapport à la préision en présene seulement de bruit dephotons. Elle ne devient sensible que lorsque le bruit de photons devient négligeable, 'est-à-dire pour un très grand nombre de photons.Au ontraire, pour des défauts de 5 % (respetivement 10 %), l'impat devient nonnégligeable : il empêhe d'atteindre des préisions inférieures à 2 mas (respetivement4 mas) pour le FCdG et 3 mas (respetivement 6 mas) pour le CdGP. Comme je l'ai dit,et e�et n'est pas exatement le même dans le as de MIRI, et il faut véri�er que la moyenne
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Fig. II.4.12 � In�uene des défauts de �at �eld sur la préision des estimateurs étudiés enprésene de bruit de photons. La �gure de gauhe omporte un �at �eld préis à 1 %, la�gure entrale un �at �eld préis à 5 % et la �gure de droite un �at �eld de 10 %.n'est pas trop a�etée par la présene de défauts dans le �at.II.4.2.4.4 Le bruit de photons du fond thermiqueLe dernier bruit que j'ai étudié est le bruit de photons du fond thermique. MIRI fon-tionne en moyen infra-rouge don le niveau du fond est important et ne peut être négligé.Voyons s'il in�ue sur la préision des estimateurs étudiés.La �gure II.4.13 représente les ourbes de préisions des di�érents estimateurs en pré-sene de bruit de photons et de bruit de photons du fond. À faible niveau de photons (pourmoins de 5 ·103 photo-életrons), les estimateurs ne onvergent pas ; au-delà la dégradationest non négligeable puisque il faut 6 · 104 photo-életrons pour atteindre un éart-type de2 mas entre les mesures. La ourbe du bas représente les limitations imposées par le bruitde photons seul sur la préision du entre de gravité à fenêtre �ottante : au-delà de 105photo-életrons la préision est limitée par le bruit de photons alors qu'en-dessous, 'est lalimitation imposée par le bruit de photons du fond qui domine.II.4.2.4.5 Bilan sur les di�érents bruitsLe tableau II.4.2.4.5 résume les performanes des di�érents algorithmes en fontion desdi�érents bruits pour un signal de 105 photo-életrons.Dans e as, le seul algorithme à ne pas atteindre les performanes requises (3 masradial) est le entre de gravité lassique.Pour les autres algorithmes, le bruit de photons reste la limitation prinipale et e mêmeen présene de bruit de leture ou de bruit de photons du fond. Le défaut de �at �eld valimiter de façon sensible les performanes de es algorithmes ; dans e as, seul le FCdG,ave 2.1 mas radial, atteint la préision requise.
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Fig. II.4.13 � In�uene du bruit de photons du fond sur la préision des algorithmes enprésene du bruit de photons stellaire.II.4.3 Cas de MIRIII.4.3.1 Étude d'étoiles de types M0V et G0V à 10 pJe vais maintenant étudier les performanes globales des algorithmes dans le as deMIRI en onsidérant une étoile de type G0V à 10 p ainsi qu'une étoile de type M0V.Dans la simulation, je n'ai pas introduit de �jitter� ar je n'en onnais pas la fréquenetemporelle et elle-i est primordiale dans l'étude des algorithmes : pour une fréquene trèsrapide, l'impat du jitter se moyenne et la détermination du entre est orrete (mais surune PSF arti�iellement élargie) alors que s'il est très lent la position estimée n'est pas labonne. J'ai introduit du bruit de photons, un RON de 10 photo-életrons par pixel, un �at�eld de 5 %, du bruit de photons sur le fond et la PSF est entrée à 20 mas du entre surla diagonale.La �gure II.4.14 gauhe représente la préision des algorithmes dans les deux as onsi-
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Bruits onsidérés Algorithmes Ajustement gaussien CdG CdGP FCdGBruit de photons 1.2 5 1.2 1.05Bruit de photons + bruit deleture (10 photo-életrons) 1.05 6 1.2 1.05Bruit de photons + bruit dephotons du fond 1.3 7 1.3 1.1Bruit de photons + défauts de�at �eld 4 10.2 3.1 2.1Tab. II.4.2 � Préision des algorithmes (en mas) en fontion des di�érentes soures debruits pour 105 photo-életrons.dérés ; on retrouve les performanes de haun d'eux : dans le as d'une étoile de faible�ux (ii une M0V à 10 p), les performanes du CdG sont fortement dégradées par rapportaux autres algorithmes mais et algorithme devient légèrement plus performant (tout enn'oubliant pas que le biais n'est pas onsidéré) au-delà de 1 s de pose pour une étoile detype G0V à 10 p. Les autres algorithmes ont des performanes équivalentes, pour un �uxstellaire donné.Néanmoins, le fait de ne pas onsidérer le biais ne traduit pas omplètement la réalité desrésultats qui seront obtenus sur MIRI. Je l'ai don ajouté sur la �gure II.4.14 droite. Le biaisétant fortement dépendant de la position onsidérée, je l'ai pris en ompte sous la formede l'éart-type entre les mesures de biais à l'intérieur du pixel entral (ela orrespond àl'éart-type des valeurs obtenues sur les �gures II.4.6 droite, II.4.7 droite et II.4.9 droite).J'ai ajouté quadratiquement ette erreur à l'erreur statistique de mesure. Les résultatsobtenus sont sensiblement di�érents des préédents. Pour le CdG, l'éart-type du biaisest de 12 mas radial : 'est e biais qui domine les mesures et qui exlut omplètementl'utilisation de et algorithme pour MIRI. Les résultats sont moins nets pour les autresalgorithmes :� l'ajustement gaussien n'étant pas biaisé, les résultats restent inhangés ;� l'éart-type du CdGP n'étant que de 0.22 mas radial, le biais n'a don qu'un impatlimité sur les performanes, n'intervenant que pour des temps de pose longs maissans être limitant ;� en�n, pour le FCdG, le biais est de 0.89 mas radial ; sans être limitante, ette valeurva dégrader sensiblement les performanes de l'algorithme par rapport à elles duCdGP, notamment pour une étoile de type G0V pour des temps de pose supérieursà 5 s.Ces résultats onfortent le hoix de ne pas séletionner le entre de gravité standardainsi que l'intérêt de l'étude du FCdG et du CdGP dans le ontexte du positionnementpréis derrière les oronographes de MIRI.
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Fig. II.4.14 � Performanes des algorithmes de entrage sur MIRI dans le as d'une étoilede type G0V à 10 p (ourbes en tiret) et d'une étoile de type M0V à 10 p (en trait plein).La �gure de gauhe représente l'erreur statistique seule, la �gure de droite omprend etteerreur mais aussi l'impat du biais.
II.4.4 Proédure de entrageJe vais maintenant m'intéresser au deuxième aspet du entrage derrière les orono-graphes de MIRI, à savoir la proédure de entrage. J'ai montré que la préision de entragerequise était de 5 mas entre l'étoile et la référene et de 10 mas entre l'étoile et le entredu oronographe (pour rappel, voir la �gure II.4.1).Deux proédures ont été proposées pour réaliser e entrage sur MIRI. Sur et instru-ment, la préision du déplaement dépend de l'amplitude de elui-i :� Pour des mouvements supérieurs à 20�, la préision est de 90 mas RMS par axe,� pour des mouvements dont l'amplitude est omprise entre 2 et 20�, la préision dudéplaement est de 20 mas RMS par axe,� pour des mouvements ompris entre 0.5 et 2�, la préision du déplaement est de 1 %RMS de l'amplitude dudit déplaement,� pour des mouvements inférieurs à 0.5�, la préision est de 5 mas RMS par axe.Je me plae dans un as où le dernier déplaement a été inférieur à 0.5� don que lapréision est de 5 mas RMS par axe et dans le as défavorable où l'on arrive à une positionà 20 mas du entre du oronographe.



II.4.4. PROCÉDURE DE CENTRAGE 95II.4.4.1 Carte d'étoiles de référeneLa première tehnique, proposée par le STSI, onsiste à réaliser une arte d'étoilesibles. Celle-i sera réalisée à partir d'une position située à 30 mas du entre du orono-graphe et ouvrira une zone de 30*30 mas autour de e entre par pas de 5 mas. Pourhaune des positions, une image oronographique sera enregistrée.Étudions maintenant le déplaement de l'étoile de référene : si au départ elle est à 10�du entre du oronographe ave la densité neutre, on alule sa position grâe à l'un desalgorithmes préédemment étudiés puis on la déplae sur le déteteur de la valeur trouvée ;la préision de e mouvement est de 20 mas RMS. Dans le as pessimiste où l'erreur estde 3 σ sur le déplaement, l'étoile de référene sera à 60 mas du entre du oronographe.On alule sa nouvelle position puis on déplae de l'amplitude voulue ; dans e as l'erreurn'est plus que de 5 mas RMS par axe don, à 3 σ, de 15 mas par axe. Ainsi, l'étoile deréférene sera à l'intérieur de la grille d'étoiles de référene et sera don à moins de 5 mas del'une des positions. À ette position, on réalise une pose oronographique. Pour déterminerl'image de l'étoile ible la plus prohe de l'image de l'étoile de référene, il est possible defaire, au sol, la orrélation entre les deux images ou d'étudier l'éart quadratique moyen.Cette méthode permet don d'obtenir, dans le pire des as, une étoile ible à 15 mas(sur un axe) du entre du oronographe et une étoile de référene à moins de 5 mas del'étoile ible.Quels sont les avantages et les inonvénients de ette méthode ? Un avantage de etteméthode est qu'elle permet d'obtenir la préision souhaitée. Néanmoins, elle néessite destemps de pose très longs (la grille est réalisée ave des images oronographiques, donnéessitant haune de l'ordre d'une heure de pose). En outre, elle suppose qu'il est possiblede faire des pas de 5 mas ave une très grande préision.II.4.4.2 Proédure itérativeA�n de gagner du temps de télesope, nous proposons une proédure itérative utilisantla densité neutre, en alulant à haque itération la position de la PSF. Lorsque la positionobtenue est orrete, on réalise alors l'image oronographique.Plus préisément, on souhaite positionner l'étoile ible à 10 mas du entre du orono-graphe. Tout d'abord on alule la position de la PSF ; la préision de l'algorithme est de2 mas par axe ; on déplae l'étoile. On reommene jusqu'à atteindre la position souhaitée.La préision du mouvement étant de 5 mas, il y a statistiquement 95 % de hane d'êtreà 10 mas (2 σ) en une itération. La dernière position est stokée. On réalise alors l'imageoronographique, en hoisissant le �ltre adapté.Quant à l'étoile de référene, la proédure est identique, à l'exeption près que l'on sou-haite obtenir une préision de 5 mas par axe. On suppose que le système est stable durantl'ensemble de la proédure. Dans le as ontraire, le seul moyen de entrer la deuxièmeétoile serait de omparer les images et non la position. La probabilité d'atteindre 5 mas estde 68.3 %. Par onséquent plusieurs itérations seront ertainement néessaires. Une fois laposition souhaitée atteinte, l'image oronographique est réalisée.



96 CHAPITRE II.4. CENTRAGE DE LA PSF SUR UN 4QPMUn des avantages de ette méthode est qu'elle est simple et rapide : une pose ave ladensité neutre ne prend pas plus de 1 minute, temps ourt même en réalisant plusieursitérations. Néanmoins, ette méthode requiert une ertaine stabilité du système entre lesaquisitions oronographiques de l'étoile ible et de la référene pour que les onditionssoient identiques (notamment la position du entre du oronographe). En outre, il n'estpas possible de réaliser une in�nité d'itérations ; il est néessaire de donner une limite à enombre, limite qui risque de nous onduire à des résultats dégradés.Je suis don plus favorable à la seonde solution, notamment pour des questions detemps de télesope qui est limité.J'ai a�rmé que les temps de pose pouvaient être inférieurs à la minute. Véri�ons-le.II.4.4.3 Temps de pose pour atteindre une préision des algo-rithmes de 2 mas RMS par axe (ou 3 mas radial)Deux as vont se présenter : le as d'une étoile brillante et le as d'une étoile plusfaible. Pour simuler es di�érentes étoiles, j'ai étudié une étoile de type G0V à di�érentesdistanes ; il est alors aisé, ave les orrespondanes du tableau II.4.1, d'adapter les valeurstrouvées au as d'une étoile d'un autre type spetral.II.4.4.3.1 Cas des étoiles brillantesLa �gure II.4.15 représente le temps de pose néessaire pour atteindre une préisionde 3 mas radial en fontion de la distane d'une étoile de type G0V en utilisant, ommeauparavant la densité neutre. Je n'ai représenté que les deux algorithmes intéressants dansle as de MIRI : le entre de gravité pondéré et le entre de gravité à fenêtre �ottante.On voit que pour une étoile de type G0V située à moins de 20 p, les temps de posesrequis sont inférieurs à la minute. Pour des étoiles de magnitudes plus élevées, la densiténeutre atténue trop le �ux. Il faut don utiliser un autre �ltre.II.4.4.3.2 Cas des étoiles faiblesLe oronographe que nous avons étudié est entré à 11.4 mirons. A�n de se plaerhors du maximum d'e�aité du oronographe, nous allons utiliser le �ltre de MIRI dontla bande passante est omprise entre 9 et 11 mirons pour étudier le entrage des étoilesplus faibles (voir la �gure II.2.2).La �gure II.4.16 représente le temps de pose néessaire pour atteindre en préision de3 mas (en tout) en fontion de la distane d'une étoile de type G0V. J'ai gardé, pour ettesimulation, les mêmes paramètres que j'avais dé�nis ave la densité neutre et notammentla même taille de fenêtre pour les algorithmes.Il est alors possible de entrer des étoiles de type G0V jusqu'à environ 80 p e quiorrespond à une étoile de type M0V à 50 p. Même s'il ne orrespond pas aux longueursd'onde auxquelles le oronographe a le moins d'impat en raison de son hromatisme,le �ltre N semble don bien adapté au entrage de l'étoile ave le oronographe entré à
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Fig. II.4.15 � Temps de pose minimal pour atteindre une préision de 3 mas radial enfontion de la distane d'une étoile de type G0V.
11.4 µm dans le as d'étoiles peu lumineuses ; s'il est néessaire de entrer des objets enoreplus faibles, il est possible d'utiliser un autre �ltre de l'imageur (par exemple elui entré à7.7 µm, pour lequel l'atténuation du oronographe est enore moins importante que dansle �ltre N mais qui onserve une image éhantillonnée à Nyquist).II.4.5 ConlusionJ'ai don, dans ette partie, étudié l'ensemble de la problématique de pointage surMIRI.J'ai tout d'abord estimé les ontraintes de pointage requises par les oronographes pouratteindre un rapport signal-à-bruit su�sant pour déteter des exoplanètes géantes, à savoirune ontrainte sur le pointage de 10 mas entre l'étoile ible et le entre du oronographeet de 5 mas entre l'étoile ible et l'étoile de référene.
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Fig. II.4.16 � Temps de pose minimal pour atteindre une préision de 3 mas en tout, enfontion de la distane d'une étoile de type G0V ave le �ltre N de MIRI.Le deuxième aspet a onsisté à étudier les algorithmes les mieux adaptés au entragesur MIRI, 'est-à-dire à la présene d'un oronographe et aux ontraintes de devoir réaliserun algorithme qui pourrait être embarqué. J'ai étudié quatre algorithmes di�érents.Le premier est l'ajustement gaussien. Intéressant ar non biaisé, ses performanes enprésene d'erreur statiques sont satisfaisantes. Il semble ependant plus sensible au bruitde leture. Mais son plus gros inonvénient dans le as de MIRI est qu'il semble néessiterplus de mémoire pour être odé dans le système embarqué que les autres algorithmes.Le deuxième algorithme est le entre de gravité simple. Son biais est au-delà des limites�xées pour MIRI et ne peut être orrigé (il dépend de la position du entre du 4QPM dansle pixel ainsi que de l'orientation des transitions) ; outre e défaut majeur, il est nettementmoins performant que les autres algorithmes à faible �ux. Il est don exlu que MIRIpuisse utiliser le entre de gravité lassique qui était au départ favorisé (ar très simple àimplémenter).Le troisième est le entre de gravité à fenêtre �ottante. Sa fenêtre ��ottante� permet



II.4.5. CONCLUSION 99d'outrepasser les défauts du entre de gravité lassique. Ses performanes sont satisfaisantestant au point de vue du biais que des erreurs dynamiques. En outre, il reste simple à oderet peu gourmand en ressoures. Le seul bémol à apporter est qu'il néessite plusieursitérations pour être e�ae.Le dernier est le entre de gravité pondéré par une gaussienne. Les résultats sont om-parables à eux de l'ajustement gaussien et du entre de gravité à fenêtre �ottante. Peugourmand en alul, il néessite plusieurs itérations pour être e�ae. Son seul inonvénientest, qu'en plus de la taille de la fenêtre de alul, il néessite que la largeur à mi-hauteurde la gaussienne soit introduite en paramètre d'entrée.Ainsi, deux algorithmes répondent parfaitement aux ontraintes et aux spéi�ationsimposées par MIRI : le entre de gravité ave fenêtre �ottante et le entre de gravitépondéré. Tous deux sont itératifs. La déision a été prise par le groupe de travail assoiantle STSI et le LESIA : le hoix s'est porté sur le entre de gravité à fenêtre �ottante quirépond mieux aux ontraintes imposées par l'ensemble des instruments du JWST et quinéessite un paramètre de moins que le CdGP (la largeur à mi-hauteur de la gaussienne).En�n, le dernier volet de e travail a été la séletion d'une proédure de entragerépondant aux ontraintes de MIRI qui s'est, là enore, faite en ollaboration ave leSTSI.
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Chapitre II.5
Caratérisation des oronographes deMIRI

Les premiers oronographes de phase à quatre quadrants ont été réalisés en 2001 [Riaud,2003℄. Di�érentes tehniques de fabriation ont été étudiées.La première est la tehnique du �lift-o��. Il s'agit de déposer une résine photosensible surun substrat plan, de l'irradier aux ultra-violet après l'avoir ahée par le masque adéquatpuis de la développer (une partie du substrat est don apparente) avant de déposer uneouhe d'un matériau d'indie prohe de elui du substrat a�n d'éviter les interférenesdues aux ré�exions parasites. En�n, la résine est retirée. Il ne reste que le substrat et ledép�t dans la zone exempte de résine.Une autre tehnique utilisée est la �Reative Ion Ething� (RIE). Cette tehniqueonsiste à réer un plasma par un hamp életromagnétique radio-fréquene. Ce plasmaest onstitué d'ions haute énergie qui attaquent la surfae du substrat (en partie protégéepar un masque).Dans le adre de MIRI, di�érents matériaux ont été étudiés. Il a fallu évaluer leuronformité aux spéi�ations dé�nies dans II.2.1.1 et pour e faire utiliser des bans dédiés.En plus du mirosope, permettant d'étudier l'état de la surfae, la qualité des transitionsainsi que l'orientation du oronographe, deux bans existent au LESIA :� un ban visible permettant d'étudier l'atténuation de omposants visibles. Il est aussipossible d'y faire de la spetrosopie basse résolution a�n de mesurer l'épaisseur dela marhe des quatre quadrants en transmission ou en ré�exion (don indépendam-ment de l'indie) pour des omposants devant fontionner à n'importe quelle longeurd'onde.� un ban infrarouge ryogénique qui permet de tester les 4QPM en moyen infrarouge(entre 0.8 et 5 µm) et à basse température.101



102 CHAPITRE II.5. CARACTÉRISATION DES CORONOGRAPHES DE MIRIII.5.1 Les omposants testésDans un premier temps, ont été testés di�érents matériaux a�n de prouver la faisabilitédes 4QPM pour MIRI/JWST et de séletionner le meilleur, �meilleur� sous-entendant danse as non seulement le omposant répondant le mieux aux spéi�ations mais aussi lefournisseur le plus �able, 'est-à-dire qu'on a herhé à quali�er le proessus omplet. Jesuis arrivée dans le projet MIRI au moment de es tests auxquels j'ai partiipé. Quatretypes de omposants ont été réalisés puis testés sous la responsabilité de Jaques Baudrand :� dép�t de ZnSe sur un substrat en ZnSe polyristallin, réalisé par l'institut Fresnel àMarseille,� attaque RIE du ZnSe réalisé par le CSL à Liège (Belgique),� attaque RIE du germanium réalisé par le CES-SPEC à Salay� attaque RIE du diamant réalisé par Adamantis à Uppsala (Suède).II.5.2 Qualité de la transitionLa tehnique de dép�t du ZnSe s'est avérée inutilisable sur les 4QPM de MIRI, teh-nique dans laquelle les transitions sont larges de 20 µm (valeur à omparer aux 2 mironsrequis pour véri�er les spéi�ations). Dans e as, le dép�t de ZnSe n'adhère que mal ausubstrat et s'arrahe par endroits e qui engendre les mauvaises transitions. Un exempleest représenté sur la �gure II.5.1 à gauhe.

Fig. II.5.1 � Trois exemples de transition de masques oronographiques (attention, leséhelles des photos sont di�érentes). La �gure de gauhe représente la transition sur unmasque en ZnSe fait par dép�t, elle du entre la transition sur un masque en diamant etelle de droite la transition sur un masque en germanium.Dans le as du diamant, ette transition est inférieure à 0.5 miron alors qu'elle vautenviron deux mirons sur le masque en germanium (voir �gure II.5.1).



II.5.3. LES TESTS SUR LE BANC VISIBLE 103II.5.3 Les tests sur le ban visibleII.5.3.1 Desription du banLe ban visible a été onçu pour pouvoir tester di�érents systèmes oronographiques. Ilpermet à la fois de déterminer le taux de réjetion du oronographe ('est le mode nulling)mais aussi de déterminer sa longueur d'onde d'utilisation optimale et son hromatisme àl'aide d'une mesure spetrosopique. C'est le montage en nulling qui est représenté sur la�gure II.5.2.
diode laser
 635 nm

pupille d’entrée

4QPM Lyot

détecteur

Fig. II.5.2 � Shéma du ban visible fontionnant en transmission et en mode nulling.La première lentille projette l'image de la soure à l'in�ni. Suit la pupille d'entrée quipeut être hangée en fontion des tests à faire ; elle dé�nit le support d'ouverture et donl'éhantillonnage spatial à la position du masque. Une seonde lentille foalise le faiseausur le masque oronographique. La lentille suivante onjugue la pupille d'entrée ave lediaphragme de Lyot, qui est un simple trou, onçu pour �ltrer la di�ration. Son diamètreest généralement égal à 80 % du diamètre de la pupille. La dernière lentille forme l'imagesur la améra.Un réseau en transmission de 110 traits par mm a été ajouté pour déterminer la trans-mission spetrale du oronographe. Pour e faire, le système optique est élairé en lumièreblanhe (grâe à une lampe à inandesene à 3400 K). La longueur d'onde est alibrée enutilisant deux lasers monohromatiques aux longueurs d'onde bien onnues (laser He-Ne à632.8 nm et laser YAG :Nd à 532.05 nm). Le montage peut aussi être on�guré pour testerdes omposants en ré�exion (e qui est le as du germanium notamment). Le mesure este�etuée de la façon suivante. Une mesure est réalisée ave la PSF entrée sur le masque(don en mode oronographique) ; puis une seonde est faite ave le masque déentré. Cetteseonde mesure permet de déterminer l'absorption du substrat en transmission et de l'an-tire�et lors d'une mesure en ré�exion. À haune de es images est soustrait le fond. Lesmesures obtenues sont des spetres en visible. Puis le spetre réalisé ave la PSF entrée estdivisé par elui réalisé ave la PSF déentrée, permettant d'obtenir l'e�et du oronographeseul.



104 CHAPITRE II.5. CARACTÉRISATION DES CORONOGRAPHES DE MIRIII.5.3.2 Mesure d'épaisseurLe ban a permis de mesurer les spetres d'un ertain nombre de oronographes, dontertains à la fois en transmission et en ré�exion (le ZnSe et le diamant ; pas le germaniumar il n'est pas transparent en visible). Cette double mesure a permis de véri�er l'épaisseurde la marhe et l'indie du omposant. Ainsi, il est possible de déterminer très préisément(4 nm RMS), dans les onditions d'utilisation, la longueur d'onde entrale optimale àtempérature ambiante.

(a) Spetre du diamant en transmission (b) Spetre du diamant en ré�exionFig. II.5.3 � Spetres d'un 4QPM en diamant en transmission et en ré�exion. La �nesse dela transition du diamant permet d'obtenir un très bon ontraste sur les spetres. Au-delàde 950 nm, la ontamination par l'ordre 2 du réseau est très importante et, par onséquent,les spetres sont déformés.Le lien entre le déphasage, l'indie et l'épaisseur d'un omposant en transmission a étédonné dans l'équation II.2.1. En ré�exion, l'équation est :
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) (1 + cos i) (II.5.1)ave i l'angle d'inidene (le omposant n'est pas perpendiulaire à l'axe optique pourpouvoir réupérer le faiseau en sortie).Dans e as, les extrema que l'on voit sur la �gure II.5.3 véri�ent :
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II.5.4. L'EXTINCTION SUR LE BANC INFRAROUGE 105où k est l'ordre de l'extremum (k est impair pour un minimum et pair pour un maximum).Ainsi, pour un 4QPM prévu pour fontionner dans le visible, l'épaisseur de marhe estimportante et lorsque l'on réalise la mesure en visible, on observe des ordres élevés (k estgrand). On en voit un exemple sur la �gure II.5.3 gauhe où les ordres représentés sontompris entre 7 et 9.II.5.4 L'extintion sur le ban infrarougeLe travail qui suit est présenté dans l'artile à referee de PASP par l'équipe orono-graphique travaillant sur MIRI [Baudoz, Boaletti, Riaud, Cavarro, Baudrand, Reess, etRouan, 2006a℄.II.5.4.1 Desription du banUn ban moyen infrarouge a été développé au LESIA pour tester l'atténuation desoronographes de MIRI en infrarouge et aux températures ryogéniques. Le shéma duban est représenté sur la �gure II.5.4. Une lampe tungstène alimente une �bre optique quitransmet jusqu'à 5 mirons. Un trou soure est ajouté pour onserver une soure quasi-pontuelle. Le 4QPM est refroidi à 12 K. Un diaphragme de Lyot de 83.3 % joue aussi ler�le de �old stop� dans le ryostat du déteteur. Le déteteur infrarouge ouvre une bandespetrale de 0.8 à 5.2 mirons. Pour tester le 4QPM à di�érentes longueurs d'onde, un �ltremodi�able en longueur d'onde, de résolution 9.5 a été introduit dans le train optique. Lalongueur d'onde entrale varie de 4.66 à 4.84 mirons ave l'inlinaison du �ltre.II.5.4.2 Mesure de l'extintionPlusieurs omposants ont été testés sur le ban infrarouge. Les performanes obtenuessont montrées sur la �gure II.5.5 dans le as d'un 4QPM en germanium entré à 5 µm.Il s'agit d'un démonstrateur des performanes du oronographe, ette longueur d'onden'existant pas parmi les oronographes de MIRI. Le pi stellaire est atténué d'un fateur 400et le ontraste est de 104 à 2 λ/D. Cette performane est limitée par la résolution spetralede la soure ainsi que par sa taille résolue (elle mesure environ λ/5D). Les performanesatteintes sont onformes aux spéi�ations de MIRI.II.5.4.3 Séletion du matériau du masque oronographiqueAprès avoir testé les di�érents omposants fournis, le hoix s'est porté sur le germanium,réalisé par le CEA-SPEC à Salay, pour plusieurs raisons.Comme je l'ai dit plus haut, le dép�t de ZnSe n'est pas adapté à la hauteur de marherequise, la transition est trop large. Les autres tehniques mettaient en ompétition l'at-taque RIE sur di�érents matériaux ; le ZnSe n'a pas été hoisi ar il requiert l'utilisation
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Fig. II.5.4 � Agenement du ban infrarouge ryogénique. Juste après la soure, le �ltrepermet de hanger de longueur d'onde en fontion de son inlinaison. Cei alimente une�bre halogénide ave, au bout, un trou de 30 µm de diamètre. Le train de lentilles quisuit est en ZnSe.d'un substrat de ZnSe monoristallin pur, matériau peu ourant et don d'approvision-nement di�ile et onéreux. Les performanes du diamant et du germanium véri�aienttoutes les deux les spéi�ations ; 'est néanmoins le germanium qui a été séletionné arle fournisseur était le plus �able des deux.Par la suite, pour haune des longueurs d'onde, il a été réalisé inq omposants pourhaun des modèles de MIRI (�Demonstration Model�, �Veri�ation Model�, �Engineeringand Tehnial Model� et �nalement �Flight Model�) soit 60 oronographes à tester. Pourhaun, l'épaisseur a été mesurée sur le ban visible et la géométrie (orientation des qua-drants et qualité de surfae) a été ontr�lée. L'antire�et a ensuite été déposé sur les deuxfaes par la soiété CILAS. Prévu pour fontionner en moyen infrarouge, il devient alorsdi�ile de revéri�er l'épaisseur de la marhe ar la ré�etivité de l'antire�et aux longueursd'onde visibles �utue et empêhe de réaliser la mesure spetro-photométrique.Un exemple est donné sur les �gures II.5.6 (as sans antire�et) et II.5.7 (as aveantire�et). La �gure de droite montre lairement l'absorption de l'antire�et. Cet antire�etest onstitué de quatre ouhes de ompositions et d'épaisseurs di�érentes déposées sur legermanium :� 32.6 nm de Y F3,� 584.5 nm de BaF2,
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Fig. II.5.5 � Résultat du nulling sur un omposant infrarouge entré à 5 µm. La ourbe duhaut est la PSF, elle du bas le pro�l oronographique. Le omposant est tourné de 26 ° a�nde déplaer les images parasites du entre de l'image a�n de pouvoir estimer orretementl'atténuation du oronographe. Figure extraite de Boaletti et al. [2005℄.� 32.6 nm de Y F3,� 472.1 nm de ZnSe.II.5.5 ConlusionJ'ai présenté dans ette partie l'ensemble des proédures utilisées dans la aratérisationdes masques oronographiques de MIRI.Beauoup de tests, auxquels j'ai partiipé, ont été réalisés sur les omposants séletion-nés pour MIRI. Ils ont d'abord permis de hoisir le matériau le plus adapté à la réalisationdes oronographes moyen infrarouge de l'instrument. Après le hoix du germanium, denombreux masques ont été réalisés ; haun a été testé selon les proédures présentées a�nde trouver le meilleur omposant, elui qui est le mieux entré par rapport aux �ltres deMIRI, et dont la transition véri�e les spéi�ations.Ces outils sont aussi utilisés pour ontr�ler et pour tester l'ensemble des masques o-ronographiques développés au LESIA.



108 CHAPITRE II.5. CARACTÉRISATION DES CORONOGRAPHES DE MIRI

Fig. II.5.6 � Exemple d'un spetre de 4QPM en germanium avant le dép�t de l'antire�et.
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Fig. II.5.7 � E�et du dép�t de l'antire�et sur le germanium. À gauhe, spetre obtenu aveun 4QPM traité ; à droite, la ourbe rouge orrespond au spetre de l'antire�et et la verteau spetre du 4QPM. Les lignes bleues représentent les extrema obtenus avant le dép�t del'antire�et.
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Chapitre II.6Conlusion et perspetivesJ'ai, dans le présent hapitre, étudié des aspets très di�érents des oronographes dephase de MIRI, de l'étude théorique des performanes à la réalité, de simulations pures àdes aspets plus pratiques.Un des objetifs prinipaux du programme sienti�que de MIRI est la détetion et laaratérisation d'exoplanètes. La sensibilité des oronographes de phase à quatre quadrantsde MIRI a été étudiée en prenant en ompte les aratéristiques du télesope (forme de lapupille, obstrution entrale, niveau et répartition fréquentielle des aberrations) et ellesde l'instrument MIRI (notamment sur la préision d'alignement et de foalisation des dif-férents systèmes optiques et la préision de pointage). En onsidérant l'ensemble de esontraintes, la réjetion maximale des oronographes de MIRI est d'environ 300 e qui est,à l'exeption de as très favorables d'étoiles très jeunes ou très faibles, insu�sant pourdéteter diretement des planètes de type Jupiter. Deux types de alibrations peuvent êtreenvisagées (voire assoiées) : la soustration d'une étoile de référene à la même longueurd'onde qui est une tehnique lassique ou la soustration de la même étoile à deux lon-gueurs d'onde. Changer de �ltre ne devrait pas entraîner, théoriquement, de hangementde pointage ; les images de l'étoile aux deux longueurs d'onde seront don entrées de lamême façon derrière le oronographe, rendant la alibration très bonne. Néanmoins ettetehnique ne peut être utilisée que pour des longueurs d'onde prohes et pour lesquelles les�ux de la planète sont très di�érents. On ne peut don l'utiliser pour le �ltre à 15.5 µm ; enoutre, elle utilise des a priori sur le spetre de la planète (absorption de NH3 à 10.65 µm).La alibration lassique, par une étoile de référene, requiert une reprodutibilité de posi-tionnement très grande (que e soit derrière le masque oronographique ou au niveau dela roue à �ltre pour retrouver les mêmes spekles) et une très grande stabilité. C'est etteseonde tehnique que j'ai toutefois utilisée pour étudier la détetabilité des planètes. Jeme suis partiulièrement intéressée aux planètes de 1, 5 et 10MJ à 1, 2, 5 et 10 UA de leursétoiles, pour des étoiles de la séquene prinipale à moins de 20 p. Les aluls utilisent letype spetral, la distane et l'âge de l'étoile, e dernier paramètre permettant d'estimer latempérature de la planète (modèle de Burrows et al. [1997℄). Mon étude des étoiles prohesa mis en évidene qu'environ 15 % des planètes de 10 MJ sont détetables autour de esétoiles, prinipalement autour des étoiles les moins lumineuses pour lesquelles le ontraste111



112 CHAPITRE II.6. CONCLUSION ET PERSPECTIVESplanète-étoile est le plus favorable. Ce hi�re est de 6.5 % pour des planètes de 5 MJ à10 UA de leur étoile h�te et de 1.5 % pour des planètes de 1 MJ à 10 UA.Une autre tehnique qui pourrait répondre aux objetifs sienti�ques de MIRI est laméthode des transits. Tinetti et al. [2007℄ a déteté, en moyen infrarouge (entre 3 et 9
µm), la présene d'eau dans l'atmosphère d'une planète de 1.15MJ en orbite autour d'uneétoile de type K1 (HD 189733). Dans e as, la profondeur du transit est d'environ 2.5 %.Cette méthode peut permettre d'aéder à ertaines données spetrales pour des pla-nètes de masse inférieure à elle de Jupiter. Je n'ai étudié, ii, que le as d'une Terreprimitive autour d'étoiles de types F2, G2 et K2 à di�érentes distanes : si MIRI est inté-ressant dans le as d'étoiles relativement brillantes (les autres étant dominées par le fondthermique), NIRCam peut aussi être utilisé pour étudier des étoiles plus faibles à moinsde 5 µm. Cette étude n'est qu'une ébauhe qui demande à être poursuivie a�n d'étudiernotamment les possibilités qu'amènerait l'utilisation du masque oronographique de Lyotsur MIRI (ou du �band-limited� sur NIRCam) : en atténuant le �ux de l'étoile, es deuxmasques oronographiques permettraient de pouvoir utiliser l'ensemble des �ltres de MIRIet de NIRCam (le déteteur est saturé dans beauoup de as). Un exemple intéressant estle �ltre de MIRI à 7.7 µm qui permettrait de déteter la raie du méthane.Dans le adre de la oronographie ave les 4QPM sur MIRI, il est néessaire de bienentrer l'étoile sur le masque oronographique. Je me suis don intéressée aux proéduresde pointage de MIRI ; j'ai mis en évidene que les algorithmes initialement prévus dansle JWST n'étaient pas adaptés (ils étaient biaisés ave un biais non orrigeable) et j'enai proposé d'autres répondant mieux aux ontraintes et aux spéi�ations imposées parl'instrument, notamment permettant de réaliser la proédure de entrage rapidement, op-timisant le temps de télesope pour les observations sienti�ques. La réalisation du systèmeoronographique a néessité quatre modèles de tests. J'ai don testé ertains de es modèlessur le ban visible du LESIA a�n de véri�er leur onformité aux spéi�ations, notammentleur longueur d'onde de entrage.



Troisième partieLe futur : les ELTs su�sants pour �voir�des Terres ?
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IntrodutionComme nous l'avons vu en début de manusrit sur la �gure I.0.1, le ontraste entre uneplanète terrestre et le Soleil est de 2.10−10 en visible et en prohe infra-rouge. En revanhe, legain en résolution que doit apporter un très grand télesope à es longueurs d'onde permeten prinipe de gagner beauoup en ontraste à une distane angulaire donnée. Il est donintéressant d'évaluer les apaités d'un ELT dans des onditions plus ou moins réalistes. Orl'observation depuis le sol se heurte à beauoup de di�ultés : il n'est possible d'observerque dans les fenêtres de transmission de l'atmosphère, la turbulene atmosphérique limitela qualité des observations, le fond thermique est important,...Je présenterai d'abord e que sont les ELTs, leurs aratéristiques et leur intérêt dans ladétetion d'exoplanètes. J'introduirai ensuite les di�érentes limitations des systèmes d'op-tique adaptative. Depuis le sol, un système d'optique adaptative performant est néessairepour obtenir une image la plus parfaite possible, 'est-à-dire ayant un bruit de speklesfaible ; j'utilise don dans mes simulations un système d'optique adaptative extrême pré-senté dans la partie III.2. Même ave un tel système, il n'est pas possible d'atteindre unniveau de ontraste su�sant pour déteter une planète tellurique (le bruit de spekles reste5000 fois plus élevé que le pi planétaire). Pour augmenter e ontraste, j'utilise un systèmeoronographique en aval de l'optique adaptative. Ave le rapport de Strehl optimiste de98 %, le oronographe reçoit un front d'onde imparfait : 2 % de la lumière stellaire est dondans le halo empêhant d'atteindre un ontraste supérieur à 10−6.Pour améliorer le ontraste et réduire le bruit de spekles, un système de alibration estindispensable. Nous verrons, dans un as simpli�é, le gain apporté par la alibration. Lasuite de mon étude s'intéresse à la limite de détetabilité qui peut être atteinte, dans desas théoriques, par un système ombinant optique adaptative, oronographie et imageriedi�érentielle simultanée, une des voies possible de alibration.Je omparerai ensuite e modèle à des as de oronographes existant. En�n, j'étudieraide façon théorique des systèmes prenant en ompte les défauts d'amplitude que j'avais dansun premier temps négligés et un système réel de alibration.
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Chapitre III.1Présentation
III.1.1 Les projets en onurrenePlusieurs projets de télesopes de très grande taille sont prévus dans le monde. Je neprésenterai que les trois projets prinipaux. Deux autres projets, un japonais [Iye, 2006℄ etun hinois [Cui, 2006℄ sont aussi à l'étude mais peu de détails sont disponibles.III.1.1.1 Le "Giant Magellan Telesope" (GMT)Prévu pour 2016, le design du GMT est représenté sur la �gure III.1.1. Le miroirprimaire est onstitué de six miroirs monolithiques de 8.4 mètres autour d'un miroir entraltroué [MCarthy, 2006℄. Le primaire a une ouverture de f/0.7 ; l'ouverture �nale est de f/8.Fruit d'une ollaboration des instituts amériains et de l'Australie, il est prévu qu'il soitinstallé à Las Campanas aux Canaries. Ce design est tehniquement le plus simple desELTs ar la réalisation des miroirs du primaire a déjà été testée sur le LBT (qui est untélesope omprenant deux primaires de 8.4 m de diamètre sur la même monture).Six instruments de première génération sont prévus :� un spetrographe multi-objets en visible,� un spetrographe haute résolution en visible,� un spetrographe multi-objets en prohe infrarouge,� un imageur assoié à une optique adaptative extrême en prohe infrarouge,� un spetromètre haute résolution dans le prohe infrarouge,� un imageur et un spetrographe assoiés à une optique adaptative en infrarougethermique.Plus de détails sur es instruments, le design et les objetifs sienti�ques peuvent êtretrouvés sur le site du GMT http://www.gmto.org.III.1.1.2 Le "Thirty Meter Telesope" (TMT)Le TMT est un projet nord-amériain omprenant quatre partenaires (Calteh, l'univer-sité de Californie, un onsortium anadien et un onsortium amériain). Comme son nom117
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Fig. III.1.1 � Vue d'artiste du GMT.l'indique, il s'agit d'un télesope de 30 m (voir sur la �gure III.1.2) onstitué d'environ 700miroirs hexagonaux formant un primaire parabolique ave une monture altazimutale. Samise en servie est prévue en 2015 [Crampton et Ellerbroek, 2006℄. Le seondaire sera, àterme, adaptatif, même si e n'est pas prévu pour la première lumière. L'ouverture du pri-maire, parabolique, est de f/1 ; l'ouverture �nale est de f/15. Ce projet repose sur l'expertiseaquise lors de la réalisation des télesopes Kek au Mauna Kea à Hawaii.

Fig. III.1.2 � Vue d'artiste du TMT.De même que pour le GMT, six instruments lassiques de première génération sontprévus :� un spetromètre imageur en infrarouge,



III.1.1. LES PROJETS EN CONCURRENCE 119� un spetromètre grand hamp aux longueurs d'onde optiques,� un spetromètre infrarouge multi-objets,� un spetromètre à éhelle à haute résolution en infrarouge thermique,� un imageur à très haut ontraste assoié à de la spetrosopie basse résolution dédiéà la détetion d'exoplanètes,� un spetromètre optique à haute résolution,� un système d'optique adaptative infrarouge à hamp étroit.Plus d'informations sur le projet peuvent être trouvées sur http://www.tmt.org.III.1.1.3 L'"European Extremely Large Telesope" (E-ELT)L'E-ELT est issu de la fusion de deux projets : l'Euro-50 proposé par les Suédois etOWL, télesope de 100 m, proposé par l'ESO. Le projet résultant est un télesope de 42 momposé de 906 hexagones de 1.45 mètres et représenté sur la �gure III.1.3. Le designséletionné omporte inq miroirs.

Fig. III.1.3 � Vue d'artiste de l'E-ELT.Le primaire est un miroir asphérique. Le seondaire est un miroir atif de 6 m suivi parun tertiaire légèrement asphérique. Deux miroirs plans adaptatifs renvoient le faiseau versles foyers Nasmyth de l'instrument. Le hamp est de 10 arminutes. Le shéma du designest représenté sur la �gure III.1.4.Là enore, plusieurs instruments sont proposés pour la première lumière :� un imageur prohe infrarouge,� un spetrographe multi-objets en prohe infrarouge,
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Fig. III.1.4 � Le design de l'E-ELT omposé de 5 miroirs.� un spetrographe en visible ultrastable,� un imageur/spetromètre en infrarouge thermique.Le site http://www.eso.org/projets/e-elt/ regroupe des informations plus pré-ises.III.1.2 Le potentiel des ELTs dans la détetion d'exo-planètesL'engouement pour la reherhe d'exoplanètes, lié à l'intérêt dans la reherhe d'unevie extraterrestre, ont poussé la ommunauté qui travaille sur le sujet à s'intéresser rapi-dement aux apaités des futurs ELTs dans le domaine du haut ontraste a�n de déteterdiretement des exoplanètes.En e�et, le diamètre très important de es télesopes a plusieurs avantages. Toutd'abord, leur surfae inégalée permet d'augmenter la sensibilité de détetion, ritique dansla détetion d'exoplanètes, et don d'augmenter les apaités de détetion par rapport àdes télesopes de 8 m. Ce gain est en D2.En outre, la �gure III.1.5 représente le pro�l radial d'une PSF parfaite (dans le asd'un télesope irulaire sans aberration) pour di�érents diamètres de télesopes de 8 m,le diamètre des télesopes atuels, à 42 m, le diamètre prévu de l'E-ELT. On voit ainsi,qu'à une distane angulaire donnée, le gain est en D3 : ainsi, on gagne 5.5 magnitudes deontraste en passant d'un télesope de 8 m à un télesope de 42 m ; la ontribution stellaireà 0.07� n'est don plus que de 10−4 au lieu de 1.5 · 10−2. Ce gain en θ3 sera tout de mêmelimité par le bruit de spekles d'où l'analyse omplète qui va suivre.Di�érentes études de signal à bruit ont alors été menées pour quanti�er les apaités
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Fig. III.1.5 � In�uene de la taille du télesope sur la résolution angulaire. La �gurereprésente les pro�ls d'image de télesopes de 8 à 42 m dans un as théorique parfait d'unepupille irulaire non obstruée.de détetion des ELTs et notamment de OWL, sans avoir à simuler de façon omplète letélesope.Hainaut et al. [2007℄; Hawarden et al. [2003℄; Perryman et al. [2005℄; Lardiere et al.[2004a℄ mènent es études en ne onsidérant que les spekles dûs à l'optique adaptative etle bruit de photons engendrés par es spekles. Ainsi, le niveau de détetabilité augmentesimplement en √
t ave t le temps de pose ; ainsi pour un temps de pose in�ni, on estsûr de pouvoir déteter une planète. Or, si le halo dû aux aberrations statiques sont d'unniveau négligeable par rapport aux résidus d'optique adaptative sur une ourte pose, il vanéanmoins limiter le rapport signal-à-bruit qui atteindra un seuil même pour un temps depose in�ni. C'est e que nous allons montrer analytiquement par la suite. Des simulationsviendront illustrer e résultat.
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Chapitre III.2Un élément essentiel : l'optiqueadaptativeL'atmosphère est un milieu turbulent. Les masses d'air se déplaent engendrant desvariations de température et de pression. L'indie de réfration n'est don pas uniforme etlorsque la lumière franhit les di�érents milieux qu'elle renontre, elle subit à haque foisune déviation in�me responsable des tavelures mais aussi de la sintillation sur laquelleje reviendrai plus tard. Dans un premier temps, je vais négliger ette sintillation et neonsidérer que les aberrations dues à l'atmosphère. L'optique adaptative (OA) est un moyende les orriger en partie. Le prinipe est simple (voir la �gure III.2.1) mais la mise en ÷uvreomplexe : un miroir déformable est plaé sur le trajet du rayon lumineux a�n de orriger lefront d'onde perturbé. Ce miroir déformable est piloté par un système de ontr�le qui reçoitles informations d'un système d'analyse de front d'onde et les transforme en ommandepour le miroir déformable. Les déformations appliquées sont inverses de elle du front d'ondede sorte que le front d'onde orrigé soit plan. Le système d'analyse de surfae d'onde estplaé derrière une lame dihroïque qui sépare la lumière pour envoyer une partie vers lavoie d'imagerie alors qu'une autre partie du spetre est envoyé vers la voie d'analyse. Lesystème fontionne en boule fermée. Après fermeture de la boule, l'analyseur ne voitqu'un front d'onde résiduel et le miroir déformable ne fait que réajuster légèrement saforme pour pallier l'évolution temporelle de la turbulene.La plupart des simulations d'optique adaptative néessitent des temps de alul impor-tants mais sont apables de fournir des résultats très réalistes. Un autre avantage de etype de simulations est qu'elles sont apables de simuler des omportements de systèmesau deuxième ordre tels que les défauts d'alignement des systèmes optiques, les défauts dansla fontion d'in�uene, dans la matrie de reonstrution, ...Je fais don l'hypothèse simpli�atrie que le système d'OA est idéal, seulement limitépar les défauts propres des omposants. J'utilise l'approhe de Rigaut et al. [1998℄, utiliséeaussi à l'ONERA [Conan et al., 2004; Fuso et al., 2006℄ qui a développé les odes quisont utilisés dans la suite. C'est une approhe semi-analytique dans laquelle on exprime defaçon analytique les DSP des di�érents termes qui limitent les performanes de l'optiqueadaptative dans le domaine de Fourier. Cette méthode donne de bons résultats pour estimer123



124 CHAPITRE III.2. UN ÉLÉMENT ESSENTIEL : L'OPTIQUE ADAPTATIVE

Fig. III.2.1 � Prinipe général d'un système d'optique adaptative (rédit de la �gure T.Fuso).les performanes d'un télesope donné sur un site donné. Elle permet seulement de répondreà la question : si un système d'OA idéal était installé sur tel télesope à tel endroit, quellesperformanes pourrais-je, au mieux, atteindre sur le iel ?III.2.1 Les limitationsLa DSP de la phase résiduelle peut se déomposer en 5 termes di�érents :
DSPres = DSPfitting +DSPaniso +DSPservo−lag +DSPaliasing +DSPbruitanalyseur

(III.2.1)Je vais, dans e qui suit, étudier haque type d'erreur dans le as d'un ELT de 42 m, auniveau d'un site astronomique lassique. On s'intéresse à un système d'optique adaptativeextrême : un tel système est dit �extrême� ar onstitué d'un très grand nombre d'atuateursau niveau du miroir déformable a�n d'obtenir un rapport de Strehl le plus prohe possiblede 100 %. Deux types d'analyseurs vont être étudiés. L'objetif est surtout d'obtenir uneexellente orretion près de l'étoile, dans la zone où l'on reherhe les exoplanètes.



III.2.1. LES LIMITATIONS 125Le pro�l de turbulene atmosphérique hoisi est semblable à elui de Paranal.III.2.1.1 Erreurs de �ttingCe sont les modes non orrigés par l'OA, 'est-à-dire au-delà de la fréquene de oupurede l'OA fC . On peut l'exprimer par fC = 1/2d ave d la distane inter-atuateurs.
DSPfitting(f) =

{
0 si | f |< fC
0.023

r
5/3
0

f−11/3 si | f |> fC
(III.2.2)Cette erreur peut s'exprimer par l'équation III.2.2. Elle n'est pas ritique dans le adredes ELTs. Toutes les autres erreurs sont des erreurs à des fréquenes plus basses, 'est-à-dire orrigées par l'OA mais de façon imparfaite. Ii (III.2.2), la fréquene de oupure danset exemple est de 3.3 m−1.

Fig. III.2.2 � Erreur de �tting simulée ave le modèle semi-analytique.Néanmoins, l'erreur de �tting n'apparaît jamais seule, d'autres erreurs vont venir limiterles performanes aux basses fréquenes.III.2.1.2 Erreurs d'anisoplanétismeLa réfration di�érentielle fait que des faiseaux à des longueurs d'onde di�érentessemblent provenir de diretions déalées dans le iel. Ce tilt hromatique est ompensé parl'ADC (�Atmospheri Dispersion ompensator�). Il n'en demeure pas moins que les rayonsont traversé des ouhes d'altitude en des endroits di�érents ; ainsi une erreur hromatiquesemblable à de l'anisoplanétisme se produit.
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DSPaniso(f) = 0.046f−11/3

Nl∑

n=1

r−5/3
on

(1 − cos(2Πfθhn)) (III.2.3)ave Nl le nombre de ouhes, θ l'angle zénital, hn l'altitude de la ouhe onsidérée. L'e�etest représenté sur la �gure III.2.3.

Fig. III.2.3 � Erreur d'anisoplanétisme simulée ave le modèle semi-analytique. La longueurd'onde d'observation est 1.6 mirons. Pour la ourbe verte, la longueur d'onde d'analyseest 0.8 miron ; pour la ourbe rouge, elle est de 0.6 miron.III.2.1.3 Erreur temporelleCette erreur orrespond au omportement temporel de la boule d'OA : le système nepeut instantanément orriger un hangement dans la phase d'arrivée.
DSPservo−lag(f) = 0.023f−11/3

Nl∑

n=1

r−5/3
on

(
1 − 2 cos(2πfvntd) sinC(vntif) + sin2

C(vntif)
)(III.2.4)ave sinC le sinus ardinal.Elle dépend don du retard de la boule d'OA td et du temps d'intégration ti mais ausside la vitesse du vent de la ouhe n vn. La �gure III.2.4 représente la DSP après orretionde l'OA en présene d'erreur temporelle seulement. On y voit que ette erreur augmentesensiblement vers les basses fréquenes. Cette erreur impose don un système d'OA trèsrapide a�n de orriger su�samment le halo près de l'étoile. C'est en outre un paramètre



III.2.1. LES LIMITATIONS 127

Fig. III.2.4 � Erreur temporelle simulée ave le modèle semi-analytique. La ourbe verteorrespond à une vitesse de l'OA de 0.3 kHz pour un vent de 12.5 m.s−1, la rouge à uneOA à 1 kHz pour un vent de 12.5 m.s−1 et la bleue pour une OA à 1 kHz pour un vent de5 m.s−1.très sensible : ave un fateur 3 perdu dans la boule d'OA, la perte sur la DSP est de 10.L'in�uene du vent est du même type.III.2.1.4 Bruit de l'analyseurCette erreur provient du bruit de photons et du bruit de leture de l'analyseur. Elledi�ère en fontion du type d'analyseur. Je vais étudier deux types d'analyseurs : l'analyseurde Shak-Hartmann et l'analyseur pyramidal.III.2.1.4.1 Pour un Shak HartmannUn analyseur de Shak-Hartmann est un analyseur plan pupille. Il est onstitué d'unematrie de miro-lentilles et d'une améra plaée au foyer des miro-lentilles. Le frontd'onde plan qui arrive sur la matrie de miro-lentilles est foalisé loalement par haquelentille sur la améra au entre de haque sous-pupille. Si le front d'onde est loalementinliné par rapport aux miro-lentilles, la tahe lumineuse sur la améra est déplaée. Plusle front d'onde est loalement inliné et plus la tahe lumineuse est éloignée du entre dela sous-pupille. Comme l'image sur la améra est généralement une tahe et pas un point,on aratérise sa position par le entre de gravité de la tahe. Sa DSP est telle que [Rigautet al., 1998℄ :
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DSPbruit(f) ∝ 1

(2πf sinC(df))2
(III.2.5)Le fateur de normalisation est proportionnel au bruit sur haque sous-ouverture.III.2.1.4.2 Pour une pyramideL'analyseur pyramidal est un analyseur plan foal dont la mesure dépend de la dérivéede la phase. La pyramide agit en fait omme quatre outeaux de Fouault. Le faiseaulumineux qui arrive au sommet de la pyramide produit après elle quatre images de lapupille sur un plan d'observation. La dérivée de la phase selon x est reliée à la di�érened'intensité dans les adrans x > 0 et x < 0 , de même, la dérivée de la phase selon yest reliée à la di�érene d'intensité dans les adrans y > 0 et y < 0. Dans un as sansmodulation, la DSP s'exprime par :

DSPbruit(f) ∝ 1

(2 sinC(dfx) sinC(dfy))2
(III.2.6)ave fx et fy la déomposition de f sur les axes x et y.En e�etuant un développement limité de es bruits à basse fréquene, on voit aisé-ment l'intérêt de la pyramide (DSP ∝ 1) sur le Shak Hartmann (DSP ∝ 1/f 2) pour larédution du bruit.

Fig. III.2.5 � Bruit de deux types d'analyseurs simulés ave le modèle semi-analytique. Laourbe rouge représente le bruit de photons sur l'analyseur de Shak-Hartmann alors quela bleue représente e même bruit sur la pyramide.



III.2.1. LES LIMITATIONS 129Cet intérêt est mis en exergue par la �gure III.2.5 : pour l'analyseur de Shak Hartmann,plus les fréquenes spatiales sont petites plus grand est le bruit alors que pour un analyseurpyramidal toutes les fréquenes sont a�etées de la même façon par le bruit de photons.Ainsi, l'analyseur le plus intéressant dans le adre des ELTs où l'on herhe à regarder àdes distanes angulaires très faibles semble être l'analyseur pyramidal.III.2.1.5 AliasingComme son nom l'indique, il s'agit d'un repliement des hautes fréquenes spatiales surles basses fréquenes.
DSPaliasing(f) =

0.023

r
5/3
0

∞∑

n=1

(
sin2

C (vti(f + 2nfC)) (f + 2nfC)−11/3 + sin2
C (vti(f − 2nfC)) (f − 2nfC)−11/3

)(III.2.7)L'expression de et aliasing est donné dans l'équation III.2.7 pour le Shak-Hartmann.Une solution [Poyneer et Maintosh, 2004℄ a été proposée a�n de réduire et aliasing. Ils'agit d'introduire un trou au niveau du plan foal ave la matrie de miro-lentilles a�nde réaliser un �ltrage spatial des hautes fréquenes. Dans mon étude, je onsidère que e�ltrage permet de réduire à 90% les erreurs d'aliasing.

Fig. III.2.6 � Comparaison des di�érents aliasing en fontion du type d'analyseur onsidéré.La �gure III.2.6 montre que l'aliasing de la pyramide est limitant surtout aux grandesfréquenes spatiales mais est négligeable aux faibles fréquenes. On voit le gain apportépar le �ltrage spatial sur l'aliasing de l'analyseur de Shak Hartmann.



130 CHAPITRE III.2. UN ÉLÉMENT ESSENTIEL : L'OPTIQUE ADAPTATIVEIII.2.2 Appliation aux ELTsÉtudions maintenant les performanes globales d'un système d'optique adaptative dansnotre as d'étude, à savoir les ELTs. Il est à noter qu'une telle étude de performanes aété réalisée par Hardy [1998℄ de façon très omplète ; son étude repose sur l'expression desvarianes, basée sur un alul purement analytique. Elle ne permet néanmoins pas d'avoiraès aux DSPs et don à la répartition fréquentielle.Conformément à l'expression des DSPs, il existe un ertain nombre de paramètreslibres : le nombre d'atuateurs, le diamètre du télesope, le temps d'intégration ti, le retardd'analyse td, le hoix de l'analyseur de surfae d'onde, et la longueur d'onde.Type d'erreur Paramètresatmosphériques Paramètres du système
r0 L0 v d ti D λFitting X X XAliasing X X X X XServo-lag X X X XAnisoplanétisme X X XBruits du Shak-Hartmann X X XBruits de la pyramide X X XTab. III.2.1 � Ce tableau représente les paramètres dont dépendent les aberrations enoptique adaptative. Les paramètres atmosphériques (paramètre de Fried r0, éhelle externe

L0 et vitesse du vent v) sont séparés dans paramètres du système (distane inter-atuateurs
d, temps d'intégration ti, diamètre du télesope D et longueur d'onde d'observation λ). Ilest à noter que le temps de retard td n'apparaît pas dans e tableau : dans nos simulations,il a été pris dépendant de ti. NB : je n'ai mis que les dépendanes diretes en λ mais omme
r0 en dépend, en fait en général tous les défauts en dépendent aussi.Sauf indiation ontraire, les simulations ont été réalisées en bande H. L'étoile-guideest une étoile de magnitude 5. En outre, je ne vais m'intéresser qu'aux fréquenes spatialesinférieures à la fréquene de oupure, 'est-à-dire que je ne vais pas, dans la suite de ettepartie, onsidérer l'erreur de �tting. En outre, j'ai simulé un analyseur de Shak-Hartmann.Cet analyseur a les aratéristiques suivantes :� le temps d'intégration ti est égal au retard td,� le télesope mesure 30 m de diamètre,� la distane inter-atuateurs est de 15 m,� l'angle zénital est de 30°,� l'étoile-guide mesure 5 magnitudes en visible.



III.2.2. APPLICATION AUX ELTS 131III.2.2.1 Conditions hoisies pour l'ELTRegardons maintenant les paramètres utilisés pour un site astronomique : Paranal. Letableau III.2.2 résume les paramètres d'entrée que j'ai onsidérés.ParanalNombre de ouhes 3Altitude (en km) [0,1,15℄Poids du C2
n [0.2,0.6,0.2℄Vitesse du vent (en m.s−1) [12.5,12.5,12.5℄Diretion du vent (en degrés) [0.,0.,0.℄Seeing (en �) 0.85Tab. III.2.2 � Paramètres des atmosphères simulées. On retrouve entre [ ℄ les paramètrespour haune des ouhes.

III.2.2.2 Performanes et seeingJ'ai étudié ii (III.2.7) les performanes du système d'optique adaptative en fontionde la distane inter-atuateurs, les autres paramètres étant eux présentés dans la partieIII.2.2.Dans ette simulation, j'ai fait varier la densité d'atuateurs, la réduisant jusqu'à desdistanes très faibles qui sont ertainement peu réalistes du point de vue de la réalisation.En outre, dans le as d'une distane interatuateurs de 4 m sur un télesope de 30 m, elareprésente tout de même plus de 400000 atuateurs en tout !Un autre point important est que, plus le seeing est bon, plus le niveau des aberrationsest faible, e qui semble logique mais il faut aussi noter que plus le seeing est bon moins lesystème est sensible à la variation de distane inter-atuateurs : pour un seeing de 0.5′′ leniveau des aberrations ne varie que de 6 nm pour les di�érentes distanes inter-atuateursalors qu'il varie de 15 nm pour un seeing de 1.5′′.L'optimum prouve que, pour un temps d'intérgation donné, il faut faire un ompromisentre l'aliasing et le bruit : lorsque l'on réduit la distane inter-atuateurs, l'aliasing diminueet permet au niveau des aberrations de diminuer mais, au bout d'un ertain moment, lemanque de photons par sous-pupille et don le bruit du déteteur d'analyse augmente plusrapidement et fait déroître le rapport de Strehl.III.2.2.3 Performanes et diamètre du télesopeOn étudie, pour di�érents diamètres de télesopes, la distane inter-atuateurs optimaleen �xant un seeing médian.Un deuxième point est que le diamètre in�ue peu sur le rapport de Strehl atteint.
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Fig. III.2.7 � Variation du niveau des aberrations en fontion de la distane inter atuateurspour di�érentes valeurs de seeing ; 0.5� orrespond à un seeing très bon, 0.85� à un seeingmédian (Paranal par exemple), 1.5� pour un mauvais site astronomique.III.2.2.4 Performanes et temps d'intégrationDans le as hoisi, 'est-à-dire pour une vitesse de vent moyenne de 12.5 m.s−1 et unseeing de 0.85�, le temps de orrélation de l'atmosphère est de 38 ms en bande H. Dansmes simulations, je suppose que les spekles sont déorrélés don que le temps de pose tiest inférieur au temps de orrélation. La �gure III.2.9 représente la variation du niveaudes aberrations pour un seeing de 0.75� en fontion du temps d'intégration pour di�érentesdistanes inter-atuateurs. Le temps d'intégration optimal se déplae en fontion du nombred'atuateurs : en hangeant le temps d'intégration, on hange le nombre de photons quiatteint le déteteur et l'on fait don un ompromis entre l'erreur temporelle et bruit dudéteteur.La �gure III.2.10 représente des lignes de niveau pour di�érentes valeurs du vent. Dif-férents points sont à remarquer. Tout d'abord les résultats sont très sensibles au tempsd'intégration ; pour des temps supérieurs au temps optimal, le niveau des aberrations sedégrade plus rapidement (e que l'on voyait aussi sur la ourbe III.2.9 ; e résultat estd'autant plus vrai que la distane inter-atuateurs diminue). En outre, quand la vitesse duvent augmente, la distane inter-atuateurs optimale augmente.
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Fig. III.2.8 � Variation du niveau des aberrations en fontion de la distane inter atuateurspour di�érentes valeurs de diamètres. À titre d'exemple, pour NACO, la distane inter-atuateurs est de 0.57 m.III.2.2.5 DSPs hoisies pour l'ELTJe vais adapter les paramètres du système d'optique adaptative à es paramètres, touten restant dans le domaine du réalisable.Je vais maintenant utiliser es DSP dans la suite de mon étude, a�n d'évaluer lesperformanes globales d'un système d'optique adaptative assoié à un oronographe et àune alibration di�érentielle. A�n de générer des érans de phase, j'utilise la tehniqueprésentée par Lane et al. [1992℄.Un exemple d'éran de phase est donné sur la �gure III.2.11 gauhe. La DSP orrespon-dante est représentée sur la �gure III.2.11 droite. C'est en utilisant di�érentes réalisationsde e type d'éran de phase que je vais réaliser les simulations dans la partie suivante.J'obtiens une PSF dont le pro�l est donné sur la �gure III.2.12. Les aberrations ont uneamplitude d'environ 48 nm RMS.
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Fig. III.2.9 � Variation du niveau des aberrations en fontion du temps d'intégration pourdi�érentes distanes inter-atuateurs dans le as d'une vitesse de vent moyenne de 12.5
m.s−1.

Fig. III.2.10 � Lignes de niveau qui représentent la variation du niveau des aberrations enfontion du temps d'intégration et de la distane inter-atuateurs pour di�érentes vitessesde vent.
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Fig. III.2.11 � In�uene des défauts de phase dûs à l'OA. La �gure de gauhe représentel'éran de phase onsidéré, la �gure de droite la DSP orrespondante.

Fig. III.2.12 � Pro�l de la PSF aberrée orrespondant à la DSP présentée sur la �gureIII.2.11.
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Chapitre III.3Coronographie et imagerie di�érentielle
III.3.1 Image oronographiqueL'objetif de ette setion est d'étudier les performanes limites d'un système orono-graphique seul. Je vais montrer que e système, même dans le as idéal d'un oronographeparfait (que je dé�nirai), ne permet pas d'atteindre des performanes su�santes pour dé-teter une planète tellurique.Je onsidère, pour étudier e as limite, un télesope sans obstrution et sans segmen-tation (le as plus réaliste d'un télesope ave obstrution et ave un oronographe plusprohe de la réalité sera traité dans la setion suivante).III.3.1.1 Expression analytiqueLe r�le d'un oronographe parfait est de retirer l'énergie ohérente à la pupille d'entréedu télesope a�n de supprimer la di�ration. Je me plae aussi dans un as où l'étoile estparfaitement entrée et où le diaphragme de Lyot est parfaitement aligné. Comme nousl'avons vu, il existe plusieurs oronographes qui fournissent un nulling parfait pour unpoint soure situé sur l'axe [Roddier et Roddier, 1997; Rouan et al., 2000; Baudoz et al.,2000a; Kuhner et Traub, 2002℄. Trouver le oronographe le plus adapté aux ELTs néessitede prendre en ompte les défauts réels de la pupille (segmentation, obstrution, défautsde ophasage entre les segments,...). Je ne m'intéresse ii qu'aux limites qui peuvent êtreatteintes dans le as de oronographes idéaux suivant le omportement théorique.Je note φ les aberrations d'entrée. Elles peuvent être déomposées en résidu d'optiqueadaptative φOA, aberrations dynamiques, et en aberrations statiques δC . Nous verronspar la suite qu'il est néessaire de prendre en ompte e seond type d'aberrations pourobtenir des résultats réalistes. Cependant, es aberrations devraient plut�t être onsidéréesomme �quasi-statiques� ar elles ont des durées de vie omprises entre quelques seondes etquelques minutes [Marois et al., 2003℄. Une approhe statistique sur le niveau des speklesen imagerie oronographique est menée par Soummer et al. [2007℄.Ave les notations introduites, en rappelant que je onsidère un oronographe théo-rique parfait, l'amplitude omplexe dans le plan pupille d'entrée du télesope A(x, y) peut137



138 CHAPITRE III.3. CORONOGRAPHIE ET IMAGERIE DIFFÉRENTIELLEs'érire :
A = Πeıφ ≃ SR (III.3.1)Je ne note pas les variables qui ne feraient qu'alourdir l'ériture et qui sont inutiles àla ompréhension.Dans le plan pupille oronographique, l'amplitude omplexe A1 s'érit :

A = Π
(
eıφ −

√
EC

) (III.3.2)Cherhons l'expression de l'énergie ohérente EC . Elle orrespond à l'autoorrélationde la phase alulée sur la pupille. Elle peut don être exprimée par :
EC =

∫ ∫
Π (~u) Π∗

(
~u+ ~f

)
eıφ(~u+~f)−φ(~u)d2~u (III.3.3)Si l'on onsidère qu'il y a un très grand nombre de réalisations sur la pupille, on trouve :

EC =

∫ ∫
Π (~u) Π∗

(
~u+ ~f

)
eıφ(~u+~f)−φ(~u)p (φ) p (φ) d2~u (III.3.4)où p (φ) représente la loi de probabilité de la phase φ.On reonnaît ii l'expression de la fontion aratéristique à deux dimensions ; ommela phase φ est un proessus aléatoire gaussien de moyenne nulle (on ne prend pas en omptele piston), on obtient :

EC = e−σ2
φ (III.3.5)

σ2
φ représente la variane des aberrations de phase dans la pupille d'entrée du télesope.Je onsidère un rapport de Strehl très bon (plus de 95 %), 'est-à-dire des aberrationsdont les erreurs de front d'onde sont faibles (de quelques nanomètres à quelques dizainesde nanomètres RMS). Je peux ainsi réaliser un développement limité. On peut don ap-proximer A1 par :

A1 = Π

(
ıφ− φ2

2
+
σ2

φ

2

) (III.3.6)L'intensité dans le plan image s'obtient simplement en prenant le module au arré de latransformée de l'amplitude omplexe A1. Elle s'érit don, en ne onservant que les termesd'ordre 2, 'est-à-dire les termes dominants :
I1 =| Â1 |2=| Π̂ ⋆ φ̂ |2 (III.3.7)

⋆ représente l'opérateur de onvolution et ̂ la transformée de Fourier.Les propriétés du résidu oronographique ont par ailleurs été étudiées analytiquementdans Boaletti et al. [2002℄ et Bloemhof [2004℄ dans le as du 4QPM. Dans un as parfait, leoronographe parfait a permis de retirer tous les termes d'ordre 1 et don tous les �pinned�



III.3.1. IMAGE CORONOGRAPHIQUE 139spekles. Cei est lairement visible ar es spekles �arohés à la PSF� apparaissentlorsque le défaut est multiplié par la transformée de Fourier de la pupille. Nous verrons parla suite l'impat de l'imperfetion du oronographe sur le résidu. Ces termes ont aussi étéétudiés dans Perrin et al. [2003℄ et Sivaramakrishnan et al. [2002℄. Je n'entrerai don quepeu dans le détail.On peut étudier la parité de l'intensité résiduelle. Les termes Π et φ sont réels. Latransformée de Fourier est don hermitienne : leur partie réelle est paire et leur partieimaginaire est impaire. Ainsi, la présene de modules au arré, symétriques, rend l'intensitéoronographique paire. C'est suite à un tel onstat qu'une tehnique pour améliorer leniveau de détetabilité a été développée. Elle onsiste simplement à soustraire à l'image lamême image après l'avoir fait tourner de 180°.On reonnaît aussi dans l'équation III.3.7 l'expression, à un fateur multipliatif près((2π/λ)2), de la DSP de φ (voir I.2.3 pour son expression et sa dé�nition).Ces résultats sont valides pour une image ourte pose, voire une image instantanée, pourlaquelle le temps de pose est inférieur au temps de orrélation des spekles. Néanmoins jefais toujours l'hypothèse qu'il n'y a pas de bruit de photons.Pour une pose in�nie, les aberrations dues à l'optique adaptative vont se moyenner ;elles seront don onstantes à une distane angulaire donnée ; on peut don exprimer σθ,la détetabilité à une distane angulaire donnée (omme dé�nie dans I.2.11 ), par :
σθ (I1) = σθ

(
| Π̂ ⋆ δ̂C |2

) (III.3.8)On n'y retrouve que les aberrations statiques, les aberrations dues à l'optique adaptativen'intervenant plus dans la détetabilité. Ainsi, même pour un temps de pose in�ni, pareque les aberrations statiques, omme leur nom l'indique, ne se moyennent pas, le ontrastemaximal sera limité. La variation de détetabilité est quadratique ave les aberrationsstatiques en entrée du télesope : améliorer la détetabilité d'un fateur 100 néessite desaberrations statiques 10 fois plus faibles.III.3.1.2 SimulationsIII.3.1.2.1 HypothèsesA�n de véri�er les résultats obtenus ave l'étude analytique, j'ai réalisé des simulationsdans le as d'un oronographe parfait. J'ai hoisi une pupille d'entrée de 30 m, bon om-promis entre les diamètres des télesopes des di�érents designs d'ELTs. Ne herhant pas àétudier les impats de la segmentation, ni de la forme des miroirs onstituant le primaire,les simulations utilisent une pupille pleine irulaire. J'étudierai par la suite (dans la partieIII.4.2) les onséquenes d'une obstrution entrale.J'utilise, dans ma simulation, des matries de 2048*2048 pixels2 ave un éhantillonnagede 3.6 m par pixel.Je me suis plaée en bande H. Je n'utilise pas, pour l'optique adaptative, les paramètresdé�nis dans la partie III.2.2, a�n de mettre en évidene l'impat de la entro-symétrie dela forme de la DSP sur les résultats.



140 CHAPITRE III.3. CORONOGRAPHIE ET IMAGERIE DIFFÉRENTIELLEJ'ai introduit des aberrations statiques de 20 nm RMS ave une DSP plate jusqu'à fC/4ave fC la fréquene de oupure de l'optique adaptative puis en f−2. Cette forme peut êtreobtenue par diversité de phase. Le rapport de Strehl global est de 96 %.III.3.1.2.2 RésultatsJe vais d'abord montrer que l'on retrouve bien, pour l'image oronographique, la DSPque l'on a introduite. On voit que l'on obtient rigoureusement les mêmes images (�gureIII.3.1). Les pro�ls sont, eux aussi, semblables (voir sur la �gure III.3.2) e qui est normalar, lorsque l'on enlève l'énergie ohérente, il ne reste que les spekles.

Fig. III.3.1 � L'image de gauhe représente l'image oronographique, en utilisant un oro-nographe parfait, l'image de droite représente la DSP à deux dimensions des aberrationsintroduites dans les simulations. Elles sont représentées ave une puissane de 0.5. LaDSP n'est pas entro-symétrique à ause du vent que j'ai onsidéré et qui a une diretionprivilégiée.On y voit que, même en utilisant un oronographe parfait, ave les hypothèses d'entréeque nous avons hoisies, on obtient un niveau que de 10−6 à 10 λ/D, niveau nettementinsu�sant pour déteter des exoplanètes telluriques. Seules les planètes de type Jupiter deplus de 900 K seraient à la portée de ette tehnique. Il faut ependant noter que je n'aipris en ompte ni le bruit de photons, ni le bruit de déteteur dans l'image.Regardons maintenant e qu'il se passe pour une longue pose. Cette longue pose estsimulée en additionnant N réalisations indépendantes des érans de phases dûs aux résidusde l'optique adaptative. Les résultats sont représentés sur la �gure III.3.3. On remarque que
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Fig. III.3.2 � Comparaison des pro�ls de la PSF en bleu, de l'image oronographique (enrouge) et des résultats théoriques (en vert).
l'expression théorique, représentée ave des roix bleu lair, est en adéquation ave la limi-tation imposée par les aberrations statiques, ourbe représentée en bleu foné. Cependant,l'image représentée sur la �gure III.3.3 gauhe montre lairement que, à ause d'une di-retion privilégiée du vent, le résidu dû à l'optique adaptative n'est pas entro-symétrique.Les spekles que l'on voit sur l'image sont dûs aux aberrations statiques. Ainsi, la déte-tabilité, même pour un temps de pose très long, est moins bonne que le niveau limite, neprenant en ompte que les défauts statiques, ar l'éart-type dû à l'optique adaptative estnon nul. C'est à ette di�érene qu'est dû le pi résiduel entre 0 et 20 λ/D sur la �gureIII.3.3 droite.On véri�e don que le terme de l'équation III.3.8 onstitue bien la limite de détetabilitépour une pause in�nie dans le as d'une image oronographique. Il est don impossible, aveles hypothèses d'optique adaptative et d'aberrations statiques que j'ai hoisies, d'atteindreun niveau su�sant pour déteter des exoplanètes telluriques.
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Fig. III.3.3 � La �gure de gauhe représente une image longue pose ; la �gure de droiteompare des pro�ls de détetabilité de l'intensité oronographique pour di�érents tempsde pose. La ourbe du bas représente la limite imposée par les aberrations statiques, lespoints bleus orrespondant à l'expression théorique donnée dans l'équation III.3.8.III.3.2 Gain apporté par l'imagerie di�érentielleNous venons de voir dans une première approhe idéalisée qu'il n'est pas possible pourun ELT de 30 m, ave un oronographe et une optique adaptative, même extrême, dedéteter des planètes telluriques ; il est même di�ile de déteter des exoplanètes de typeJupiter. Une solution onsiste peut-être à utiliser une des méthodes d'imagerie di�érentielleprésentée dans la setion I.2.3.III.3.2.1 Expression analytiqueSi l'on onsidère deux images réalisées simultanément en utilisant deux voies, en aval duoronographe, a�n de alibrer la �gure de spekles résiduels, la prinipale soure d'erreurentre les deux images sera due aux aberrations di�érentielles entre les deux voies (es aber-rations étant générées par la traversée de deux hemins optiques di�érents). On onsidèredon une voie dite de référene, qui omporte, en plus des aberrations φ, des aberrationsdi�érentielles δNC1 que l'on supposera dans le plan pupille oronographique et une voie dealibration ave les mêmes défauts dans la pupille d'entrée et des aberrations δNC2 dans lapupille oronographique. Dans un premier temps, on suppose que δNCi
est du même ordrede grandeur que les aberrations d'entrée.L'intensité Ai s'érit don :
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Ai = Π

(
eıφ −

√
EC

)
eıδNCi (III.3.9)soit, en e�etuant ette fois-i un développement limité à l'ordre 3 (nous verrons pour-quoi) :

Ai = Π

(
ıφ− φ2

2
− ı

φ3

6
+
σ2

φ

2

)(
1 + ıδNCi

− δ2
NCi

2

) (III.3.10)On peut don érire l'intensité résiduelle après soustration :
Iresidu = I2 − I1 = 2ℑ

[(
Π̂ ⋆ φ̂

)
.
(
Π̂ ⋆ ̂(δNC2 − δNC1) ⋆ φ̂

)∗] (III.3.11)où ∗ représente le onjugué.L'intensité résiduelle ne omporte qu'une partie imaginaire ; elle est don antisymé-trique.En outre, elle varie linéairement ave la di�érene δNC2 − δNC1 : en e�et, la transforméede Fourier est linéaire don une variation linéaire de la di�érene induit une variationlinéaire dans le niveau de l'intensité résiduelle.De plus, ette équation ne omporte que des termes de degré trois. Tous les termesdominants d'ordinaire ont été supprimés. On a déjà vu, dans la partie préédente, que leoronographe retirait les termes de degrés 0 et 1 ; la soustration simultanée permet desupprimer les termes de degré 2.L'approximation que j'ai faite n'est valide que si tous les termes sont du même ordre degrandeur. En réalité, la di�érene δNC2 −δNC1 est plus petit que les aberrations ommunes.Les développements intermédiaires III.3.10 s'en trouvent légèrement modi�és ; ependant,il est aisé de voir que le résultat III.3.11 ne sera pas di�érent.A�n de distinguer les termes statiques des termes dynamiques, nous allons érire φ sousla forme φ = δC + φOA, l'équation III.3.11 devient don :
Iresidu = 2ℑ

[(
Π̂ ⋆ δ̂C

)
.
(
Π̂ ⋆ ̂(δNC2 − δNC1) ⋆ δ̂C

)∗]

+ 2ℑ
[(

Π̂ ⋆ δ̂C

)
.
(
Π̂ ⋆ ̂(δNC2 − δNC1) ⋆ φ̂OA

)∗] (III.3.12)
+ 2ℑ

[(
Π̂ ⋆ φ̂OA

)
.
(
Π̂ ⋆ ̂(δNC2 − δNC1) ⋆ φ̂OA

)∗]

+ 2ℑ
[(

Π̂ ⋆ φ̂OA

)
.
(
Π̂ ⋆ ̂(δNC2 − δNC1) ⋆ δ̂C

)∗]En outre, je dé�nis maintenant, pour simpli�er l'ériture, le défaut di�érentiel δNC par
δNC = δNC2 − δNC1 .III.3.2.2 SimulationsJ'ai déjà présenté les hypothèses que j'ai faites dans le adre de l'imagerie oronogra-phique. Les paramètres de l'optique adaptative sont présentés dans la partie préédente.



144 CHAPITRE III.3. CORONOGRAPHIE ET IMAGERIE DIFFÉRENTIELLEJe hoisis le résidu di�érentiel δNC égal à 1 nm RMS (e qui est très ontraignant au vu dunombre d'optiques mises en jeu). Je vais ii étudier dans quelles onditions il est possibled'atteindre le niveau requis pour la détetion d'exoplanètes telluriques. Cette étude est engrande partie issue de l'artile Cavarro et al. [2006℄ présenté dans l'annexe B.III.3.2.2.1 Image ourte poseÉtudions dans un premier temps le résidu après une image ourte pose. Son expressionthéorique est donnée par l'équation III.3.12.

Fig. III.3.4 � Partie entrale d'un hamp de spekles issus d'un résidu oronographiqueinstantané après soustration d'une voie de référene. Le hamp de vue est de 54 λ/D.Un exemple d'intensité résiduelle (Ires) est donné sur l'image III.3.4 ave les hypothèsesdéjà dérites dans le tableau III.2.2. Les tavelures positives sont représentées en blan alorsque les négatives sont noires. Conformément à l'équation III.3.12, on remarque nettementl'asymétrie des tavelures.On y remarque aussi l'absene de �pinned spekles�[Bloemhof et al., 2001℄. Ainsi lesspekles sont répartis aléatoirement dans l'image et non �attahés� sur les anneaux de laPSF.La �gure III.3.5 ompare les pro�ls radiaux de l'image d'une pose unique avant et aprèssoustration. L'aord entre les pro�ls simulés numériquement par FFTs et analytiques est



III.3.2. GAIN APPORTÉ PAR L'IMAGERIE DIFFÉRENTIELLE 145parfait, indiquant que l'approximation faite est valide aux niveaux de ontraste onsidérés.

Fig. III.3.5 � Pro�l radial de l'éart-type de haque terme de l'équation III.3.12 pour uneimage instantanée. Figure tirée de Cavarro et al. [2006℄.
III.3.2.2.2 Convergene temporelleUne longue pose est générée en additionnant N images instantanées déorrélées ; danses images, les aberrations dynamiques (φOA) varient à haque itération alors que les aberra-tions statiques, omme leur nom l'indique, restent inhangées. L'image �nale est < Iresidu >où <> représente la moyenne temporelle réalisée sur N réalisations indépendantes.Par la suite, j'analyse les résultats de ette simulation en terme de détetabilité d'unpoint soure. Dans et objetif, je alule l'éart-type dans l'image < Iresidu >.Sur la �gure III.3.6, les pro�ls radiaux sont alulés pour des valeurs roissantes deN d'une pose unique jusqu'à N=460 poses. Cette simulation montre que la détetabilitéonverge vers l'éart-type du seul terme onstant de l'équation III.3.12 ; on a don :

σθ (< Iresidu >) = σθ

(
2ℑ
[(

Π̂ ⋆ δ̂C

)
.
(
Π̂ ⋆ δ̂NC ⋆ δ̂C

)∗]) (III.3.13)Les autres termes qui ontiennent φOA se moyennent vers une �gure onstante azimu-talement ou vers une valeur nulle quand un grand nombre d'érans de phase sont simulés



146 CHAPITRE III.3. CORONOGRAPHIE ET IMAGERIE DIFFÉRENTIELLE

Fig. III.3.6 � Détetabilité à 5 σ en fontion du nombre de réalisations N. Les di�érentesourbes en trait plein représentent l'éart type azimutal de la quantité < Iresidu > et sontalulées ave 1, 9, 27, 90 et 460 �gures de spekles déorrélées ( de haut en bas). La limitethéorique donnée dans l'équation III.3.13 est représentée par une ourbe en pointillés.Figure tirée de Cavarro et al. [2006℄.(N>500). Par onséquent, la détetabilité dépend seulement des aberrations statiques enamont et en aval du oronographe ; omme vu préédemment, l'équation III.3.13 donnela limite fondamentale du ontraste atteignable du modèle que j'ai onsidéré. La déte-tabilité varie linéairement ave la di�érene δNC et quadratiquement ave δC . En outre,et exemple prouve qu'une simulation dans laquelle les aberrations statiques sont omisesonduirait vers un moyennage total des aberrations ave le temps e qui n'est pas réaliste.Par la suite, je ne onsidère que l'équation III.3.13 omme la limite fondamentale pourétudier les in�uenes respetives des aberrations statiques.III.3.2.2.3 In�uene des amplitudes des aberrations statiquesL'in�uene de l'amplitude des aberrations statiques est montrée sur la �gure III.3.7pour une distane angulaire orrespondant à une orbite de 1 UA à 10 p.L'impat des aberrations statiques avant et après le oronographe sont lairement dif-férentes. On voit bien que, onformément aux résultats théoriques de l'équation III.3.13,
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Fig. III.3.7 � Pro�ls radiaux de détetabilité à 5 σ pour une séparation angulaire de 9 λ/Dorrespondant à 1 UA à 10 p. La ligne en trait plein étudie l'impat de δC lorsque δNCest �xé à 1 nm RMS et elle en pointillés représente l'impat des aberrations di�érentielleslorsque les aberrations statiques ommunes sont �xées à 20 nm RMS. Figure tirée deCavarro et al. [2006℄.
les simulations montrent que le niveau de détetabilité varie quadratiquement ave δCet linéairement δNC . On voit ainsi que l'in�uene des aberrations statiques en amont duoronographe est la plus importante.Pour atteindre le ontraste de 10−10 à 0.1� (ou 9λ/D) requis pour pouvoir déteter uneexoplanète tellurique à 10 p, les aberrations statiques di�érentielles doivent être ontr�léesà 0.01 nm RMS si les aberrations statiques ommunes sont de 20 nm RMS. Réiproquement,on peut tolérer jusqu'à 1 nm RMS d'aberrations di�érentielles si les aberrations ommunessont réduites à 3 nm RMS. Les aberrations ommunes étant dominantes, elles doivent êtreréduites autant que possible.La �gure III.3.8 montre le pro�l radial de détetabilité à 5σ pour di�érentes amplitudesde δNC en supposant que δC est �xé à 20 nm RMS (valeur réaliste , qu'il est possibled'atteindre si l'on onsidère des miroirs ultra-polis EUV.). La linéarité est enore montréeii.
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Fig. III.3.8 � Pro�ls radiaux de détetabilité à 5 σ. Les aberrations ommunes sont �xéesà 20 nm RMS alors que les aberrations di�érentielles sont variables. Le trait vertial or-respond à une position à 1 UA à 10 p. Figure tirée de Cavarro et al. [2006℄.III.3.2.2.4 In�uene de la forme de la DSPSi l'on suppose que les amplitudes des aberrations statiques δC et δNC sont �xées à 20nm et 0.1 nm respetivement, analysons l'in�uene de la forme des DSPs. Les niveaux dedétetabilité sont représentés sur la �gure III.3.9.La ligne en trait plein représente le niveau atteint dans les onditions déjà dérites danse manusrit, 'est-à-dire ave les DSPs des deux types d'aberrations plates entre 0 et fC/4et qui varient en f−2 pour des fréquenes spatiales plus grandes. La dégradation n'est pastrop importante lorsque δNC varie pour toutes les fréquenes en f−2 e qui on�rme la faiblesensibilité à e paramètre. Cependant, si la DSP de δC varie à son tour en f−2 à toutesles fréquenes la détetabilité déroît d'un fateur 10 à de faibles distanes angulaires ( à3λ/D et ne roise la ourbe en trait plein qu'à 30 λ/D. De meilleurs résultats sont bien sûratteints si les DSPs peuvent être rendues plates à toutes les fréquenes. Une améliorationsigni�ative peut, par exemple, être obtenue lorsque la DSP de δC est plate même si lavariation de δNC est en f−2.De nouveau, l'analyse des DSPs montre que le r�le des aberrations statiques ommunesest prépondérant et demeure la soure prinipale de dégradation. En outre, on remarque
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Fig. III.3.9 � Pro�l radial à 5 σ pour di�érentes ombinaisons de DSPs. Dans haqueombinaison, les amplitudes de δC et δNC sont respetivement de 20 nm RMS et 1 nmRMS. La ligne en trait plein orrespond aux onditions standard , que j'ai étudié jusqu'àprésent. Figure tirée de Cavarro et al. [2006℄.aussi que les basses fréquenes doivent être ontr�lées de façon appropriée pour réaliserune rédution su�sante de la lumière stellaire.III.3.2.2.5 Limitations induites par le bruit de photonsUne autre limitation fondamentale qu'il est absolument indispensable de prendre enompte, notamment dans la détetion d'objets aussi faibles que des exoplanètes, est lebruit de photons. Il est en e�et indispensable de véri�er que le niveau de ontraste limitedé�ni dans l'équation III.3.13 peut être atteint dans un temps d'observation raisonnable.Je suppose, pour e faire, une étoile de type G2V située à 10 p, observée ave untélesope de 30 m et une résolution spetrale de 5. La transmission globale du système estde 5 % e qui est légèrement pessimiste.Les ourbes de la �gure III.3.10 donnent la limite de détetabilité pour di�érents tempsde pose entre 1 et 1000 h. Je les ompare à la limite de détetabilité donnée par l'équationIII.3.13.Le bruit de photons est inlus dans haune des images I1 et I2 ; par onséquent, la
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Fig. III.3.10 � Pro�l radial de la détetabilité à 5 σ pour un télesope de 30 m. La ourbedu bas orrespond à la limite théorique dans le as d'aberrations ommunes statiques de20 nm RMS et d'aberrations di�érentielles de 0.1 nm RMS. Figure tirée de Cavarro et al.[2006℄.détetabilité a un pro�l radial marqué par la distribution spatiale du résidu de orretionde l'optique adaptative φOA. Lorsque le temps d'intégration augmente, le niveau de dé-tetabilité et son pro�l onvergent vers l'expression limite donnée par l'équation III.3.13.Plusieurs entaines d'heures sont requises pour atteindre un ontraste à 5 σ de 8 · 10−10 àune séparation angulaire de 0.1�.III.3.2.2.6 Comparaison ave un télesope de 100 mDans le adre de l'artile, j'avais étudié deux as extrêmes (télesopes de 30 et de 100m), ar à l'époque, le design de l'E-ELT n'était pas enore �xé (il existait alors le oneptOWL, télesope de 100 m).Un as plus favorable est réalisé ave un télesope de 100 m (�gure III.3.11 gauhe) ensupposant que les aberrations statiques ont la même amplitude que pour un télesope de30 m (δC = 20 nm RMS et δNC = 0.1 nm RMS) ave un fréquene de oupure de fC/4.Le système d'optique adaptative a la même densité d'atuateurs que pour le télesope de30 m e qui fait monter le nombre d'atuateurs à un million quatre ent mille ! Dans e



III.3.2. GAIN APPORTÉ PAR L'IMAGERIE DIFFÉRENTIELLE 151as, la DSP des aberrations statiques est nettement relâhée et un ontraste de 2 ·10−10 estréalisable en environ 100 h à 0.1�. La DSP des aberrations statiques a la même intégralepour le télesope de 30 m que pour le télesope de 100 m mais la fréquene de oupureest trois fois plus grande (83 λ/D au lieu de 25λ/D) de sorte que l'amplitude des bassesfréquene est réduite et la limite de détetion est améliorée d'un fateur 5.

Fig. III.3.11 � Pro�ls radiaux de la détetabilité à 5 σ pour un télesope de 100 m dans deuxas di�érents. La ourbe du bas orrespond à la limite théorique dans le as d'aberrationsommunes statiques de 20 nm RMS et d'aberrations di�érentielles de 0.1 nm RMS. Sur la�gure de gauhe, le nombre de modes orrigés est identique à elui du télesope de 30 m.Sur la �gure de droite, on onserve la même densité d'atuateurs que sur le télesope de30 m.Dans le as où la fréquene de oupure et l'intégrale des DSPs sont identiques pour le30 m et le 100 m, la limite de détetion n'est plus que de 8 · 10−10 omme présenté dans la�gure III.3.10. Cependant, le temps d'intégration pour atteindre e ontraste est d'environ100 h ar le ontraste de la PSF à 0.1� est amélioré par rapport au 30 m (voir �gure III.3.11droite).III.3.2.2.7 Comparaison ave des études préédentesD'autres études analytiques ont été menées dans le passé pour évaluer la détetabilitéd'exoplanètes telluriques ave des ELTs [Angel, 2003; Lardiere et al., 2004b; Chelli, 2005℄.Comme montré dans la setion préédente, le temps d'intégration dépend de plusieursparamètres et en partiulier du ontraste de la PSF qui quanti�e le niveau de lumièrerésiduelle à une séparation angulaire donnée sur une ourte pose. Si le bruit de spekles est



152 CHAPITRE III.3. CORONOGRAPHIE ET IMAGERIE DIFFÉRENTIELLEnégligé et si les aberrations statiques sont omises omme dans Lardiere et al. [2004b℄, lerapport signal-à-bruit n'est limité que par le bruit de photons dans le halo de la PSF. Danses onditions, le temps d'intégration varie linéairement ave le ontraste de la PSF C(θ)où θ représente la distane angulaire d'intérêt. Le paramètre ritique C(θ) est obtenu àpartir de la phase non orrigée par l'optique adaptative et par onséquent varie en fontiondes di�érents auteurs en fontion de l'amplitude des défauts onsidérés (servo-lag, bruit dephotons du déteteur, erreurs de �tting, ...).Dans le as de l'étude menée par Lardiere et al. [2004b℄, e ontraste de la PSF oro-nographique se monte à 5 · 10−8 pour un télesope de 100 m e qui permet d'atteindre unontraste de 10−10 en 3,5 h à 5 σ en supposant un �ux stellaire de 1010 photons par se-onde. Des performanes similaires sont obtenues par Chelli [2005℄ (où le bruit de speklesest traité orretement) et Angel [2003℄ qui adoptent tous les deux la même valeur de C(θ).Dans mon étude, je trouve des temps d'intégration signi�ativement plus longs, mêmeave un télesope de 100 m dans lequel les aberrations statiques seraient très faibles. Cettedivergene trouve son origine dans des performanes de l'optique adaptative di�érentes.En e�et, mes érans de phase onduisent à un ontraste de PSF de 1.5 ·10−6 à 0.1� pour untélesope de 30 m et de 5 ·10−7 pour un télesope de 100 m. qui orrespond dans le modèlede Lardiere et al. [2004b℄ à des temps d'intégration de 100 h et 35 h respetivement.La simulation numérique inluant le bruit de photons (partie III.3.2.2.5) et un modèleplus réaliste des aberrations de phase est nettement moins favorable et prédit un tempsd'intégration de 100 h environ sur un télesope de 100 m pour atteindre un ontraste de
2 · 10−10 à 5 σ.De ette omparaison sommaire, il est lair que, outre les problèmes d'aberrationsstatiques, le potentiel des ELTs réside fondamentalement dans la performane du systèmed'optique adaptative (un rapport de Strehl de 96 %, que j'ai supposé dans ette étude,n'est pas faile à réaliser).III.3.2.2.8 ConlusionJ'ai don onsidéré un système réaliste, omprenant des aberrations statiques om-munes, des résidus non orrigés par l'optique adaptative et des aberrations statiques di�é-rentielles en aval du oronographe. De e modèle, j'ai tiré des onlusions importantes.Tout d'abord, un système réel a des défauts de phase φ > δC > δNC 6= 0. Toute étudedans laquelle les aberrations ommunes statiques sont négligées va onduire à des résultatsirréalistes où la variane de l'intensité résiduelle onvergerait vers 0 pour une pose in�nie.La limite fondamentale pour une longue pose est donnée par l'équation :

σθ (< Iresidu >) = σθ

(
2ℑ
[(

Π̂ ⋆ δ̂C

)
.
(
Π̂ ⋆ δ̂NC ⋆ δ̂C

)∗]) (III.3.14)Cette détetabilité a une dépendane quadratique en δC et une dépendane linéaire en
δNC mais ne dépend pas des performanes du système d'optique adaptative ar les défautsde phase φ se moyennent ave le temps.



III.3.2. GAIN APPORTÉ PAR L'IMAGERIE DIFFÉRENTIELLE 153Le niveau de détetabilité peut être amélioré en hangeant la répartition fréquentielledes DSPs, 'est-à-dire en essayant de réduire au maximum les basses et moyennes fré-quenes.A�n d'atteindre un ontraste de 10−9 à 5 σ ave un télesope de 30 m, il faut, si lesaberrations ommunes sont de 20 nm RMS, que la alibration soit réalisée ave un niveaude 0.1 nm RMS. Pour obtenir un ontraste de 10−10, le niveau des aberrations di�érentiellesne doit plus être que de 0.01 nm RMS.Une augmentation du diamètre du télesope n'améliore pas signi�ativement e résultatet la limitation est la même pour un télesope de 30 m que pour un télesope de 100 mtant que les aberrations statiques proviennent de l'instrument et non du miroir primaire.Cependant, un télesope de plus grand diamètre réduit les temps d'intégration en réduisantle bruit de photons.Au-delà des limitations dues aux aberrations statiques, le rapport signal-à-bruit dé-pend du niveau du halo de la PSF. Par onséquent, la performane du système d'optiqueadaptative est un point ritique qui doit être étudié préisément.Contrairement à des études préédentes, j'ai montré que la question de la détetabilitéd'exoplanètes telluriques ave les ELTs restait très di�ile, au vu des raisons mentionnéespréédemment.Je vais maintenant étudier des as plus réalistes, 'est-à-dire véri�er les hypothèses quej'ai faites dans ette partie et les limitations induites dans le as de omposants orono-graphiques réels.
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Chapitre III.4Appliation à des as plus réalistesDeux as vont nous intéresser : le as d'un oronographe réel en présene d'une pupillenon obstruée et le as d'un oronographe réel ave une pupille obstruée. L'étude que je mènene porte que sur les aberrations statiques, 'est-à-dire sur la limite fondamentale, l'idéeétant de omparer les résultats obtenus ave des oronographes réalistes (mais simpli�és)à eux obtenus préédemment dans le as d'un oronographe parfait.III.4.1 Coronographe réel sans obstrutionIII.4.1.1 Coronographe et DSPJ'avais, dans la partie préédente, omparé l'image oronographique réalisée ave un o-ronographe théorique parfait ave elle de la DSP orrespondant aux aberrations d'entrée.J'avais montré que, onformément à la théorie, les images étaient rigoureusement iden-tiques (voir l'image III.3.1). Comparons à e qui se passe dans le as d'un oronographede phase à quatre quadrants parfait. J'ai hoisi e oronographe ar l'équipe dans laquelleje travaille en est maître d'÷uvre.Le résultat est représenté sur la �gure III.4.1. Il est sensiblement di�érent du as préé-dent. En e�et, sur l'image de gauhe, on voit lairement l'impat du 4PQM et la transition.En outre, si le pi au entre de l'image est moins important que dans le as de la DSP,l'énergie est plus di�usée dans la partie entrale de l'image ; 'est l'e�et du 4QPM qui�élate� le entre de la PSF. Cependant, dans les deux as, les spekles sont identiques loindu entre. L'hypothèse que l'on a faite, à savoir que l'on peut retrouver les aberrationsde la pupille d'entrée à partir de l'image oronographique, est don véri�ée dans un assimple.III.4.1.2 Coronographe et imagerie di�érentielleJ'ai étudié, pour omparer les résultats d'un oronographe théorique à eux d'un oro-nographe réel, le 4QPM sans obstrution. Dans e as, je le rappelle, e oronographe est155
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Fig. III.4.1 � Comparaison de l'image oronographique à la DSP des aberrations d'entrée.La �gure de gauhe représente l'image oronographique réalisée ave un 4QPM, l'image dedroite représente la DSP des aberrations d'entrée. Les deux �gures sont représentées aveune puissane de 0.2 ; les niveaux sont identiques sur les deux images. L'enart en bas àgauhe orrespond à un zoom à une éhelle de ouleur di�érente pour mettre en évideneles similitudes.parfait et peut atteindre une réjetion in�nie dans l'hypothèse d'une pupille sans aberra-tions.La �gure III.4.2 représente les variations de la détetabilité à 5 σ après soustrationdans le as d'une pose in�nie ('est-à-dire sans bruit de photons) en ne prenant en ompteque les aberrations statiques.Le 4QPM étant théoriquement parfait, son omportement est pratiquement identiqueau oronographe parfait : la variation du niveau de détetabilité est linéaire ave les aber-rations statiques di�érentielles et quadratique ave la variation du niveau des aberrationsommunes. Ave le ouple δC = 20 nm et δNC = 1 nm, le niveau atteint est de 4 · 10−8 aulieu 7 · 10−9 dans le as parfait. Cette di�érene pourrait être due aux défauts numériquesde propagation qui sont di�érents pour le 4QPM. Ainsi, pour déteter une exoplanète tellu-rique autour d'une étoile de type solaire à 10 p, il est néessaire de réduire les aberrationsommunes à 3.3 nm pour des aberrations di�érentielles de 0.1 nm RMS et réiproquement,à 2.5 pm RMS si les aberrations ommunes sont de 20 nm RMS.Nous venons don de voir que dans le as d'un oronographe de phase à quatre quadrantsidéal mais réaliste, le omportement est identique à elui du oronographe théorique maisles taux de réjetion sont sensiblement moindres (perte d'environ un fateur 5 en terme deontraste).
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Fig. III.4.2 � Comportement de la détetabilité à 5 σ à 0.1� d'une image di�érentiellepour un 4QPM dans le as d'une pupille sans obstrution en fontion de la variation desaberrations ommunes, les aberrations di�érentielles étant de 1 nm RMS et en fontion dela variation des aberrations di�érentielles, les aberrations ommunes étant de 20 nm RMS.III.4.2 E�et de l'obstrution entraleIII.4.2.1 Cas du 4QPMUn des premiers e�ets de l'obstrution entrale est d'engendrer une �gure de di�rationqui limite les performanes d'un oronographe ; ainsi le 4QPM est très pénalisé par l'obs-trution entrale, omme on l'a vu, par exemple, dans le as de MIRI. Dans ette étude,je onsidère une obstrution importante de 30 %, elle envisagée pour l'E-ELT.Tout d'abord je vais étudier les limitations d'un 4QPM assoié au diaphragme de Lyotoptimisé ; ette optimisation a été hoisie a�n de maximiser le ontraste à 0.1� (soit 9λ/D)tout en onservant une transmission globale élevée. La transmission du diaphragme est de76 %.La �gure III.4.3 gauhe représente les niveaux de détetabilité à 5 σ pour di�érentesvaleurs des aberrations statiques et pour des aberrations di�érentielles �xes de 1 nm. Il està noter que la variation de détetabilité à 0.1� n'est plus quadratique omme dans le asparfait et omme établi analytiquement mais onverge vers une valeur �nie qui orrespond



158 CHAPITRE III.4. APPLICATION À DES CAS PLUS RÉALISTES

Fig. III.4.3 � Détetabilité à 5σ pour un 4QPM ave une pupille d'entrée omportant30 % d'obstrution dans le as de l'imagerie di�érentielle. La �gure de gauhe représente lesourbes de détetabilité pour des aberrations di�érentielles de 1 nm RMS et des aberrationsommunes variant entre 0 et 100 nm RMS. Les ourbes pour des aberrations ommunesinférieures à 1 nm RMS se superposent et n'apparaissent don pas. La �gure de droitemontre le omportement de la détetabilité à 5 σ à 0.1�.au as où les aberrations ommunes δC sont nulles. Le niveau de détetabilité est alorslimité à 1.4 · 10−7. Ce seuil est dû à la di�ration par l'obstrution entrale qui limite lesperformanes du oronographe. Les limitations imposées par le oronographe vont avoirsur les performanes du système di�érentiel le même impat que les aberrations ommunesstatiques. Deux régimes peuvent alors être onsidérés à partir de la �gure III.4.3 droite :� quand l'image direte est dominée par les aberrations statiques ommunes, l'intensitévarie quadratiquement suivant la formule III.3.13.� quand l'imagerie direte est dominée par les résidus de di�ration à ause de l'obs-trution entrale, les aberrations ommunes deviennent négligeables et l'intensitérésiduelle de l'image direte est onstante, quel que soit le niveau des aberrationsommunes. Ainsi, quelles que soient les aberrations ommunes, l'intensité résiduelleaprès soustration reste onstante.Dans le même temps, la variation de l'intensité résiduelle reste linéaire ave la variationdes aberrations di�érentielles ar, pour une valeur donnée des aberrations ommunes, leursvariations n'in�uent pas sur l'image oronographique et par onséquent, suivent la formuleIII.3.13.Une onséquene de ette étude est que pour un 4QPM, en présene d'un télesopeomportant une obstrution de 30 %, il est inutile de herher à réduire les aberrationsommunes au-delà de 20 nm RMS ar l'e�et sur le niveau de détetabilité est nul (le



III.4.2. EFFET DE L'OBSTRUCTION CENTRALE 159seuil donné par la di�ration est atteint) près de l'étoile. L'inonvénient majeur est que,pour pouvoir déteter des exoplanètes telluriques, les aberrations statiques di�érentiellesdoivent être ramenées à moins de 1 pm (piomètre !) pour atteindre 10−10 de ontraste, enprolongeant les ourbes de la �gure III.4.3 droite, e qui semble quasiment impossible.En outre, il faut se rappeler que, ontrairement au oronographe parfait théorique, latransmission n'est pas de 100 % mais de 76 % et, par onséquent ne doit pas être oubliéedans l'estimation du bruit de photons même si elle n'apparaît pas expliitement dans mesrésultats de simulation.III.4.2.2 Cas de oronographe de LyotJ'ai mené la même étude pour le oronographe de Lyot lassique ave un diaphragmeoptimisé. La transmission du diaphragme est de 65 % et le masque de Lyot mesure 7 λ/Den diamètre.

Fig. III.4.4 � Détetabilité à 5σ d'une image di�érentielle pour un oronographe de Lyotave une pupille d'entrée omportant 30 % d'obstrution. La �gure de gauhe représente lesourbes de détetabilité pour des aberrations di�érentielles de 1 nm RMS et des aberrationsommunes variant entre 0 et 100 nm RMS. La �gure de droite montre le omportement dela détetabilité à 5σ à 0.1�.Les résultats, présentés sur la �gure III.4.4, sont similaires à eux obtenus pour le 4QPMexepté que les performanes sont légèrement meilleures, ar le 4QPM est très sensible àl'obstrution entrale : ainsi, ave 10 nm RMS d'aberrations statiques ommunes et 1 nmRMS d'aberrations di�érentielles, la détetabilité limite est de 8 · 10−8 à 9 λ/D.



160 CHAPITRE III.4. APPLICATION À DES CAS PLUS RÉALISTESIII.4.2.3 Cas hybride du 4QPM + LyotA�n de ombiner les e�ets du 4QPM et du Lyot, je vais étudier les performanes d'unsystème onstitué d'un masque de phase à quatre quadrants sur lequel on rajoute unmasque de Lyot (e type de oronographe existe atuellement sur l'instrument NACO duVLT mais il a un rayon inférieur à λ/D pour ne pas perdre en �angle minimal de détetion�,problème qui est beauoup moins ritique sur un ELT). Le diaphragme est optimisé avel'ensemble.

Fig. III.4.5 � Comparaison des ourbes de réjetion d'un Lyot simple, d'un 4QPM et d'unLyot assoié à un 4QPM dans le as simple d'un télesope omportant une obstrution de30 %, sans aberration, le diaphragme de Lyot n'étant pas optimisé.Un exemple du omportement de l'assoiation masque de Lyot+4QPM est montré surla �gure III.4.5. Le masque de Lyot a un diamètre de 7 λ/D.On peut voir les résultats sur la �gure III.4.6 ; les résultats sont très légèrement meilleursque eux obtenus pour le oronographe de Lyot seul. J'ai hoisi un diaphragme de Lyot op-timisé mais qui permettait de onserver une transmission identique à elle du oronographede Lyot seul, soit 65 %.III.4.2.4 Cas du oronographe de Lyot apodiséUn autre type de oronographe est à l'étude pour les ELTs : les oronographes deLyot apodisés (ou APLC pour �Apodised Pupil Lyot Coronagraph�). L'apodisation utiliséepeut être optimisée en fontion de l'obstrution entrale [Soummer, 2005℄. L'apodisation
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Fig. III.4.6 � Détetabilité à 5σ d'une image di�érentielle pour un oronographe de Lyotassoié à un 4QPM ave une pupille d'entrée omportant 30 % d'obstrution. La �gure degauhe représente les ourbes de détetabilité pour des aberrations di�érentielle de 1 nmRMS et des aberrations ommunes variant entre 0 et 100 nm RMS. La �gure de droitemontre le omportement de la détetabilité à 5σ à 0.1�.présentée à la �gure III.4.7 a été optimisée par Patrie Martinez selon la méthode qu'il aprésentée dans Martinez et al. [2007℄.Le omportement de e oronographe est présenté sur la �gure III.4.8. Ce oronographeest le plus performant des oronographes testés en présene d'obstrution entrale : en pré-sene de défauts di�érentiels de 1 nm RMS, l'APLC limite les performanes de détetabilitéde l'imagerie di�érentielle à 8 · 10−10 e qui est près de 100 fois meilleur que les autres o-ronographes omparés lors de ette étude à 9 λ/D.III.4.2.5 Quel oronographe hoisir ?Comme je l'ai dit préédemment, je ne donne pas, ii, une étude su�samment omplèteprenant en ompte l'ensemble des limitations dues aux designs des ELTs pour pouvoirhoisir un oronographe. Je vais, néanmoins, donner quelques pistes.On ne s'est intéressé, dans e qui préède qu'au résidu après soustration d'une image deréférene. Dans e adre, un des oronographes les plus intéressants est l'APLC ar la limi-tation due aux aberrations ommunes intervient pour des aberrations plus petites ; on estmoins limité en performane que les autres oronographes. Ainsi l'on atteint une déteta-bilité après soustration de 10−9 ave 1 nm RMS d'aberrations ommunes et di�érentiellesalors que la limitation est de 1.3 · 10−7 pour le 4QPM et de 7 · 10−8 pour le oronographe
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Fig. III.4.7 � Image de l'apodiseur utilisé, optimisé selon la méthode présentée dans Mar-tinez et al. [2007℄.de Lyot. Il faut néanmoins nuaner e résultat ar l'utilisation de l'APLC requiert un om-posant, l'apodiseur, en plan pupille e qui est très ontraignant en terme d'erreur sur lefront d'onde. En outre, les performanes loin de l'axe vont fortement dépendre des erreurssur l'apodisation.Les performanes en imagerie direte sont aussi importantes ar e sont elles qui vontnous permettre de quanti�er le bruit de photons et les temps de pose néessaires, tempsde pose qui, nous l'avons vu dans la partie III.3.2.2.5, sont prohibitifs.Type de oronographe Transmission Réjetion sur le maximum Réjetion totale4QPM 76 % 250 45Lyot 65 % 869 68APLC 69 % 1234 1454QPM + Lyot 65 % 1904 96Tab. III.4.1 � Caratéristiques des oronographes utilisés dans les simulations en onsidé-rant une obstrution de 30 % et 20 nm RMS d'aberrations statiques ommunes.Le tableau III.4.2.5 résume les performanes des oronographes utilisés dans mes si-mulations en imagerie direte. On y retrouve l'intérêt de l'assoiation Lyot + 4QPM quipermet d'obtenir une réjetion plus de sept fois meilleure que elle du 4QPM et plus de deuxfois meilleure que elle du oronographe de Lyot, tout en onservant la même transmission.
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Fig. III.4.8 � Détetabilité à 5σ du résidu d'une image di�érentielle pour un oronographede Lyot apodisé ave une pupille d'entrée omportant 30 % d'obstrution. La �gure degauhe représente les ourbes de détetabilité pour des aberrations di�érentielles de 1 nmRMS et des aberrations ommunes variant entre 0 et 100 nm RMS. La �gure de droitemontre le omportement de la détetabilité à 5σ à 0.1�.Une solution intéressante semble don être l'assoiation 4QPM + Lyot ou APLC, maisje rappelle que je n'ai pas fait une étude omplète des oronographes ; je n'ai pas notammentétudié le hromatisme ni l'impat de la résolution de l'étoile, non négligeable sur un ELT(quoique d'impat moindre pour les deux derniers oronographes évoqués).
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Chapitre III.5Et au D�me C?Les aberrations statiques limitent le niveau limite de détetabilité mais la premièrelimitation, bien supérieure, provient du bruit de photons. Or, nous l'avons vu aussi, ebruit de photons est onditionné par le niveau atteint lors de la orretion des aberrationsatmosphériques par l'optique adaptative. Dans e ontexte, il peut être intéressant d'étudierles performanes d'un site tel que le d�me C. Le d�me C est situé à une altitude de 3250 msur un maximum loal du plateau antartique. Ce site est unique ar le rayonnementinfrarouge y est une à deux magnitudes plus faible que dans les sites lassiques [Phillipset al., 1999; Walden et al., 2005℄. En outre, la turbulene atmosphérique au niveau dud�me C est nettement plus lente au-dessus de 40 m et moins importante que dans unsite d'observation lassique tel que Paranal e qui permet de relâher les ontraintes del'optique adaptative.III.5.1 Comparaison des DSPsLa tableau III.5.1 présente les aratéristiques de l'atmosphère au d�me C [Aristidiet al., 2005; Agabi et al., 2006℄. Je onsidère un télesope de 15 m ar, grâe aux onditionsatmosphériques plus favorables, une orretion meilleure peut être atteinte en utilisantmoins d'atuateurs. Ces hypothèses supposent que le télesope puisse être installé au-dessus de la ouhe limite des 40 m.Paramètres d�me CNombre de ouhes 4Altitude (en km) [0,5.5,7.,16.℄Poids du C2
n [0.869,0.043,0.087,0.001℄Vitesse du vent (en m.s−1) [3.6,12.2,7.4,6.6℄Diretion du vent (en degrés) [180.3,187.6,211.6,193℄Seeing (en �) 0.36Tab. III.5.1 � Caratéristiques de l'atmosphère au d�me C utilisées dans les simulations.165



166 CHAPITRE III.5. ET AU DÔME C?Je onsidère que les paramètres du système d'optique adaptative sont identiques à euxutilisés pour le site lassique, à l'exeption du nombre d'atuateurs qui est adapté à lavaleur du r0 du site.

Fig. III.5.1 � DSP des aberrations utilisées dans les simulations. La DSP utilisée pour unsite lassique est traée, pour omparaison.Les DSPs sont représentées sur la �gure III.5.1. J'ai onsidéré des aberrations statiquespermettant d'atteindre un niveau de détetabilité de 10−10, à savoir 10 nm RMS d'aberra-tions ommunes et 0.1 nm RMS d'aberrations di�érentielles.III.5.2 Bruit de speklesLa �gure III.5.2 ompare les niveaux de détetabilités obtenus pour un site lassique etpour le d�me C.Regardons les niveaux de détetabilité à 0.1� (soit 9 λ/D pour un télesope de 30 met 4.5 λ/D pour un télesope de 15 m). À ette distane angulaire, la détetabilité est de
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Fig. III.5.2 � Pro�ls de détetabilité. La �gure de gauhe représente la détetabilité pourun site lassique, elle de droite pour le d�me C. La ourbe du haut représente le pro�l del'image direte, elle du milieu,le pro�l de l'image après soustration pour une ourte pose,elle du bas le pro�l du résidu après soustration pour une longue pose.
5 · 10−6 pour le télesope de 15 m au d�me C et de 4 · 10−5 pour un télesope de 30 m pourun site lassique. Comme le bruit de photons dépend diretement du niveau de l'imagedirete, ette valeur va déterminer le temps de pose.Pour les images ourtes poses après soustration, le gain est très important en raisonde l'exellente alibration : ainsi, la détetabilité s'aroît de 9 magnitudes à 0.1� ; ommej'ai inlus les mêmes aberrations statiques pour le d�me C que pour le site lassique, lesniveaux atteints pour une pose in�nie sont identiques ; il est de 1.5 · 10−10 à 5 σ à 0.1�.Dans le as du d�me C, pour atteindre un ontraste de 10−10 à 0.1�, les aberrationsstatiques di�érentielles doivent être limitées à 0.06 nm RMS pour des aberrations ommunesde 10 nm RMS (voir la �gure III.5.3) ; réiproquement, dans e as parfait, si les aberrationsdi�érentielles ne sont que de 0.1 nm RMS les aberrations ommunes doivent être réduitesà 8 nm RMS.III.5.3 Le bruit de photonsL'intérêt de plaer un télesope au d�me C est que la turbulene est moindre et donque le niveau de l'image direte est meilleur. Je me plae dans les mêmes onditions quepour le as étudié préédemment.Les deux ourbes sont représentées sur la �gure III.5.4 : au d�me C, en une heure de
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Fig. III.5.3 � Variation de l'intensité résiduelle après soustration pour une longue posedans le as d'un télesope au d�me C.pose, la détetabilité est limitée à 2 ·10−8 et atteint 2 ·10−9 en une entaine d'heures ; pourêtre apable de déteter une exoplanète tellurique, il faut don augmenter le temps de posed'enore un fateur 100. Les résultats pour le site lassique ont déjà été ommentés et nesont plaés ii que pour omparaison ; ils sont pratiquement identiques à eux obtenus pourle d�me C ; ainsi, la surfae réduite du télesope est ompensée par la qualité du site.III.5.4 ConlusionJe vais ii omparer les résultats obtenus pour un télesope de 30 m dans un sitelassique à eux obtenus pour le 15 m au d�me C.Tout d'abord, pour les aberrations statiques, les résultats sont équivalents ar j'ai sup-posé que les aberrations dominantes étaient elles de l'instrument ; pour atteindre une dé-tetabilité de 10−10 à 5 σ, 8 nm RMS sont requis pour les aberrations statiques ommunessi les aberrations statiques di�érentielles sont de 0.1 nm RMS.En outre, l'optique adaptative fournit un front d'onde qui permet d'obtenir une déteta-bilité dix fois meilleure au d�me C que dans un site lassique. C'est très intéressant dans lamesure où, par onséquent, le système est plus simple ar néessitant moins d'atuateurs ;e gain en détetabilité ompense la rédution du nombre de photons due à la rédutiondu diamètre du télesope. Par onséquent, les résultats en terme de temps de pose sontéquivalents dans les deux as.En onlusion, il est possible, ave un télesope de 15 m au d�me C d'atteindre les
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Fig. III.5.4 � In�uene du bruit de photons. La �gure de gauhe représente le as d'un sitelassique alors que la �gure de droite traite du as du d�me C. La ourbe du bas représentela limite fondamentale imposée par les aberrations statiques sans bruit de photons. Lesourbes au-dessus représentent la limite de détetabilité à 5 σ pour des poses de 1, 10 et100 heures.mêmes performanes qu'ave un télesope de 30 m dans un site lassique. L'inonvénientmajeur reste �l'antartisation� d'un télesope de 15 m ! Un autre point ritique est que leseeing onsidéré, à savoir 0.36�, n'est valide qu'au-delà d'une altitude de 40 m [Lawreneet al., 2004; Agabi et al., 2006; Lawrene et al., 2007℄, point qui va soulever de grandesdi�ultés tehnologiques.Le gain en détetabilité se situe prinipalement très près de l'étoile (à moins de 0.25�) ;au-delà le télesope de 30 m dans un site lassique permet d'obtenir des performanes deuxfois meilleures.
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Chapitre III.6Des modèles plus omplets...Je n'ai, jusqu'à présent, modélisé analytiquement les systèmes d'ELTs que dans des asde alibration théorique permettant de montrer les limites fondamentales dues notammentaux systèmes optiques.Je vais rentrer plus en détail dans un as de alibration par soustration de deuximages à deux longueurs d'onde di�érentes a�n de véri�er les limitations supplémentairesintroduites par ette alibration.Les défauts d'amplitude, que j'avais onsidérés omme négligeables jusqu'à présent,sont d'autres termes qui peuvent devenir limitants au niveau de détetabilité que l'on veutatteindre. Je vais, analytiquement, étudier leur ontribution.III.6.1 Système di�érentiel à deux longueurs d'ondeJe vais dans un premier temps m'intéresser à la soustration hromatique simultanée,mode de alibration qui a été hoisi dans la plupart des futurs instruments assoiant optiqueadaptative et oronographie sur les grands télesopes existant. Dans e as, la alibrationse fait en soustrayant deux images réalisées à deux longueurs d'onde prohes que je noterai
λ1 et λ2. De même que dans la partie préédente, je ne prends pas en ompte les défautsde phase. En outre, je onsidère enore un oronographe parfait dans les deux longueursd'onde don ahromatique.III.6.1.1 Intensité résiduelle ourte poseIII.6.1.1.1 Expression de l'intensité oronographiqueOn peut, suivant les notations de Marois [2004℄, érire la di�érene de phase ∆φ telleque :

∆φ = φ2 − φ1 = 2πδ

(
1

λ2
− 1

λ1

)
= −2πδ

∆λ2,1

λ1λ2
= −φ1

∆λ2,1

λ2
(III.6.1)ave ∆λ2,1 = λ2 − λ1 et où φi représente les défauts de phase à la longueur d'onde λi.171



172 CHAPITRE III.6. DES MODÈLES PLUS COMPLETS...La phase à la longueur d'onde λ2 s'exprime don par :
φ2 =

(
1 − ∆λ2,1

λ2

)
φ1 (III.6.2)Dans le plan pupille oronographique, l'expression de l'amplitude omplexe Ai est elledonnée dans l'équation III.3.10. À partir de ette expression, on peut érire A2 telle que :
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) (III.6.3)Ainsi, lors d'un étalonnage à une autre longueur d'onde, on souhaitera faire disparaîtreles termes dominants de la soustration. Or, l'intensité I1 s'exprime par :
I1 =| Π̂φ1 |2 +2ℑ
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A�n de pouvoir estimer le terme dominant, il faut véri�er la valeur du rapport λ
∆λ

. Dansle as de SDI, les longueurs d'onde utilisées pour réaliser la alibration sont : 1.575 µm,1.6 µm et 1.625 µm. Dans e as, la rapport λ
∆λ

= 0.015. Ce hi�re est à omparer, de parson r�le, au niveau des aberrations statiques di�érentielles ; si l'on onsidère des aberrationsdi�érentielles de 1 nm RMS, les défauts de phase valent 0.004 radians et sont don plusfaibles que le rapport onsidéré.On va don herher à faire disparaître le terme dominant dans I2 qui, dans e as, est(
1 − ∆λ2,1

λ2

)2

| Π̂φ1 |2.



III.6.2. INFLUENCE DES DÉFAUTS D'AMPLITUDE 173III.6.1.1.2 Expression de l'intensité résiduelleOn va don faire la soustration I2 − (1 − ∆λ2,1
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)2

I1 ; on obtient don :
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−ℑ

[(
Π̂ ⋆ φ̂1

)
.
(
Π̂ ⋆ δ̂NC ⋆ φ̂1

)∗]) (III.6.7)où, omme préédemment, δNC = δNC2 − δNC1 .Ainsi, en plus du seond terme que nous avions déjà dans l'équation III.3.11, apparais-sentt deux autres termes dûs au résidu de soustration. On omprend lairement l'intérêtde onsidérer des longueurs d'onde très prohes pour réaliser ette soustration : le résiduhromatique devient très petit ; on retrouve, dans le as extrême théorique où ∆λ2,1 estnul, traité dans la partie préédente, le même résultat.Reste une hypothèse supplémentaire que je n'ai pas mise en évidene jusqu'à présent :s'il est très intéressant que les longueurs d'onde soient prohes, il faut néanmoins se plaerdans un as où le ontraste pour la planète est très important entre les deux bandes. Ii, jesuis dans le as idéal où le ontraste est 1 (la planète n'apparaît que dans l'une des deuxbandes spetrales onsidérées) don le résultat est, une nouvelle fois, optimiste.En�n, on peut noter que le résidu est impair. Ave les valeurs des défauts indiquéespréédemment, les trois termes sont du même ordre de grandeur.III.6.2 Imagerie di�érentielle ave des défauts d'ampli-tude : expression analytiqueJe me suis, jusqu'à présent, onentrée sur des défauts de phase. Or, aux niveaux deontraste où nous nous trouvons les défauts d'amplitude, que e soit de la sintillationatmosphérique ou des défauts de ré�etivité des miroirs (notamment entre les di�érentssegments d'un ELT), risquent de ne plus être négligeables. Nous allons étudier leur impatsur les expressions analytiques.III.6.2.1 Niveau des défauts d'amplitudeAu niveau de la pupille d'entrée du télesope les défauts d'amplitude ont deux origines.III.6.2.1.1 La sintillationIls sont tout d'abord dûs à la sintillation atmosphérique que j'ai présentée dans lapartie III.2. La distribution de la variation d'intensité relative est prohe d'une distribution



174 CHAPITRE III.6. DES MODÈLES PLUS COMPLETS...log-normal [Dravins et al., 1997℄. Pour omparer les niveaux des résidus après orretionde l'optique adaptative et de la sintillation, j'ai simplement utilisé l'expression de la DSPde la sintillation dans le as d'une statistique de Von Karman en utilisant les mêmeshypothèses que pour l'estimation du résidu d'OA. Cette approhe ne permet que d'obtenirune idée du niveau des aberrations. Pour obtenir un éran de sintillation orret, il estnéessaire de réaliser une propagation de Fresnel. Une approximation est présentée dansl'artile Johnston et Lane [2000℄.

Fig. III.6.1 � Comparaison des DSPs des aberrations de phase après orretion de l'optiqueadaptative et des aberrations d'amplitude dues à la sintillation. Aux basses fréquenes,le rapport est de 300 ; il diminue à 3 aux environs de la fréquene de oupure de l'optiqueadaptative.
La �gure III.6.1 représente les niveaux relatifs des DSPs après orretion de l'optiqueadaptative et de la sintillation.On voit que la sintillation est négligeable devant les aberrations résiduelles données parl'optique adaptative (ii le rapport de Strehl est supérieur à 96 %) ; elle ne s'en rapprohequ'aux moyennes fréquenes, mais elle reste trois fois moindre.



III.6.2. INFLUENCE DES DÉFAUTS D'AMPLITUDE 175III.6.2.1.2 Les défauts statiques d'amplitudeOutre les défauts d'amplitude dynamiques dûs à la sintillation, des aberrations d'am-plitude statiques vont aussi limiter les performanes du système. Dans le adre des ELTs,les plus grands défauts vont provenir des di�érenes de ré�etivité des segments omposantsle miroir primaire (à ause de la poussière par exemple). Troy et Chanan [2003℄ indiqueune di�érene de ré�etivité de 5 % PTV dans le as des segments du télesope Kek.

Fig. III.6.2 � Comparaison des DSPs des aberrations de phase dynamiques et des aberra-tions d'amplitude statiques, dues aux di�érenes de ré�etivité des segments. Dans e as,j'ai simulé un télesope de 30 m ave des segments de 1.5 m. La ré�etivité est onstantesur haque segment.Je onsidère une ré�etivité de 1 % RMS, valeur qui est utilisée dans le as de l'E-ELT.La �gure III.6.2 représente la DSP due aux di�érenes de ré�etivité dans le as d'untélesope de 30 m omportant des segments de 1.5 m. Par analogie ave les aberrations dephase, des défauts d'amplitude de 1 % RMS orrespondraient à des aberrations de phasede 16 nm RMS. Si les di�érenes de ré�etivité sont moindres par rapport aux aberrationsde phase dynamiques à pratiquement toutes les fréquenes, e ne sera pas le as pourles aberrations de phase statiques qui ont presque la même répartition fréquentielle (auxdisontinuités dues aux segments près) et le même niveau.Ainsi, par la suite, je onsidérerai les défauts d'amplitude statiques, que je noterai
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ε, mais pas la sintillation qui est négligeable. Cependant, nous pouvons noter que ettehypothèse ne va pas hanger la forme générale des équations.III.6.2.2 Intensité oronographiqueDans le plan pupille du télesope, l'amplitude omplexe A s'érit :

A = Πeε+ıφ (III.6.8)Je ne vais pas, dans ette setion, rentrer de nouveau dans le détail des aluls ; ilssont semblables à eux faits dans la partie III.3.2. Notons εNCi
les défauts d'amplitudedi�érentiels.Dans le plan pupille oronographique, dans la voie i, l'amplitude omplexe s'érit alors :

Ai = Π
(
eε+ıφ −

√
EC

)
eıδNCi

+εNCi (III.6.9)L'intensité oronographique est don :
Ii =| Π̂ ⋆ φ̂ |2 + | Π̂ ⋆ ε̂ |2 +2ℑ
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)∗] (III.6.10)Les défauts de phase et d'amplitude ont un omportement omplètement symétriquedans le plan image. L'équation III.6.10 met en évidene ette symétrie : à �té du terme dûaux aberrations de phase que l'on trouvait déjà dans l'équation III.3.7, se trouve un termede même ordre dû aux aberrations d'amplitude auxquels s'ajoute un terme de ouplagedes défauts de phase et d'amplitude.III.6.2.3 Résidu après soustration pour une ourte poseAprès soustration, l'intensité résiduelle s'érit don, en notant δNC = δNC2 − δNC1 et
εNC = εNC2 − εNC1 :
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)∗]Le nombre de termes rend l'équation d'autant plus di�ile à interpréter en l'état quenombre de termes sont �ahés� (je n'ai pas séparé les aberrations dynamiques des aberra-tions statiques). On peut simplement étudier la parité de l'intensité résiduelle. La présenede parties imaginaires, qui sont antisymétriques, et de parties réelles, symétriques, rend



III.6.2. INFLUENCE DES DÉFAUTS D'AMPLITUDE 177l'intensité résiduelle sans symétrie partiulière. Les termes ayant à peu près le même niveau,une soustration entro-symétrique par exemple, n'apportera auun gain, si l'on onsidèreque les défauts de phase et d'amplitude ont la même amplitude.Un autre élément remarquable est l'absene de �pinned� spekles.III.6.2.4 Résidu après soustration pour une pose in�nieRegardons maintenant quelle est la limitation fondamentale dans e as.On obtient :
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)∗])Cette équation ressemble sensiblement à la préédente à la di�érene notoire qu'il n'ya plus de termes �ahés� (elle est omplètement développée).L'ériture analytique met notamment en évidene la non-symétrie de l'image orono-graphique et de l'intensité résiduelle après soustration. Au niveau de détetabilité requispour la détetion d'exoplanètes telluriques, les défauts d'amplitude doivent être pris enompte et introduits dans les simulations.Cette ériture peut aussi servir à omprendre un autre phénomène. Jusqu'à présent, jen'ai, dans mes développements analytiques, onsidéré que des as où le oronographe étaitparfait. Or, omme on l'a vu grâe aux simulations, e ne sera pas le as des oronographesinstallés sur l'E-ELT. Une façon de modéliser ette imperfetion est de onsidérer que lasoustration de l'énergie ohérente n'est pas totale ; ela revient à onsidérer un défautd'amplitude résiduel dans le plan pupille [Bloemhof, 2004℄. Les équations seraient alorsidentiques à elles de ette partie, de l'équation III.6.8 à l'équation III.6.12. ε serait alorsla somme des défauts d'amplitude statiques et des résidus oronographiques. On note alorsque dans un as sans défaut d'amplitude autre que les résidus oronographiques, si l'on seplae dans un as sans défaut de phase ommun, pour un temps de pose in�ni, on trouvel'équation :
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)∗]) (III.6.13)où ε ne représente plus que les résidus oronographiques. On retrouve les résultats dela partie III.4.2 où j'avais expliqué que même sans aberrations ommunes la di�ration duoronographe allait fortement limiter les performanes de l'imagerie di�érentielle longuepose. On y voit aussi que les limitations imposées par les résidus oronographiques ont lemême omportement et le même impat que les aberrations ommunes statiques.
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Chapitre III.7ConlusionLes ELTs, ave leur grande surfae olletrie et leur résolution angulaire arue ouvrentune nouvelle voie dans la quête des exoplanètes. J'ai étudié, de façon analytique et parsimulations numériques, les possibilités et les limitations d'un système assoiant optiqueadaptative, oronographie et système de alibration.J'ai tout d'abord étudié un système théorique ave un oronographe parfait ('est-à-dire qui soustrait parfaitement l'énergie ohérente). La alibration simultanée est, elleaussi, idéale : on a un ontraste spetral de 1 pour la planète. Les seuls défauts que j'aipris en ompte dans la alibration sont les défauts liés aux systèmes optiques di�érents.J'ai prouvé que, dans e as, le niveau de détetabilité variait quadratiquement ave lesaberrations statiques en amont du oronographe et linéairement ave les aberrations sta-tiques di�érentielles, dans le as d'une pose in�nie. Dans le as d'un télesope de 30 m,si l'on onsidère des aberrations ommunes de 20 nm RMS, les aberrations di�érentiellesdoivent être inférieures à 0.01 nm RMS pour pouvoir déteter une Terre autour d'une étoileà 10 p. Dans le as où l'on prend en ompte le bruit de photons, le temps de pose estontraint par le niveau de l'image direte, niveau limité par les performanes de l'optiqueadaptative. Je onsidère une étoile de type G2V à 10 p. J'ai montré que plusieurs en-taines d'heures étaient néessaires pour atteindre 8 · 10−10 à 0.1�. Ainsi, les performanesde l'optique adaptative vont, en premier, limiter les performanes du système, la limite�ultime� étant �xée par les aberrations statiques.A�n d'améliorer le niveau de l'image direte, 'est-à-dire de réduire la turbulene, ilpeut être intéressant d'installer un très grand télesope au d�me C. J'ai montré que legain apporté par e site permettait de onserver les mêmes performanes près de l'axe endivisant le diamètre du télesope par deux.En simulant di�érents oronographes réalistes, j'ai montré que leur présene (dans leas d'une obstrution entrale par exemple) induisait une limitation supplémentaire : endessous d'une ertaine valeur, qui varie en fontion du type de oronographe, il n'est plusutile de herher à réduire les aberrations en amont de e dit oronographe, la limitationvenant alors du résidu oronographique. Pour augmenter la détetabilité, la seule solutiononsiste alors à réduire les aberrations statiques di�érentielles. Si l'on onsidère une a-libration spetrale réaliste, un autre terme apparaît dans les équations qui va limiter la179



180 CHAPITRE III.7. CONCLUSIONdétetabilité. Ce terme dépend uniquement du hoix des longueurs d'onde et des aberra-tions ommunes : les longueurs d'onde sont hoisies a�n que l'éart entre les deux �ltressoit minimal et que le ontraste de la planète soit maximal ; le terme est don non nul. Dansle as d'un système optique très bon, pour lequel les aberrations seraient très faibles, leslimitations vont provenir du oronographe qui limite le niveau de l'image direte et donla détetabilité. En�n, j'ai montré qu'au niveau de ontraste où nous étions, les défautsd'amplitude deviennent non négligeables et doivent être inlus dans les simulations.Tous es résultats vont dans le même sens, à savoir que la détetion d'une planète detype terrestre autour d'une étoile de type G2V à 10 p semble impossible ave l'instrumentonsidéré, même sur un ELT. Des as plus favorables dans la quête des planètes habitablesexistent néanmoins. F2V G2V K2V M2V L2VDistane planète-étoile (en UA) 1.92 1 0.565 0.24 0.016Rapport de �ux à 1.6 µm 4.87 · 10−10 2 · 10−10 5.65 · 10−10 3 · 10−9 1.6 · 10−6Tab. III.7.1 � Caratéristiques d'une planète habitable en fontion du type spetral del'étoile : distane de la planète à l'étoile et rapports de �ux en bande H. La planète est unanalogue de la Terre.Le tableau III.7 donne des exemples de distane et de ontraste entre la planète et l'étoileen bande H. Dans e tableau, les planètes sont des Terres : la température onsidérée estde 298 K, le rayon de la planète est elui de la Terre ainsi que l'albédo et l'émissivité enintrarouge. Des as de planètes ave des rayons plus importants (super-Terres) seraientplus favorables que eux onsidérés. Comme dans le as de MIRI, on voit que le ontrasteest d'autant plus favorable que l'étoile est faible mais il faut noter que plus l'étoile est faibleplus la planète devra être prohe pour avoir une température su�sante. Ainsi, autour d'uneétoile de type L2, le ontraste n'est que de 1.6 · 10−6 mais la planète n'est qu'à 0.016 UAde son étoile h�te (e qui représente 1.6 mas ou 0.15 λ/D pour une étoile à 10 p).
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ConlusionDans e mémoire de thèse, j'ai étudié des systèmes oronographiques dans di�érentsontextes.J'ai tout d'abord étudié les 4QPM de MIRI et estimé leurs performanes dans la déte-tion d'exoplanètes de type Jupiter. J'ai mis en évidene qu'environ 15 % des planètes detype Jupiter de 10 MJ étaient détetables en environ 1 h d'intégration autour des étoilesprohes (mon étude statistique s'est foalisée sur les étoiles de type F à L à moins de 20 p,pour lesquelles j'ai pris en ompte les aratéristiques physiques ainsi que l'âge). Ce hi�reest d'environ 1.5 % pour des planètes de 1 MJ . Ce résultat on�rme l'intérêt sienti�quedu mode oronographique de MIRI.J'ai déjà présenté les atouts de la oronographie dans e ontexte mais une autre mé-thode peut être utilisée : les transits de la planète devant son étoile h�te. J'ai étudié unas partiulier où la planète onsidérée était une Terre primitive. Dans e ontexte MIRIest rapidement limité par le fond thermique et ne peut être utilisé que pour des étoilesbrillantes. C'est pour ela que je me suis aussi intéressée aux performanes de NIRCAM,qui fontionne en prohe infrarouge et qui peut ainsi être utilisé pour des étoiles plusfaibles. La méthode des transits sur des instruments tels que MIRI et NIRCAM, ave unhamp limité, est surtout intéressante sur des planètes déjà détetées, dans l'objetif dearatériser leurs atmosphères. Je me suis, dans e manusrit, intéressée à un as extrêmeoù l'absorption de la planète n'est que de 0.009 % du �ux de l'étoile. MIRI permet dedéteter la raie de CO2 autour des étoiles les plus brillantes (notamment pour des étoilesde type F2V jusqu'à 30 p pour des longueurs d'onde inférieures à 19 µm) et NIRCAM laraie de CO pour les étoiles plus faibles. Mais e as représente le as limite qui peut êtreenvisagé (en raison des temps de pose importants et de la détetabilité marginale, notam-ment sur MIRI). Néanmoins, les instruments du JWST représentent une réelle opportunitépour aratériser des planètes plus massives, omme, par exemple des planètes de la massede Neptune pour lesquelles la profondeur du transit est de l'ordre de 0.1 % (un exemplede e type de planètes est GJ 436b).Dans le adre de la détetion direte ave MIRI, la soustration des spekles résiduelsest néessaire. Cette alibration se fait par soustration d'une étoile de référene mais ellerend néessaire un positionnement très préis de es étoiles derrière le oronographe (l'éartdoit être inférieur à 10 mas) mais aussi l'une par rapport à l'autre (elles doivent être àmoins de 5 mas l'une de l'autre au niveau du déteteur). Pour e faire, j'ai étudié puisdé�ni les algorithmes les plus adaptés, la di�ulté venant du positionnement derrière un



182 CONCLUSIONoronographe qui est un élément optique non linéaire. Ce hoix fait, j'ai, en ollaborationave le STSI (�Spae Telesope Siene Institute� (États-Unis)), dé�ni la proédure deentrage la plus adaptée.La réalisation du système oronographique de MIRI par le LESIA m'a permis de parti-iper aux tests et à la aratérisation des di�érents modèles de masques oronographiques :après la séletion du matériau et l'étude des performanes en infrarouge, les inq modèlesont dû être testés sur le ban visible a�n de véri�er leurs aratéristiques et leur onformitéaux spéi�ations.Le bruit de spekles est un bruit dominant dans la détetion d'exoplanètes ; j'ai donétudié les ontraintes qui devaient être véri�ées par le système optique si l'on souhaitaitdéteter des exoplanètes telluriques (don atteindre un ontraste de 2.10−10 en proheinfra-rouge) sur les ELTs, télesopes de très grande taille. J'ai don onsidéré un systèmelassique omportant une optique adaptative, un oronographe que j'ai d'abord onsidéréparfait et un système de alibration simultanée. J'ai prouvé que, en négligeant le bruit dephotons, il fallait pouvoir réduire les aberrations ommunes à 20 nm RMS et les aberrationsdi�érentielles à 0.01 nm RMS pour atteindre les performanes requises.Un des fateurs qui va limiter les performanes est le bruit de photons. Or le niveaude e bruit dépend du niveau de l'image oronographique, qui dans notre as optimiste,n'est limité que par les performanes de l'optique adaptative. Ave les hypothèses hoisies,plusieurs entaines d'heures sont néessaires pour atteindre un niveau de 10−9 à 0.1�. Unefaçon de réduire e temps de pose est de se plaer dans un site ayant un meilleur seeing,où, si l'on onserve les mêmes ontraintes sur l'optique adaptative (densité d'atuateurs,vitesse), les performanes du oronographe seront supérieures. J'ai ainsi montré qu'utiliserun télesope de 15 m au d�me C était équivalent à utiliser un télesope de 30 m dansun site astronomique lassique du point de vue de la reherhe d'exoplanètes par imageriedirete.Dans la pratique, d'autres limitations vont ontraindre le niveau de détetabilité aprèsalibration simultanée. La première est l'utilisation du oronographe ave, par exemple,un télesope ayant une obstrution entrale. Dans e as, les oronographes ne sont pasparfaits et leurs performanes sur l'atténuation de l'étoile vont limiter la détetabilité quipeut être atteinte, même après alibration (leur omportement sera semblable à elui desaberrations ommunes statiques). Une autre limitation va venir du système de alibrationhoisi. Je n'ai étudié que la alibration spetrale simultanée ; dans e as, je montre que destermes supplémentaires limitent le niveau de détetabilité. En�n, j'ai aussi montré qu'auniveau du �ux résiduel que l'on souhaitait atteindre les défauts d'amplitude ne pouvaientplus être négligés et devaient être pris en ompte a�n d'estimer les performanes globalesdu système onsidéré.Ces télesopes et les instruments orrespondant ne sont pas prévus avant les années 2013pour le JWST et 2018 pour l'ELT. Plusieurs instruments verront le jour avant, notammentSPHERE sur le VLT et GPI sur Gemini, instruments qui ouvriront ertainement la voie àl'imagerie d'exoplanètes autour d'étoiles très prohes ou jeunes. Des projets spatiaux sontaussi à l'étude : Darwin et TPF-C par exemple.



183En outre, es dernières années ont onnu des avanées majeures dans nos onnaissanessur les oronographes : plusieurs sont ou vont très prohainement être testés (les APLC etles �band-limited� notamment). En outre, des développements sont déjà bien avanés surles 4QPM a�n de les rendre ahromatiques : utilisation de lames demi-ondes (qui serontutilisées sur SPHERE notamment) mais aussi étude des 4Q-ZOGs et des AGPM.Le travail présenté dans ette thèse pourra servir de point de départ pour estimerles performanes des futurs instruments tels SEE-COAST, un projet de télesope spatialhors-axe visible et prohe infra-rouge équipé d'un système oronographique, ou EPICS, uninstrument d'imagerie direte d'exoplanètes sur l'E-ELT lui aussi équipé d'un oronographeet d'un système de alibration. Un autre axe à envisager onsiste à étudier la détetabi-lité des exoplanètes telluriques sur un ELT mais en moyen-infrarouge a�n de pro�ter duontraste moindre entre la planète et son étoile (ainsi, e ontraste n'est plus que de 10−6entre la Terre et le Soleil à 10 µm), ave, en ontrepartie, un bruit de fond très important.C'est une des propositions de l'instrument MIDIR de l'E-ELT.
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ABSTRACT

We analyse the fundamental limitations for the detection ofextraterrestrial planets with Extremely Large Telescopes. For this task, a corona-
graphic device combined with a very high order wavefront correction system is required but is not sufficient to achieve the 10−10 contrast level
needed to detect an Earth-like planet. The stellar residuals left uncorrected by the wavefront correction system need to be calibrated and sub-
tracted. We consider a general model including the dynamic phase aberrations downstream of the wavefront correction system, the static phase
aberrations of the instrument and some differential aberrations provided by the calibration unit. A rather optimistic case of a filled circular pupil
and of a perfect coronagraph is assumed. As a result of the analytical study, the limitation is found to mostly come from the static aberrations.
We confirm this result using numerical simulations and evaluate the requirements in terms of phase aberrations to detectEarth-like planets with
Extremely Large Telescopes.

Key words. techniques: high angular resolution – instrumentation: adaptive optics – stars: imaging – stars: planetary systems

1. Introduction

Direct detection of Earth-like planets is a challenging issue,
since a contrast of 10−10 must be reached at a close angu-
lar distance to a bright star. The characterization of exoplan-
ets constitutes the main objective of several projects, whether
from the ground or from space (Darwin, TPF-I and TPF-C
for instance). Among ground-based projects, Extremely Large
Telescopes (ELTs) are very promising to significantly improve
the angular resolution. To date, several projects are considered
such as the Giant Magellan Telescope (Johns et al. 2004), the
Thirty Meter Telescope (Nelson et al. 2005), Euro50 (Andersen
et al. 2003) and the 100 m OWL telescope (Gilmozzi 2004).

To detect Earth-like planets, the use of a coronagraph com-
bined with an adaptive optics (hereafter AO) system is nec-
essary but not sufficient. In the presence of atmospheric tur-
bulence we cannot expect a contrast greater than∼10−6 even
with a high-order AO (whatever the coronagraphic system).
Assuming an optimistic error budget for the AO, the Strehl ra-
tio can be as large as 98% (see Sect. 3). Thus, the coronagraph
is fed with an imperfect wavefront. Two percent of the stellar
light still escapes the coronagraph and is spread in a speckled
halo.

To enhance the contrast, a second step is mandatory to sup-
press this speckle noise. In this paper, we consider that thein-
strument provides a good calibration and that the speckle at-
tenuation is achieved with a simple subtraction of two images

(one of which shows the planet while the other does not). Due
to the variability of the atmospheric phase distortion, thecali-
bration must be done simultaneously. Here, for sake of gener-
ality we do not assume any particular system of calibration but
several proposals were made in the past which take advantage
of the planet properties like its spectral signature (Racine et al.
1999; Marois et al. 2000), its polarization (Baba & Murakami
2003) or its coherence with respect to the star (Guyon 2004).
The differential spectral imaging was already implemented in
TRIDENT (Marois et al. 2005) and NACO-SDI (Close et al.
2005) and is also selected for the VLT Planet Finder (Beuzit &
et al. 2004).

Section 2 presents the formalism based on a simple model.
Numerical simulations (Sect. 3) were done to confirm the ana-
lytical results and to assess the sensitivity to the variousphase
aberrations. Important conclusions are drawn in Sect. 5.

2. Formalism

2.1. Assumptions

The following assumptions are very general and mostly opti-
mistic with respect to the performance of the state-of-the-art
instruments.

We consider a circular unobstructed pupil without segmen-
tation. The coronagraph is assumed perfect and is modeled by
the subtraction of a perfect pupil from the actual aberratedone
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(see Eqs. (1) and (3)) in order to remove the diffraction. It is
achromatic, the star is perfectly centered and the Lyot stopis
perfectly aligned.

Several coronagraphs that provide a total extinction of an
on-axis unresolved point source with a zero aberration system
have been already proposed (Roddier & Roddier 1997; Rouan
et al. 2000; Baudoz et al. 2000; Kuchner & Traub 2002). To
find the most suitable type of coronagraph it will be necessary
to take into account the pupil defects of actual ELTs (segmen-
tation, obstruction, cophasing errors between segments,...).

We consider the following contributions to the phase er-
rors in the wavefront: residual phase from AO correction (φ)
and static aberrations (δC) in the instrument upstream of the
coronagraph. Consideration of this second type of aberration
is required to be realistic, even if they are not totally static but
“quasi static” with a lifetime from a few seconds to a few min-
utes (Marois et al. 2003).

With these notations and assuming a perfect coronagraph,
the complex amplitudeA1 in the pupil plane can be written as:

A1 = Π
(√

EC − ei(φ+δC)
)

(1)

with Π the entrance pupil,EC = e−σ
2
φ+δC the instantaneous co-

herent energy andσ2
φ+δC

the spatial variance of the AO residual
phase and of the static aberration.

Assuming a high Strehl ratio (more than 95%) i.e. consid-
ering that wavefront errors are small (a few nanometers or tens
of nanometers rms), a third order expansion can be made and
is justified in the next section. We can approximateA1 with:

A1 = Π

−
σ2
φ+δC

2
− i (φ + δC) +

(φ + δC)2

2
+ i

(φ + δC)3

6

 · (2)

2.2. Instantaneous residual intensity

We consider here two images taken simultaneously using two
channels downstream of the coronagraph to calibrate the resid-
ual speckle pattern. A potential high source of mismatch in
between the two images is the non-common path wavefront
aberration since the light goes through two differential opti-
cal paths. So, we will consider a “reference” channel having
only φ andδC, the amplitude of which is described by Eq. (1)
and a second channel which, in addition toφ andδC, includes a
non-common path aberrationδNC with an amplitude defect of
the same order asφ andδC. Its amplitude in the pupil plane can
be written by:

A2 = Π
(√

EC − ei(φ+δC)
)
eiδNC. (3)

As for Eq. (1) a third order expansion gives:

A2 = A1+Π

−i
σ2
φ+δC

2
δNC + (φ + δC) δNC+i

(φ + δC)2 δNC

2

 · (4)

The intensityI2 in the detector plane corresponds to the square
modulus of the Fourier transform ofA2 (neglecting terms

beyond third order). We will denote Fourier transforms by a
hat accent. The star⋆ represents the convolution operator.

I2 = | Â2 |
2 (5)

= I1 + 2ℑ
[(
Π̂ ⋆
(
φ̂ + δ̂C

))
.
(
Π̂ ⋆
(̂
φ + δ̂C

)
⋆ δ̂NC

)∗]

with ∗ the complex conjugation andℑ[ ] the imaginary part of
the complex quantity.I1 is the intensity of the reference image
(I1 =| Â1 |

2).
SubtractingI1 from I2, we obtain:

INC = I2 − I1 = 2ℑ
[(
Π̂ ⋆ φ̂

)
.
(
Π̂ ⋆ φ̂ ⋆ δ̂NC

)∗]

+2ℑ
[(
Π̂ ⋆ φ̂

)
.
(
Π̂ ⋆ δ̂C ⋆ δ̂NC

)∗]
(6)

+2ℑ
[(
Π̂ ⋆ δ̂C

)
.
(
Π̂ ⋆ φ̂ ⋆ δ̂NC

)∗]

+2ℑ
[(
Π̂ ⋆ δ̂C

)
.
(
Π̂ ⋆ δ̂C ⋆ δ̂NC

)∗]

INC refers to the instantaneous residual intensity after
subtraction.
Π, φ, δC andδNC are real, so their Fourier transforms are

Hermitian: their real part is even and their imaginary part is
odd. Thus, the resulting imageINC, which is made only with
imaginary parts, is antisymmetric (providing the expansion is
stopped at the third order).

Equation (6) has only terms of the third order. It is there-
fore obvious that the third order expansions in Eqs. (2) and (4)
are required to obtainINC , 0. All terms that classically dom-
inate imaging are removed in the 2-channel subtraction pro-
cess. Indeed, an image made with a perfect coronagraph has
neither residual constant nor first order terms, as developed in
Boccaletti et al. (2002) and Bloemhof (2004) in the case of the
Four Quadrant Phase Mask. Moreover, the interest of corona-
graphic image subtraction lies in removing terms of degree two,
which are studied in Perrin et al. (2003) and Sivaramakrishnan
et al. (2002) in a direct imaging case.

The terms of Eq. (6) vary linearly witĥδNC. Because of the
linearity of the Fourier transform, a linear variation inδNC in-
duces a linear variation in the level of the residual intensity.
Each term of Eq. (6) is shown in Fig. 1 for a single instanta-
neous image.

The approximation (third order expansion) of Eqs. (2)
and (4) is valid when the aberrationsφ, δC andδNC have similar
orders of magnitudes. In actual cases,δNC will differ by 1 or 2
orders of magnitude which changes the order of the expansion
but Eq. (6) will remain unchanged (as confirmed in Fig. 5).

3. Numerical simulations

We carried out numerical simulations to confirm the analytical
study. Simulations were performed for a thirty meter telescope,
using arrays of 2048×2048 pixels with a sampling of 3.6 cm
per pixel at the pupil plane and for a wavelengthλ = 1.63µm.
We considered a filled circular aperture.

The atmospheric phase screens are generated with a tool
based on the approach first introduced by Rigaut (Rigaut et al.
1998; Jolissaint & Veran 2002). Analytical expressions of the
spatial power spectral density (PSD) of the residual phase
are obtained for various errors affecting an AO system (fit-
ting, aliasing, temporal, noise, anisoplanatism ...). Theresult-
ing global AO PSD (sum of the individual PSD of each error
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Fig. 1. Radial profile of the standard deviation (azimuthally averaged)
of each term in Eq. (6) for an instantaneous image (1 speckle pattern).
Simulation parameters are given in Sect. 3.

source) is used to compute AO corrected phase screens (in-
dependent realizations of the global AO PSD). Recent works
(Conan et al. 2005) allowed us to include a correct model of
AO closed loop temporal and noise effects (assuming an intre-
gator law) as well as the differential refraction effects.

In the following, we consider a Shack-Hartmann wavefront
sensor with 200 actuators across the telescope diameter. The
seeing is 0.75 arcsec atλ = 0.5 µm and the outer scale is
20 m. We assumed a 5th magnitude star and a loop frequency
of 2.5 kHz. The AO PSD includes fitting errors, servo lag and
the photon noise on the wavefront sensor. These AO parame-
ters provide a very good wavefront correction and a Strehl ratio
of 98% which is a great challenge for ELTs.

The static phase aberrationsδC andδNC are described with
a PSD which varies asf −2 (with f the spatial frequency) as
is usually the case for standard optical components (Duparré
et al. 2002). In the case of high contrast imaging with a coro-
nagraph, special care is needed to reduce the impact of low
spatial frequencies. We therefore assumed that the PSD at low
frequencies was already improved and that it is flat in the range
0 < f < fC/4, with fC the cut-off frequency of the AO defined
by the number of actuators across the pupil. As a first guess
we adopt an amplitude of 20 nm rms and 0.1 nm rms forδC
andδNC respectively. The impact of the amplitude and the PSD
of the phase aberrations are further investigated in Sects.3.3
and 3.4.

3.1. Short exposure image

We first study a single short exposure coronagraphic image
subtracted by a calibration image. Its theoretical expression is
given by Eq. (6). Figure 2 shows the central part of an instanta-
neous simulated image after subtraction (INC = I2−I1). Positive
speckles are white while negative ones are black. The intensity

Fig. 2. Central part of an instantaneous image (fov= 54λ/D). The an-
tisymmetrical speckle pattern is shown. The simulation wasdone for
δC = 20 nm rms andδNC = 0.1 nm rms and with a power square
law spectrum truncated atfc/4 ( fc is the cut-off frequency of the
AO system).

distribution in the focal plane is clearly anti-centrosymmetrical
as expected from Eq. (6).

Unlike direct imaging, speckle pinning (Bloemhof et al.
2001) which appears when a phase defect is multiplied by the
Fourier transform of the pupil (̂Π) does not occur here (see
Eq. (6)) due to the coronagraph effect and the image subtrac-
tion. Thus, residual speckles are randomly distributed in the
image and not only pinned on the rings of the point spread
function.

Figure 3 compares radial profiles of the image before and
after subtraction of a single exposure. The agreement between
simulated and analytical profiles is perfect, indicating that the
approximation we made in Sect. 2 is valid at this level of
contrast.

3.2. Convergence over time

A long exposure image is generated by co-addingN decorre-
lated instantaneous images while static aberrations remain un-
changed. The final image delivered by the simulation is〈INC〉

where〈〉 denotes temporal averaging over theN realizations.
In the following, we analyze this simulation result in termsof
the detectability of a point source. For that, we calculatedthe
standard deviation in the image〈INC〉 as explained in Boccaletti
(2004). This operation is termedσθ and is measured on a sam-
ple of pixels at equal distance to the star.

In Fig. 4, the radial profiles are calculated for increasing
values ofN from a single exposure toN = 460. This simula-
tion shows that the detectability converges towards the standard
deviation of the constant term of Eq. (6) (dashed line in Fig.4):

σθ (〈INC〉) = σθ
(
2ℑ
[(
Π̂ ⋆ δ̂C

)
.
(
Π̂ ⋆ δ̂C ⋆ δ̂NC

)∗])
. (7)
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Fig. 3. Comparison between analytical (solid lines) and simulated
curves (diamonds) calculated to achieve a 5σ detection. The upper
curve corresponds to the raw coronagraphic imageI1. The bottom
curve corresponds to standard deviation of the instantaneous image
after subtraction,INC (Eq. (6)). The static aberrations have the same
amplitude and PSD as in Fig. 2.

Fig. 4. Detectability at 5σ as a function of the number of realiza-
tionsN. The different solid lines represent the azimuthal standard de-
viation of the quantity〈INC〉 and are calculated with 9, 27, 90 and 460
decorrelated speckle patterns (from top to bottom respectively). The
theoretical limit is derived from Eq. (7) (dashed line). Thestatic aber-
rations have the same amplitude and PSD as in Fig. 2.

The other terms containingφ average to an azimuthally con-
stant pattern over time when a large number of phase screens
are simulated (N & 500). Therefore, the detectability only de-
pends on the static aberrations upstream (δC) and downstream
(δNC) the coronagraph and Eq. (7) gives the fundamental limit

Fig. 5. Detectability at 5σ for an angular separation of 9λ/D corre-
sponding to 1 AU at 10 pc. The solid line stands for the impact of δC
whenδNC is set to 1 nm rms and the dashed line represents the impact
of δNC whenδC is set to 20 nm rms. The PSD of aberrations is identical
to Fig. 2.

of contrast with the model we have considered. The detectabil-
ity varies linearly withδNC but quadratically withδC. In addi-
tion, it is clear that a simulation where the static aberrations are
omitted leads to a complete averaging of the speckle pattern
over time, which is unrealistic.

In the following we will only consider Eq. (7) as the funda-
mental limitation to assess the influence ofδC andδNC.

3.3. Influence of static aberration amplitudes

The influence of the amplitude of the static aberrations is shown
in Fig. 5 for a radial distance in the field corresponding to a
1 AU orbit located at 10 pc. The impact of common path and
non-common path static aberrations is clearly different. The de-
pendence of the detectability varies quadratically withδC and
linearly withδNC as expected from Eq. (7). Therefore, the influ-
ence of common static aberrations upstream of the coronagraph
is more important.

To reach a contrast of 10−10 at 0.1′′ required to detect an
Earth-like planet located at 10 pc, the non-common static aber-
rations downstream of the coronagraph must be controlled to
0.01 nm rms if common aberrations are set to 20 nm rms. Vice
versa, one can tolerate non-common aberrations of 1 nm rms if
the common aberrations upstream of the coronagraph are low-
ered to 3 nm rms. Common aberrations are dominant and must
be reduced as much as possible.

Figure 6 shows the radial profile of the detectability at 5σ
for different amplitudes ofδNC assumingδC is set to 20 nm rms
(a challenging but realistic value). The linearity is againshown
here.
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Fig. 6. Profiles of detectability at 5σ with a common path aberration
δC fixed to 20 nm rms for several values ofδNC. The vertical line shows
the position of a 1 AU orbit at 10 pc.

3.4. Influence of static aberration PSDs

Assuming the amplitudes ofδC and δNC are set to 20 and
0.1 nm rms respectively, we analyzed the influence of the
Power Spectrum Density in Fig. 7. The solid line corresponds
to our standard conditions, where the PSD ofδC andδNC is flat
between 0 andfC/4 and then varies asf −2 for f > fC/4. The
degradation is not dramatic if the PSD ofδNC varies asf −2 at all
frequencies (dashed line) which confirms the low sensitivity to
this parameter. However, when the PSD ofδC is not flat at low
frequencies (dotted line) the detectability decreases by afactor
of 10 at small angular distances (∼3λ/D) and meets the solid
line at 30λ/D. Better results are obtainable if the PSD of static
aberrations can be made flat at all frequencies (dot-dashed and
dot-dot-dot-dashed lines). A significant improvement of the de-
tectability is achievable when for instance the PSD ofδC is flat
even if that ofδNC is quadratic (dot-dashed line).

Again, the analysis of the PSD shows thatδC is the domi-
nant source of degradation and that the low frequencies mustbe
appropriately controlled to achieve a good starlight reduction.

3.5. Photon noise and influence of the diameter

Another fundamental limitation we have to take into accountis
the photon noise. It is important to know if the contrast level
in Eq. (7) is achievable in a reasonable amount of time. We
assumed a 5th magnitude G2V star at 10 pc observed with a
30 m telescope, a spectral resolution ofλ/∆λ = 5 and an overall
transmission of 5%.

Figure 8 (left) gives the limit of detectability for several
exposure times from 1 to 1000 h and compares it to the expres-
sion of Eq. (7) (solid line). The photon noise is included in the
imageI1 andI2 and therefore the detectability has a radial pro-
file impressed by the distribution of the atmospheric turbulence
residualφ. As the integration time increases, the detectability

Fig. 7.Radial profile at 5σ for several combinations of PSD. For each
case, the amplitude ofδC andδNC are set to 20 and 1 nm rms. The solid
line stands for the standard condition we have considered inprevious
sections to evaluate the detectability.

level and its profile converge to the expression given in Eq. (7).
A few hundreds of hours are required to achieve a 5σ contrast
of 8× 10−10 at a separation of 0.1′′.

A more favorable case is achieved with a 100 m telescope
(Fig. 8 right) assuming static aberrations have the same ampli-
tudes (δC = 20 nm rms andδNC = 0.1 nm rms) and a cut-off
frequency offc/4. The AO system has the same actuator den-
sity than for a 30 m telescope so the linear number of actua-
tors is 667. In that situation, the influence of static aberrations
is greatly relaxed and a contrast of 2× 10−10 is achievable in
about 100 h at 0.1′′. The PSDs of static aberrations have the
same integral for the 30 m and the 100 m telescopes but the
cut-off frequency is 3 times larger (83λ/D instead of 25λ/D)
so that the amplitude of low frequencies is reduced and finally,
the limit of detection is improved by a factor of 5.

However, it is more realistic to consider that the static aber-
rations are located inside the instrument, the size of whichdoes
not depend on the telescope diameter. In that case, the cut-off

frequency and the integral of the PSD are identical for the 30m
and the 100 m telescopes and the limit of detection is found to
be 8× 10−10 as in Fig. 8 (left). Nevertheless, the integration
time to achieve this contrast is about 100 h because the natural
contrast of the PSF at 0.1′′ is improved with respect to the 30 m
telescope (Fig. 9).

4. Comparison with previous studies

Several analytical studies were carried out in the past to assess
the detectability of Earth-like planets with ELTs (Angel 2003;
Lardiere et al. 2004; Chelli 2005). As shown in the previous
section, the integration time depends on several parameters and
in particular on the PSF contrast which quantifies the level of
the residual light at a given angular separation on a short expo-
sure. If the speckle noise is neglected and static aberrations are
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Fig. 8. Radial profile of the detectability at 5σ for a 30 m telescope (left) and a 100 m telescope (right). The lower curve corresponds to the
theoretical limit (δC = 20 nm rms andδNC = 0.1 nm rms) for an infinitely long exposure. Static aberrationsscale with the diameter.

Fig. 9. Radial profile of the detectability at 5σ for a 100 m telescope.
Static aberrations are included in the instrument rather than on the
telescope and are independent of the diameter. The lower curve cor-
responds to the theoretical limit (δC = 20 nm rms andδNC = 0.1 nm
rms) for an infinitely long exposure.

omitted as in Lardiere et al. (2004), the signal to noise ratio is
found to be only limited by the photon noise in the PSF halo. In
that condition, the integration time varies linearly with the PSF
contrastC(θ) whereθ is the angular separation of interest. The
critical parameterC(θ) is derived from the PSD of the residual
phase left uncorrected by the AO system and therefore varies

according to the different authors depending on the amplitude
of the errors considered (servo lag, photon noise on the WFS,
fitting errors, ...).

In Lardiere et al. (2004), this PSF contrast amounts to
5 × 10−8 for a 100 m telescope which allows the detection
of a 10−10 contrast in 3.5 h at 5σ assuming a stellar flux
of 1010 ph/s. Similar performances were obtained by Chelli
(2005) (where the speckle noise is treated correctly) and Angel
(2003) who both adopted the same value ofC(θ).

In our study, we found significantly longer integration times
even with a 100 m telescope for which the static aberrations are
set to a very low level (Fig. 8 right). This discrepancy originates
from the performance of the AO system since our phase screen
simulation yields a PSF contrast at 0.1′′ of 1.5×10−6 for a 30 m
telescope and 5× 10−7 for a 100 m which corresponds in the
Lardiere et al. model to integration times of 100 h and 35 h
respectively. The numerical simulation including photon noise
(Sect. 3.5) and a more realistic model of the phase aberrations
is even less favorable and predicts an integration time of about
100 h on a 100 m telescope to achieve a contrast of 2× 10−10

at 5σ.
From this rough comparison, it is clear that other than the

problem of static aberrations, the potential of ELTs to detect
Earth-like planets mostly resides in the performance of the
AO system.

5. Conclusion

In this study, we considered an actual system, taking into ac-
count some defects due to the AO residualsφ, the common
path aberrationsδC between the AO system and the corona-
graph and the non-common path aberrationsδNC downstream
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of the coronagraph. From that simple but realistic model we
draw important conclusions:

– An actual system hasφ > δC > δNC , 0. Any study where
δC is neglected leads to unrealistic results where the vari-
ance of the residual intensity necessarily converges to 0 for
an infinitely long exposure.

– The fundamental limit for an infinitely long exposure is
constant and is given by:
σθ (〈INC〉) = σθ

(
2ℑ
[(
Π̂ ⋆ δ̂C

)
.
(
Π̂ ⋆ δ̂C ⋆ δ̂NC

)∗])

– This detectability has a quadratic dependence inδC and a
linear dependence inδNC but does not depend on the AO
performance becauseφ averages to 0 over time.

– Improvement of the detectability can be obtained if the
power spectrum density of the static phase aberrations is
decreased, especially at low and mid frequencies.

– To achieve a 5σ contrast of 10−9 with a 30 m telescope
when the common aberrations are 20 nm rms, the calibra-
tion must be performed at a level ofδNC = 0.1 nm rms.
To achieve a contrast of 10−10 this level becomes extremely
challenging: 0.01 nm rms.

– An increase of the telescope size does not significantly
change the result and the same limitation holds for a 30 m
and a 100 m telescope as long as the static aberrations orig-
inate from the instrument rather than the primary mirror.
However, a larger telescope will result in a smaller integra-
tion time.

– Beyond the limitation of static aberrations, the signal to
noise ratio depends on the level of the PSF halo. Therefore,
the performance of AO systems for ELTs is a critical point
which must be addressed thoroughly.

– Contrary to previous studies, it is shown that the feasibility
of Earth-like planet detection with ELTs is questionable, for
the reasons mentioned herein.

The present study did not take into account telescope pupil
segmentation and obscuration, the pointing of the source on
the coronagraph, the alignment of the pupil on the Lyot stop
and the defects of the coronagraph (for instance chromatism).
Background noise and Flat Fielding will be also critical. An
actual system must consider all these sources of error to de-
rive realistic performances as was done for the case of MIRI on
JWST (Baudoz et al. 2005) and VLT Planet Finder (Beuzit &
et al. 2004). Scintillation is another source of error to consider
in the case of large ground-based telescopes when dealing with
a 10−10 level.

The detection (and even more the characterization) of
Earth-like planets from the ground with Extremely Large
Telescopes will be extremely challenging. A thorough analysis
of the system as a whole (telescope+ AO system+ instrument)

is strongly recommended to tackle the many and probably un-
known sources of error.
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ABSTRACT. TheJames Webb Space Telescope (formerly theNext Generation Space Telescope) will becapable
of unprecedentedscience,owing to its largediameter, its low background,andits dedicatedIR instruments.One
of theseinstrumentsis a mid-IR facility called MIRI (Mid-IR Instrument),which is being studiedthrougha
collaborationof US andEuropeanteams.Our groupat ObservatoiredeMeudonhasdevelopeda coronagraphic
devicefor theMIRI camera.Takingadvantageof thereducedstar-planetcontrastin this spectralrange,theprime
goal of this coronagraphis the direct detectionof extrasolarplanets.Differential imagingin severalwell-chosen
spectralwindows is foreseen.In this paper, we evaluatethe manufacturingprocessof the coronagraphicmasks
andcomparethe intrinsic performance,asmeasuredin the laboratory, with the scientificrequirements.

1. INTRODUCTION

The James Webb Space Telescope (JWST) is a key mission
in the NASA Origins program.It hasthe potentialto address
many fundamentalquestions,from the origin of the universe
to the formationof starsandplanetary systems.By 2013,the
JWST will be the largesttelescopeoperatingin space,provid-
ing a wide andcontinuousspectralcoveragefrom the visible
(0.6mm) to themid-IR (28 mm) wavelengths,usingits imaging
andspectroscopicfacilities.With a diameterof 6.57m, JWST
will provide an unprecedentedsensitivity at all wavelengths.
The observatory will be equippedwith a payloadof four in-
struments:NIRSPEC,thenear-IR spectrograph,NIRCAM, the
near-IR camera,MIRI, the Mid-IR Instrument,and FGS, the
fine guidancesensor.

Our groupat Observatoirede Meudonhasproposedimple-
mentinga coronagraphiccapabilityin MIRI in orderto detect
andcharacterizeextrasolargiantplanets(EGPs)aroundnearby
stars(Boccalettiet al. 2005).The mid-IR wavelengthsappear
to be anattractivespectralrangefor at leasttwo reasons:(1)
unlike stars, giant planetsemit their maximum flux in this
spectralregion,so the contrastis more favorable,and(2) the
phaseaberrationsarising from optical defectsare lesscritical
at longer wavelengths.Onedrawbackis that the angularres-
olution is poor, and hencea coronagraphproviding a small
inner working angleis required.

MIRI is actuallybeingdevelopedthrougha NASA-ledpart-
nershipwith aEuropeanconsortiumsponsoredby theEuropean
SpaceAgency (Wright et al. 2003).MIRI includesa spectro-
graph and an imager. A Frenchgroup is responsiblefor the
MIRI camera(Dubreuilet al. 2003),andObservatoiredeMeu-
don/LESIAis responsiblefor studying,characterizing,andde-
livering the coronagraphicdevice(Boccalettiet al. 2005).

In this paper, we briefly review(in § 2) our previousresults
regardingsciencerequirementsandsignal-to-noiseratio (S/N)
calculations.From the expectedperformancein terms of sci-
ence,we derivethe main technicalrequirementsof themanu-
facturedmasks(§ 3). Section4 is the core of this paperand
presentstheexperimentalresultswe obtainedwith a cryogenic
coronagraphictestbed to evaluatethe intrinsic characteristics
of phasemasksmanufacturedusing severaltechniquesand
various materials.Finally, a conclusionand an extrapolation
to an actualobservation are given in § 5.

2. THE MIRI CORONAGRAPH

MIRI is madeup of two modules,a camerawherethe co-
ronagraphis installedand an integral field unit spectrograph
(Wright et al. 2003).Theopticalconceptof thecamerais fully
describedin Dubreuil et al. (2003), and a descriptionof the
coronagraphimplementationisgivenin Boccalettietal.(2005).
The coronagraphmasksare locatedat the JWST focal plane
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TABLE 1
Attenuations and Contrasts Obtained with Simulations

of Pupil Shear and Defocus

Attenuation
Contrast

Observation Conditions on the Peak 1l/D 3l/D 6l/D

1.5% shear, �1 mm defocus. . . . . . 420 1392 4338 11940
3% shear, �2 mm defocus. . . . . . . . 256 901 2912 9345
5% shear, �3 mm defocus. . . . . . . . 115 386 1399 5016

Note.—In all cases,the jitter is 7 masrms,andthedifferential pointing is
5 mas.

(the entranceof the MIRI camera).The Lyot stopsareset in
the filter wheel,andeachis associatedwith a single filter and
a single coronagraph.

Thereare actually four coronagraphsinsidethe MIRI cam-
era:onestandardLyot maskoperatingat 23 mm, optimizedfor
cold objects, such as circumstellardisks, plus three mono-
chromatic four-quadrantphasemasks(FQPMs;Rouanet al.
2000)at 10.65, 11.40,and15.50mm, respectively, optimized
for the detectionand characterizationof EGPs.Thesefilter
wavelengthsaredesignedto derivesomephysicalparameters
of the EGPs,such as the temperatureof the planet and the
abundanceof ammoniain theatmosphere.This informationis
essentialfor comparingevolutionary models(Burrows et al.
1997; Allard et al. 2001) with actual data. To measurethe
ammoniaabsorptionof theEGPs,thespectralresolutionof the
filters mustbelargerthanabout20.For suchfilters, thetypical
star-planet contrastof EGPswith temperaturesbetween300
and500 K variesfrom 2000 to 12,000aroundan M2 V star,
andfrom 8000to 275,000arounda G2 V (calculatedfrom the
theoreticalspectraof Allard et al. 2001).

For comparisonswith the actualperformancemeasuredin
the lab and presentedin § 4, it i s important to review the
resultswe obtainedin the past with numericalsimulations
(Boccalettiet al. 2005). The hypothesesare briefly recalled
here.The simulationincludesthe segmentedtelescopepupil
with gaps(15 mm), thewave-frontaberrations(145nm rms),
including thedynamicjitter (7 masrms), thedefocusbetween
JWST andMIRI (1–3 mm), thepupil shearwith respectto the
Lyot stop(1.5%–5% of thetelescopediameter),thedifferential
pointingbetweenthetargetstarandthecalibratorstar (5 mas),
the chromaticity of the FQPM for a spectral resolution of

, and the radial transmissionof the coronagraph.R p 20
Theresultsof thesimulationarepresentedherein adifferent

way than in Boccalettiet al. (2005).We haveidentifiedthree
conditions—anoptimistic,an average,andapessimisticcase—
for severallevelsof pupil shearanddefocus.Table1 givesthe
expectedattenuations(ratio of the maximum peak intensity
with andwithout the FQPM) andcontrasts(ratio of the max-
imumpeakwithout theFQPMto theFQPMintensityatagiven
angularseparation).Thecontrastat a separationof 3 (typ-l/D
ically 5 AU at 10 pc) is about a few thousandon the raw
coronagraphicimage.In that simulation, weconsidereda cal-
ibration of the diffraction residualseither by using a well-
chosenreferencestaror by rolling theobservatory at different
angles.As alreadymentioned,the simulation includesa dif-
ferential pointing error of 5 masbetweenthe targetstar and
the calibrator to take into accountsubtractionerrors. In Fig-
ure1, weplot theS/Nagainsttheangularseparationfor several
planettemperaturesandfor the averagecase.A 300 K planet
could be detectedat 3 j at a separationof 1� in 1 hr of inte-
gration,buttheleft panelof Figure1 showsthata10j detection
is morereliable.

The following sectionsare devotedto the comparisonbe-

tweenthesesimulationresults,which assumea perfectFQPM,
and the performanceexpectedand measuredwith an actual
manufacturedFQPM.

3. DERIVED REQUIREMENTS OF MASKS

The simulationresultspresentedin Boccalettiet al. (2005)
and recalled in § 2 alreadytakeinto accountthe limitationsof
the observing conditions(pupil shape,pupil shear, and defo-
cus).However, to reachthe performanceexpectedfrom sim-
ulations,the manufacturedFQPM must be as closeto a the-
oretically perfect FQPM aspossible.The simulationincludes
the chromaticity of the monochromaticFQPM but doesnot
takeinto accountotherintrinsic limitationsof theFQPM,such
as the precision for manufacturingthe optimizedwavelength
or the width of the phasetransition.In the following subsec-
tions,weevaluatetheeffectof thesedefectsontheperformance
of the FQPM.

3.1. Chromaticity

The FQPMsthat arechosenfor MIRI aremonochromatic.
The effect of monochromaticFQPMshasalreadybeende-
fined in Riaud et al. (2003). The attenuationof the corona-
graph is equal to the total rejection rate (ratio of the total
integratedintensity with and without the FQPM) and is de-
finedby . A filter resolutionof hasbeen2 2t p (48/p )R R p 20
chosenso that the attenuationthat reaches2000with a mono-
chromaticFQPMis nota limiting factor, comparedto telescope
defects(Table 1). As mentionedabove,it is also compatible
with the measurementof ammoniaabsorptionin the EGP
atmosphere.

3.2. Optimized Wavelength Precision

As describedin Rouanetal. (2000),amonochromaticFQPM
is manufacturedby a depositionor engravingof two opposite
quadrantson an optical medium.The thicknessof the FQPM
step directly definesthe optimizedwavelength for whichl0

theattenuationis thebest.A differencebetweentheoptimized
wavelength and the working wavelengthl reducesthe at-l0

tenuationof the FQPM. The attenuationis equalto the total
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Fig. 1.—Left: S/N of EGPs( ) asa functionof the radial separation(in l/D units andarcseconds),assumingthe systemis locatedat 10 pc aroundlog g p 4.5
an M2 V star. Temperaturesof the planetsrangefrom 300 to 1500 K (radii from 1RJ to 1.4RJ), and the integrationtime is 1 hr. The solid and dotted lines
respectivelycorrespondto the S/N at 11.40and10.65mm (ammoniaabsorption).Right: Simulatedimageof a systemwith threeplanets(300, 400,and500 K)
aroundan M2 V star at 10 pc observed at 11.40mm.

Fig. 2.—Exampleof an imageof oneof our Ge FQPMsrecordedwith an
electronmicroscope.

rejectionratet, as definedin Riaudet al. (2003):

24 l
t p . (1)( )2p l � l0

A precisionof lessthan 2% for the optimizedwavelength
mustbeachievedto reachanattenuationlargerthan1000.The
manufacturingerror dependson boththeprecisionof theman-
ufacturingFQPM stepthicknessandthe precisionwith which
the optical index of the FQPM is known at the operating
temperature.

3.3. Precision of the FQPM Transition

To reacha completenulling, the transitionbetweenthefour
quadrantsmustin principlebe infinitely small.Departurefrom
this ideal casedecreasesthe attenuationcapabilityof the real
FQPM. To comparethe effect of different cosmeticdefects,
the attenuationis calculatedfrom simulated images.The at-
tenuationvariesas a power law of the width defects(power-
law index of �2 or �4, dependingon the errors). The most
critical effect is themisalignmentof theFQPMaxis,asshown
in Figure2. For this defect,theattenuationis equalto thetotal
rejectionrate t, and it can be empirically estimatedwith the
formula

�2t p 0.3W , (2)d

where is the defectwidth given in .W lF/Dd

Assumingthat theFQPMshownin Figure2 (2 mm defects)
were placed in a F/D p 20 beam,the attenuationwould be
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TABLE 2
Peak Attenuation as a Function

of Transition Defects and the

Manufacturing Precision

Transition

Manufacturing Precision

for the Optimized

Wavelength

(mm) 0.1% 1.0% 1.5%

0.1 . . . . . . . . 2000 1300 1000
1.0 . . . . . . . . 1800 1200 900
2.0 . . . . . . . . 1300 1000 800

Note.—Calculatedfor the10.65mmMIRI filter
(R p 20, F/D p 20).

Fig. 3.—Low-resolutionspectroscopyof an IR FQPM manufacturedby
depositionof ZnSeon ZnSe(polycrystalline) and recordedby transmission.
Four orderscanbe identifiedfrom to 11 (11 beingnoisy).Gray curve:k p 7
Fit of the theoreticalvariationof the nulling (the thicknessof thecurve takes
into accounttheprecisionof thefit, �10 nm). TheFQPMstepis 1707.6nm,
and the optimizedwavelengthis 4.80 mm at 12 K.

TABLE 3
Materials and Techniques for Several FQPMs, Rated by Quality and Technological Readiness

Material
Manufacturing

Technique
SurfaceQuality,

Scratch-Dig
Thickness
Precision

Transition
Quality
(mm)

Technology
Readiness

ZnSe-poly . . . . . . . Lift-off deposition Medium Good ≈20 High
ZnSe-mono. . . . . . Reactiveion etching Medium Medium !1 Medium
Diamond . . . . . . . . Reactiveion etching Low Good !1 Low
Ge-mono . . . . . . . . Reactiveion etching High Medium !2 High

Note.—See§ 4.4 for rating details.

limited to 3400at 10.65mm (monochromaticcase;everything
elseperfect otherwise).As a comparison,it would only reach
34 for a transitionof 20 mm.

In MIRI, the spectralresolutionof increasestheR p 20
theoreticalpeakattenuationof FQPM to 2000.At this level,
theefficiency of theFQPMwill alsobe limited by its intrinsic
defects(quadrantthicknesserror, transitionquality).Theimpact
of both defects,combinedwith chromaticity, are estimatedin
Table 2. A peakattenuationof 1000 can be expected,with a
transitionquality similar to thatshownin Figure2 (2 mm) and
a precisionof 1% on the optimizedwavelength.

4. LABORATORY TESTS OF MID-IR FQPMs

Prior to implementinga FQPM on a spacetelescope,it has
to be fully testedand qualified for a spaceenvironment.We
developeda full facility to test,compare,andfinally to choose
themostreliabletechniquefor manufacturingtheFQPMs.This
facility consistsof classicaloptical testingprocedures(micro-
scopeand mechanicaltests),a visible spectrometerthat pro-
videsanaccuratemeasureof thethicknessof thequadrantstep,
anda cryogenicbenchto testthemanufacturedFQPMsin the
thermalIR spectralrangeandat low temperature.

In orderto choosetheoptimalFQPMfor theMIRI camera,
severalFQPMs were manufacturedwith different processes,
using the most favorablematerialsin the mid-IR: germanium
(Ge), zinc selenide(ZnSe),andchemicalvapordepositiondi-
amond(Table 3). In the following sections,we describethe
approachwe took to qualify the FQPMsfor MIRI. We espe-

cially emphasizethetestsof theFQPMmanufacturedwith Ge,
which wasfinally chosenfor MIRI.

4.1. FQPM ThicknessMeasurements

A dedicatedvisible spectroscopicbenchis usedto measure
the thicknessof the FQPM step.As describedin Riaudet al.
(2003), an unresolvedbeamis focusedon the FQPM before
beingfilteredby a Lyot stopin a pupil plane.Thebeamis then
sentto a visible spectrometerthat canrecordspectrabetween
450 and 850 nm. Both transmissiveand reflective measure-
mentsof the FQPM are possible.In both cases,the ratio be-
tweenspectraof the beamcenteredand not centeredon the
FQPM showsa seriesof minima andmaxima(Fig. 3) corre-
spondingto destructiveand constructiveinterference.In the
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Fig. 4.—SameasFig. 3, but for a FQPMmanufacturedin Geandrecorded
by reflection.Four orderscanbe identifiedfrom to 7 (7 beingnoisy).k p 4
The thicknessof the FQPM step is estimatedto be 787.6 � 5 nm, corre-
spondingto an optimizedwavelengthof 4.71 mm at 12 K.

Fig. 5.—SameasFig. 4, but with an optimizedwavelengthcorresponding
to oneof theMIRI filters.Ordersfrom 13to 23canbeidentified.Thethickness
is estimatedto be 2654 nm, correspondingto an optimized wavelengthof
15.55mm at 12 K.

transmissivecase,the extremafollow the equation

2p[n(l, T ) � 1]e
p kp. (3)

l

The thicknessof the FQPM step e introducesthe p de-
phasing.The optical index of the material dependsonn(l, T )
thewavelengthl andtemperatureT. Theorderof theextrema
k is odd for minima, andevenfor maxima.

Measurementsby transmissionin thevisiblearenotpossible
for Ge but were usedfor all other materials.Figure 3 shows
a low-resolutionspectrumof amaskbuilt by lift-off deposition
techniqueson polycrystallineZnSe.Ordersfrom to 11k p 7
can be identified on the curve (for 750, 670, 610, 565,and
530 nm, respectively).Fitting the theoreticalvariationof the
nulling versusthe wavelengthenablesus to definethe thick-
nessof the dephasing quadrants.Thefitting takesinto account
the variation of the theoreticalnulling with classicaloptical
aberrationsand defects(defocus,chromatism,and centering
error) andis calculatedusingan estimatedindexvaluefor the
depositedZnSematerialsbetween550 and 840 nm (Fig. 3).
The thicknessof the step for this FQPM is 1707.6� 10 nm,
which correspondsto anoptimizedwavelength(l correspond-
ing to in eq. [1]) of 4.80 mm at 12 K.k p 1

To avoid theuncertaintyin theoptical indexof thematerial,
we performed a spectralanalysisof the light reflectedby the

FQPM. Similarly, as with the transmissioncase,the ratio be-
tweenspectracenteredandnot centeredon the FQPM shows
a seriesof minima and maxima(Fig. 4) correspondingto an
increasingnulling order following anequationthat is indepen-
dentof the optical index:

2p 2e
p kp, (4)

l

wheree is the thicknessof the FQPM stepandk is the order
of the extrema(k is odd for minima andevenfor maxima).

Figure 4 showsa low-resolutionspectrumof a maskbuilt
by reactive ion etching on Ge. We can identify the orders

, 5, 6, and a very noisy (for 790, 630, 530,andk p 4 k p 7
465nm, respectively).To calculatethethicknessof theFQPM
step,we comparethe data to a fit of the theoreticalnulling
with classicalaberrations.The thicknessof the FQPM stepis
found to be 787.6 � 5 nm, correspondingto an optimized
wavelengthof 4.71 mm at 12 K.

The two examplesshown abovewere relatedto a FQPM
manufacturedto be testedat 4.8 mm and at low temperature
onour IR benchtest(see§ 4.3).TheMIRI FQPMswill operate
at longerwavelengths(10.65,11.4,and15.5mm). Thespectra
obtainedfor thesecasesshowmoreextrema,becausethethick-
nessof the FQPM stepis larger (Fig. 5).
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TABLE 4
Total Rejection Rate t and Attenuation for Simulated and Recorded Data

Total Peak
Contrast

Source Rejection t Attenuation 1l/D 3l/D 6l/D

Recordeddata . . . . . . 136 379 1120 5.1 # 104 3.3 # 105

Simulation . . . . . . . . . . 149 433 1210 5.6 # 104 4.0 # 105

Measurementsof the stepthicknesswere donefor the dif-
ferentFQPMs(ZnSe,Ge,anddiamond),andtheprecisionwith
respectto the specifiedthicknessvaluewasfound to bebetter
than 1% for the different manufacturers.The chemicalvapor
deposition(CVD) diamondandthe polycrystallineZnSegive
the bestreproducibility (betterthan 0.5%). The measurement
of both the transmissiveandreflectivespectrafor all the ma-
terials but Ge is a new, indirect way to measurethe optical
index.

4.2. Quality of the FQPM Transition

The lift-off techniquesarewell suitedfor FQPMsoperating
at visible wavelengths(Riaud et al. 2003) but were found to
be inappropriatefor MIRI. Transitionsaslargeas 20 mm were
measuredfor the FQPMs manufacturedwith the lift-off de-
position techniques.For the other techniques,the transition
width proved to be betweena few micronsand a few tenths
of a micron in somecases.An exampleof typical defectsof
etchedFQPMsis shownin Figure 2. As describedin § 3.3,
sucha transitionimpliesan attenuationof 3400at 10.65mm,
which is thus fully compatiblewith the expectedattenuation
of MIRI.

4.3. FQPM Performance in the Mid-IR

4.3.1. Description of the IR Bench

We developedan IR cryogenictestbench(Fig. 6) to verify
that theFQPMwasworking asexpectedin theory in themid-
IR andat a temperaturecloseto thenominalMIRI temperature
(9–15K). This facility wasdevelopedatObservatoiredeMeu-
don and consistsof a roughly 1.5 m long benchlocatedin a
clean-room.

The benchsourceis a tungstenlamp that feedsa multimode
fiber transmittingwavelengthsup to 5 mm. A pinhole (a 30 #

30 mm square)is addedin front of the fiber output to keep
thesourcesufficientlysmallcomparedto theangularresolution
(≈l/5D). A full optical train of ZnSelensescarriesthe beam
from this unresolvedpinholeto the detector, going throughthe
FQPM,which is mountedin adewarthathasbeencooleddown
to 12K usinga cryocooler. A Lyot stopcorrespondingto 83.3%
of theentrancepupil diameterplaystherole of thecold stop in
the detectorcryostat,which is cooleddown to 77 K.

TheIR detectorcoversthe1 to 5mm spectralrange.In order
to testtheFQPMatdifferentwavelengths,weinsertedatunable
bandpassfilter betweenthe tungstenlampandthe inputof the
opticalfiber. In fact,thecentralwavelengthl of thisfilter varies

from 4.84 to 4.66 mm when tilting the filter from 0� to 45�,
following the equation

2sin v�l p 4.84 1 � , (5)( )2.84

where v is the angle of the tilt. The width of this filter is
0.5 mm, andthusthe spectralresolutionis . AnotherR p 9.5
filter is placed inside the detectorcryostat to increasethe
blocking capability of the filter to 104 at short wavelengths
(below 4 mm).

4.3.2. Laboratory Results

The exposuretime is limited to 30ms by the thermalback-
ground.Subtractionof a backgroundimageis thusmandatory,
andthecalibrationisperformedwith thesourceocculted.Since
mostof the FQPMswereuncoated,they weretilted by about
20� to move the ghoststo a distancewhere they could be
numericallysubtractedfrom the images(Fig. 7).

In Figure7, theringsof thediffraction pattern clearlyappear
on theimagethat is not centeredon theFQPM(left), but these
rings do not appearon the FQPM-centeredimage(right), for
two reasons.First, the FQPM decreasesthe intensity of the
brightestpixel by a factor400sothat theFQPMresidualpeak
is hardly abovethe backgroundnoise(detectedat only 10 j

in a single exposureof 25 ms). Second,the effect of the re-
solvedsourceincreasesthesize of theresidualimagecoreand
blurs the rings.

For the imagesshownin Figure7, the total rejectionratet

was measuredby integratingthe intensity up to 20l/D, both
with andwithout a FQPM (excludingthe ghostimages).This
is reportedin Table 4, as are the measuredattenuationand
contrasts,which can be comparedto the valuesexpectedfor
MIRI (Table1).

4.3.3. Index of the Materials at Low Temperature
and in the Thermal IR

As a by-productof the cryogenic nulling tests,we deter-
minedtheoptical indexof materialsat low temperature,which
is not well known. Using the tunableIR filter, we measured
the attenuationon the peakfor the FQPM at different wave-
lengths.The FQPM performs at its bestwhen the IR filter is
centeredon its optimizedwavelength(i.e., thewavelengththat
solveseq. [3] for and for the temperatureof the mea-k p 1
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Fig. 6.—Opticallayout of the mid-IR bench,which can test the FQPM at low temperature.

Fig. 7.—Left: Sourcenot centeredon the FQPM. Right: Sourcecenteredon the FQPM. Both imageswere recordedat 4.786mm with a bandwidthof 0.5 mm
andwith a FQPM cooleddown to 12.5K andtilted by 21�.2. The right imageis about400 timesfainter thanthe left one.Both imagesarelogarithmicallyscaled.

surements).In Figure8, a theoreticalattenuationisfittedto the
data to estimatethe optimizedwavelengthof the FQPM for
this temperature.For this case(i.e., a temperatureof 54.5 K
andaFQPMmanufacturedwith Ge),theoptimizedwavelength
of the FQPM is 4.735mm. Using the thicknessmeasuredat a
visible wavelengthandthis optimizedwavelengthfoundwith
the IR bench,we candetermine theoptical index for the tem-

peratureat which the IR measurementswere taken.The var-
iation of the effective FQPM thicknesswhen tilted is taken
into accountin the calculationof the optical index. We com-
paredour measurementsfor different temperaturesto the the-
oreticalvariationof the optical index of the Ge (Fig. 9).

The IR optical index for Ge is well known at temperatures
higher than 150 K, using a Sellmeierequationthat depends
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Fig. 8.—Measurementsof peak attenuationvs. wavelengthfor a FQPM
made of Ge at a temperatureof 54.5 K. The curve is a fitted theoretical
attenuation,giving an optimizedwavelengthequalto 4.735mm.

Fig. 9.—Optical index for Ge as recordedwith our experiment,compared
to thefourth-orderpolynomialfunctiongiven in Hoffman& Wolfe (1991)but
rescaledfor our working wavelength.

Fig. 10.—Radialprofiles of the resultswith a FQPM (lower curves) and
withoutaFQPM(upper curves). Dottedlinesshowtheradialprofilescalculated
usingthenumericalcodeto simulatetheactualbench,andthesolid linesshow
the laboratory results.

linearlyontemperature(Barnes& Piltch 1978).However, mea-
surementsat 10.6mm downto 20 K (Hoffman& Wolfe 1991)
showedthatthevariationat low temperatureisnolongerlinear.
Hoffman & Wolfe (1991) defineda fourth-orderpolynomial
function to fit the temperaturevariationof their measurements
(only doneat 10.6mm). We assumedthat the optical indexof
the Ge showsthe sametemperaturevariation at 4.8 mm as it
does at 10.6 mm (fourth-order polynomial function) but is
shiftedverticallysothattheindexat roomtemperaturematches
theindexcalculatedwith theSellmeierequation.Thebehavior
of the optical index of the Ge at low temperatureagreeswith
sucha function(Fig. 9). Thus,wecanrely on thisopticalindex
function to definethe exactthicknessof the FQPM stepthat
will operatebetween9 and15 K in MIRI.

4.3.4. Comparison with Expected Performance

We calculatedthemeanradialprofilesof both imagesshown
in Figure7 (numericallysuppressingtheghosts)andreportthem
in Figure10 (solid lines). Theincreasein thesize of theFQPM
diffraction profile comesfrom thefact thatthesizeof thesource
is resolved.The raw attenuationreachedon the peak is 379,
while a contrastof 5 # 104 is reachedat 3l/D (Table4).

In orderto comparetheIR cryogenicnulling obtainedon the
benchwith theexpectedperformance,wedevelopedanumerical
codethattakesinto accountthedifferentlimitationsof thebench.
Theparametersfor thesimulationsare(1) thesize of thesource
(30 mm wide square),(2) the different wavelengths,which are
simulated by adding monochromaticimages over the 4.5–
5.2 mm rangeandusingthe transmissionof thedifferent bench
elements(quantumefficiency, IR filter transmission,antireflec-
tive coatings,etc.), and (3) the samplingon the detector(2.55
pixels per elementof resolutionl/D at 4.85mm).

There is excellentagreementbetweenrecordedand simu-

lateddata(Fig. 10) at anyangulardistance.This confirmsthat
the FQPM operatesas simulatedand behavesas expectedat
low temperatureandin the thermal IR range.The peakatten-
uation, the contrastat a few angulardistances,and the total
rejectionrateare alsocalculatedwith the simulation tool, and
all agreewith recordeddatawithin 10% (Table4).

4.4. Assessmentof the Masks

Usingall thetestsdoneonthefourdifferentFQPMmaterials
andtechniques,we ratedthemasksdependingon theprecision
of the manufacturedthickness,the quality of the surface,and
transitionand technologyreadiness(Table3). Polycrystalline
ZnSewas discardedbecauseof the poor quality of the tran-
sition. Both the monocrystallineZnSeandthe CVD diamond
were discarded,mostly becauseof a poor knowledgeof the
manufacturingtechniquesandmaterialpropertiescomparedto
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the project deadlines.However, diamondis a very promising
material for future experiments.Ge was ultimately selected,
sinceit fulfills the requirementsandis a well-known material
that is alreadybeingusedin spaceenvironments.

5. CONCLUSION

We havedemonstratedthat thebehaviorof the four-quad-
rant phasemaskin the mid-IR andat a very low temperature
(12 K) correspondsto the expectedperformance.The labora-
tory equipmentwe developedto compareseveralmanufactur-
ing processesfor the MIRI FQPM enabledus to measurethe
optical index of our FQPM substratesat temperatureslower
than 20 K, whereonly one measurementwas available.The
effective resultsof the FQPM in termsof contrastandatten-
uation (Table 4) are much better than what is specifiedfor
MIRI (Table 1), althoughthe experimentalresultswere ob-

tainedwith a spectralresolution( ) that limits theper-R p 9.5
formanceof the monochromaticFQPM to 433. In MIRI, the
spectralresolutionof limits thetheoreticalpeakatten-R p 20
uationof monochromaticFQPMsto 2000.However, as shown
in Table 2, manufacturingdefectscan quickly decreasethe
attenuation.With a transitionwidth of 1 mm and a precision
of 0.5% on the optimized wavelength,the attenuationof a
monochromaticFQPM will be limited to 1500. Aberrations
and alignmenterrors in the telescopeitself will add to these
intrinsic limitations of the FQPM performance.In fact, the
limitations from the James Webb Space Telescope (defocus,
pupil shearing,jitter, aberrations,andpupil geometry) largely
dominate the intrinsic defectsof the manufacturedFQPM.
Thus,we canhopeto reachthesensitivityestimatedwith sim-
ulationsthat takeinto accountthe limitations of the JWST. In
that case,an extrasolargiant planetorbiting at 10 AU around
its parentstarshouldbe detectabledown to 400 K in 1 hr.
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ABSTRACT

Aims. We study the optimization of the Apodized Pupil Lyot Coronagraph (APLC) in the context of exoplanet imaging with ground-
based telescopes. The APLC combines an apodization in the pupil plane with a small Lyot mask in the focal plane of the instrument.
It has been intensively studied in the literature from a theoretical point of view, and prototypes are currently being manufactured for
several projects. This analysis is focused on the case of Extremely Large Telescopes (ELTs), but is also relevant for other telescope
designs.
Methods. We define a criterion to optimize the APLC with respect to telescope characteristics such as central obscuration, pupil
shape, low-order segment aberrations and reflectivity as functions of the APLC apodizer function and mask diameter. Specifically, the
method was applied to two possible designs of the future European-ELT (E-ELT).
Results. Optimum configurations of the APLC were derived for different telescope characteristics. We show that the optimum con-
figuration is a stronger function of central obscuration size than of other telescope parameters. We also show that APLC performance
is quite insensitive to the central obscuration ratio when the APLC is operated in its optimum configuration, and demonstrate that
APLC optimization based on throughput alone is not appropriate.

Key words. techniques: high angular resolution – instrumentation: high angular resolution – telescopes

1. Introduction

Over the past ten years many diffraction suppression systems
have been developed for direct detection of extrasolar planets.
At the same time, promising ground-based projects were pro-
posed and are currently under development like SPHERE at the
VLT (Beuzit et al. 2006a) and GPI (Macintosh et al. 2006).
Larger telescopes are desirable to improve performance of ex-
oplanet searches towards lower masses and closer angular dis-
tances, ideally down to Earth-like planets. Several concepts of
Extremely Large Telescopes (ELTs) are currently being stud-
ied worldwide: European-ELT (E-ELT, Dierickx et al. 2004),
Thirty Meter Telescope (TMT, Nelson & Sanders 2006), Giant
Magellan Telescope (GMT, Johns et al. 2004).

The characteristics of these telescope designs may have an
impact on their high contrast imaging capabilities. Parameters
such as central obscuration, primary mirror segmentation, and
large spider arms, can impose strong limitations for many coron-
agraphs. It is therefore essential to indentify and evaluate a coro-
nagraph concept which is well-suited to ELTs.

The Apodized Pupil Lyot Coronagraph (APLC) is one of the
most promising concepts for ELTs. Its sensitivity to central ob-
scuration is less critical than, e.g., for phase masks (Rouan et al.
2000; Mawet et al. 2005) but the APLC still allows for a small
inner working angle (IWA) and high throughput if properly op-
timized. Other amplitude concepts (e.g. Kuchner & Traub 2002)
are also usable with centrally obscured aperture but suffer from
low throughput especially if the IWA is small. The potential of
the APLC has been demonstrated for arbitrary apertures (Aime
et al. 2002; Soummer et al. 2003) and specific solutions for ob-
scured apertures have been proposed (Soummer 2005).

In this paper, we analyze the optimization of the APLC and
evaluate its sensitivity with respect to the main parameters men-
tioned above. In Sect. 2 we briefly revise the APLC formalism
and define a criterion for optimizing the coronagraph parame-
ters. The impact of several telescope parameters on the optimal
configuration is evaluated in Sect. 3. Section 4 shows an appli-
cation of the APLC optimization to two potential ELT designs.
We then derive conclusions.

2. Apodization for centrally obscured pupils

2.1. Formalism

In this section, we briefly revise the formalism of the APLC.
The APLC is a combination of a classical Lyot coronagraph
(hard-edged occulting focal plane mask, hereafter FPM) with an
apodization in the entrance aperture.

In the following, for the sake of clarity, we omit the spatial
coordinates r and ρ (for the pupil plane and focal plane respec-
tively). The function that describes the mask is noted M (equal
to 1 inside the coronagraphic mask and to 0 outside). With the
mask absorption ε (ε = 1 for an opaque mask), the FPM is then
equal to:

1 − εM (1)

P is the telescope aperture, and φ the profile of the apodizer.
Π describes the pupil stop function, which is considered – in
the initial approximation – to be equal to the telescope aperture
(Π = P). The coronagraphic process, corresponding to propaga-
tion from the telescope entrance aperture to the detector plane,
is expressed in Eqs. (2) to (6). Planes A, B, C and D corre-
spond to the telescope aperture, the coronagraphic focal plane,

Article published by EDP Sciences and available at http://www.aanda.org or http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361:20077708
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Fig. 1. Typical apodizer shape for the bell regime (left) and the bagel regime (right). Central obscuration is 30%.

the pupil stop plane and the detector plane respectively as de-
fined in Fig. 2. The Fourier transform of a function f is noted

f̂ . The symbol ⊗ denotes the convolution product. The entrance
pupil is apodized in the pupil plane:

ψA = Pφ. (2)

The complex amplitude of the star is spatially filtered (low
frequencies) by the FPM:

ψB = ψ̂A × [1 − εM]. (3)

The exit pupil image is spatially filtered (high frequencies) by
the stop:

ψC = ψ̂B × Π (4)

ψC = [ψA − εψA ⊗ M̂] × Π. (5)

The coronagraphic amplitude on the detector plane becomes:

ψD = ψ̂C = [ψ̂A − εψ̂A M] ⊗ Π̂. (6)

The coronagraphic process can be understood as a destructive
interference between two waves (Eq. (5)): the entrance pupil
wave Pφ, noted ψA and the diffracted wave by the mask (cor-
responding to εψA ⊗ M̂). In the non-apodized case (φ = 1),
the two wavefronts do not match each other, and the subtraction
does not lead to an optimal starlight cancellation in the Lyot stop
pupil plane. A perfect solution is obtained if the two wavefronts
are identical (i.e., the diffracted wave by the mask (M) is equal to
the pupil wave in amplitude). This latter case is obtained with the
Apodized Pupil Phase Mask Coronagraph (Roddier & Roddier
1997; Aime et al. 2002; Soummer et al. 2003). For the APLC,
the coronagraphic amplitude is minimized and proportional to
the apodizer function.

Considering a pupil geometry, the apodization function is re-
lated to the size of the FPM. More precisely, the shape of the
apodizer depends on the ratio between the extent of M̂ and the
central obscuration size (Soummer 2005; Soummer et al. 2007).
If the extent of M̂ is bigger than the central obscuration, the
apodizer takes a “bell” shape (typically it maximizes the trans-
mission near the central obscuration of the pupil (Fig. 1, left).
On the contrary, if the extent of M̂ is smaller than the central
obscuration, the apodizer takes a “bagel” shape reducing trans-
mission in the inner and outer part of the pupil (Fig. 1, right).
Thus, the apodizer shape depends on both the FPM size and the
central obscuration size.

Fig. 2. Diagram of a coronagraph showing the pupil plane containing
the apodizer (ψA), the focal plane with the FPM (ψB), the pupil image
spatially filtered by the stop (ψC) and the detector plane (ψD).

Throughputs (apodizer transmission/pupil transmission) as
a function of the FPM size is given in Fig. 3 for different ob-
scuration sizes (15 to 35%). These curves show a second max-
imum corresponding to the transition between the two apodizer
regimes which depends on the central obscuration size. Since
apodizer throughput does not evolve linearly with FPM diame-
ter, it is not trivial to determine the optimal FPM/apodizer com-
bination. Moreover, throughput might not be the only relevant
parameter when optimizing a coronagraph.

A thorough signal-to-noise ratio analysis is definitely the
right way to define the optimal FPM/apodizer system, but this
would be too instrument-specific for the scope of this study.
Here, we investigate a general case for any telescope geometry
and derive the corresponding optimal FPM size.

2.2. APLC optimization criteria

Usually, in Lyot coronagraphy, the larger the FPM diameter
the larger the contrast. However, in the particular case of the
apodized Lyot coronagraph the transmission of an off-axis point-
like object is not linear (Fig. 3) and a trade-off has to be made
between contrast and throughput. This problem has been stud-
ied by Boccaletti (2004) who evaluated optimal Lyot stops for
any telescope pupil geometry and for any type of coronagraph.
Based on this study, we propose a criterion adapted to the APLC
to optimize the apodizer/ FPM combination. This criterion maxi-
mizes the coronagraphic performance while minimizing the loss
of flux of the off-axis object. While not replacing a thorough
signal-to-noise ratio evaluation, our criterion takes into account
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Fig. 3. Apodizer throughput (relative to full transmission of the tele-
scope pupil) as a function of FPM diameter for different obscuration
sizes.

the modification of the off-axis PSF (in intensity and in shape)
when changing the coronagraph parameters.

Several metrics can be used to quantify the capability of
a coronagraph (e.g. Boccaletti 2004). Here, we use the con-
trast (C ) averaged over a range of angular radii:

C =
max
(

| ψD(ρ, α)ε= 0 |
2
)

(

∫ 2π

0

∫ ρf

ρi
| ψD(ρ, α) |2 ρ dρ dα

)

/π(ρf
2 − ρi

2)

(7)

where C is expressed in polar coordinates ρ and α. We denote by
ρi and ρf the short radii and the large radii, respectively, defining
the area of calculation for C .

The attenuation of the off-axis object is given by the ratio of
maximum image intensity with the apodizer only to that without
the coronagraph, i.e., without the apodizer and the FPM. This
quantity differs from the throughput, since it also takes into ac-
count the modification of the PSF structure when changing the
apodizer profile:

max

(

| ψD(ρ, α)ε= 0 |
2

| P̂(ρ, α) |2

)

· (8)

Now, let us define the criterion CC as the product of C and
Eq. (8).

CC = C ×max

(

| ψD(ρ, α)ε= 0 |
2

| P̂(ρ, α) |2

)

· (9)

The first term of CC (Eq. (7), which characterizes the perfor-
mances of the coronagraphic system) is then adapted to the re-
gion of interest in the coronagraphic image and can be well
matched to the instrument parameters.

The second term (Eq. (8)) takes into account the modifica-
tion of the PSF structure when changing the apodizer profile
and guarantees a reasonably moderate attenuation of the off-axis
PSF maximum intensity (i.e., guarantees that when the corona-
graph rejects the star it does not reject the planet as well).

Although our criterion cannot replace a thorough signal-to-
noise ratio analysis (no instrumental model, no noise terms), it
presents a reasonable approach by assuming the residual light
leaking through the coronagraph as noise. Our criterion allows
us to investigate the trade-off between performance and through-
put while keeping the study general and independent of a specific
instrument setup.

Moreover, the validity of this criterion is supported by the
pupil stop optimization study of Boccaletti (2004) who facied a
problem similar to ours, and also by the results presented and
discussed in this paper.

3. Sensitivity analysis

3.1. Assumptions

Based on the previously defined criterion, we now analyze
the behavior of several telescope parameters as a function of
the size of the FPM (and hence APLC characteristics) with
the main objective of exploring possibilities of how to optimize
the APLC configuration for a given ELT design. One advantage
of CC is that the area of optimization in the focal plane can be
well matched to the instrumental parameters. For this reason,
we have limited the search area and investigated CC only be-
tween ρi = 3λ/D at small radii and ρf = 100λ/D at large radii.
These limits correspond to the IWA (distance at which an off-
axis object reaches a significant transmission) and to the high-
order Adaptive Optics (AO) cut-off frequency, respectively. At
radii larger than the AO cut-off frequency, the coronagraph will
only have a minor effect since atmospheric turbulence is not cor-
rected and atmospheric speckles dominate.

For the simulations presented in the next sections, we assume
a circular pupil with 30% central obscuration. The central obscu-
ration ratio is left as a free parameter only in Sect. 3.2.1 where
we evaluate its impact. The pupil stop is assumed identical to
the entrance pupil including spider arms (Sivaramakrishnan &
Lloyd 2005). Section 3.2.2, where the impact of the spider arms’
size is analyzed, assumes 42-m telescope. Elsewhere, simula-
tion results do not depend on the telescope diameter. Apodizer
profiles were calculated numerically with a Gerchberg-Saxton
iterative algorithm (Gerchberg & Saxton 1972). The pixel sam-
pling in the focal plane is 0.1 λ/D, and the pupil is sampled with
410 pixels in diameter. When phase aberrations are considered
we adopt a wavelength of 1.6 µm corresponding to the H-band
in the near infrared.

3.2. Critical parameter impacts

In the following sub-sections, we study the impact of two major
categories of diffraction effects. The first category deals with am-
plitude variations: central obscuration, spider arms, primary mir-
ror segmentation, segment-to-segment reflectivity variation, and
pupil shear (misalignment of the coronagraph stop with respect
to the instrument pupil). Inter-segment gaps and other mechani-
cal secondary supports are not considered, since they would re-
quire finer pixel sampling in the pupil image, resulting in pro-
hibitively large computation times with a non-parallel computer.
In addition, some mechanical secondary supports can be much
smaller than the main spider arms. At the first approximation,
their effects can be considered to be similar to those produced
by spider arms.

The second category is related to phase aberrations, which
we assumed are located in the pupil plane (no instrumental
scintillation). We only modeled low-order segment aberrations
(piston, tip-tilt, defocus, astigmatism). Higher orders are less
relevant for the optimization of the FPM size, but can have
a significant impact on the coronagraphic performance.

The amplitude diffraction effect of gaps is partially ac-
counted for (at least for infinitely small gaps) by the phase tran-
sition we are generating between primary mirror segments.
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Table 1. Optimum FPM diameter (and hence APLC characteristics) for several obscuration sizes and criteria.

CC Max. throughput
Obstruction size (%) FPM (λ/D) Throughput (%) FPM (λ/D) Throughput (%)

10 4.3 59.4 4.1 62.2
15 4.3 58.3 4.0 62.4
20 4.4 55.8 3.8 65.5
25 4.6 52.7 3.6 67.9
30 4.7 51.2 3.5 68.7
35 4.9 49.4 3.3 70.4

Fig. 4. CC average between 3 and 100 λ/D as a function of the FPM di-
ameter and obscuration sizes, in the case of the APLC and classical Lyot
coronagraph.

3.2.1. Central obscuration

The first parameter we evaluate is the central obscuration. High
contrast instruments have to deal with central obscuration ra-
tios which typically range from 10% to 35% (CFHT: 35%, HST:
33%, VLT: 14%). ELTs will likely have larger obscurations than
current 8-m class telescopes to preserve a reasonable size for
the telescope structure. In Fig. 4, the criterion CC is shown for
different obscuration sizes ranging from 10 to 35%. The curves
show two maxima. The first is located near 2 λ/D and experi-
ences a large contrast variation while the second (near 4λ/D)
shows a smaller dispersion.

Table 1 summarizes these results and gives the position of the
second maximum versus the obscuration size for the previously-
mentioned criterion and for a criterion based solely on the max-
imum throughput (as in Fig. 3).

If we only consider the second maximum, which is more
promising in terms of contrast and appears less sensitive, the
optimal FPM diameter ranges from 4.3 to 4.9 λ/D for obscura-
tion ratios between 10 to 35%. Here, our criterion CC is more
relevant than throughput, since it is better adapted to the re-
gion of interest in the coronagraphic image and to the modi-
fication of the PSF structure. We see a non-linear increase of
optimum FPM size with the obscuration ratio because more
starlight is redistributed in the Airy rings of the PSF. A solely
throughput-based consideration shows the opposite behavior
with a larger dispersion of the FPM size, which is not consis-
tent with the effect on the PSF structure. However, at small ob-
scuration sizes (10%−15%), maximum throughput yields a sim-
ilar optimal FPM diameter as CC . We consider this result to be
evidence for the relevance of our criterion CC to optimize the
FPM size (and hence the APLC characteristics) with respect to
the size of the central obscuration. Moreover, the validity of our

Fig. 5. Radial profiles of PSFs and coronagraphic images obtained with
optimal APLC (using CC ) for several obscuration sizes.

Fig. 6. Pupil configurations considered in this paper.

criterion is also supported by the comparison of coronagraphic
PSFs using an optimized APLC in Fig. 5. The optimized APLC
allows for a contrast performance which is rather insensitive to
the central obscuration size.

3.2.2. Spider arms

On an ELT, the secondary mirror has to be supported by a com-
plex system of spider arms (∼50 cm) and cables (∼30−60 mm)
to improve stiffness. Evaluating the influence of these supports
is important in the context of coronagraphy.

The pixel sampling of our simulations limited by available
computer power does not allow us to model the thinnest me-
chanical supports. However, the impact of these supports on the
PSF structure will be similar to that of spider arms but at a re-
duced intensity level. Several configurations were considered as
shown in Fig. 6. As the number of spider arms increases from
3 to 7, the contrast worsens (but no more than by a factor of 2).
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Fig. 7. CC average between 3 and 100 λ/D as a function of the FPM di-
ameter and number of spider arms. Spider thickness is set to 62 cm.

Fig. 8. CC average between 3 and 100 λ/D as a function of the FPM di-
ameter and reflectivity variations.

The curves in Fig. 7 are almost parallel, indicating that the num-
ber of spider arms has no significant influence on the optimal
FPM size. The second maximum of CC peaks at 4.7 λ/D with a
small dispersion of 0.2 λ/D.

Assuming a 6-spider arms configuration (OWL-like), we
also analyzed the sensitivity to spider arm thickness from 15 cm
to 93 cm (Fig. 9). The increasing width of the spider arms tends
to flatten the profile of CC , making the selection of an optimal
FPM more difficult (or less relevant) for very large spider arms.
However, for the actual size of spider arms likely being of the
order of 50 cm, the optimal size of the FPM (and hence APLC)
is still 4.7 λ/D.

3.2.3. Segments reflectivity variation

The primary mirror of an ELT will be segmented because of
its size, and a potential resulting amplitude effect is segment-
to-segment reflectivity variation. We show the APLC optimiza-
tion sensitivity for segment reflectivity variation from 0 to 5%
peak-to-valley in Fig. 8. For this simulation, the primary mirror
was assumed to consist of ∼750 hexagonal segments. The crite-
rion CC is robust for FPMs smaller than 4 λ/D. A loss of per-
formance with reflectivity variation is observed for larger FPM.
However, the optimal FPM size remains located at 4.7 λ/D with
a small dispersion of 0.2 λ/D.

Fig. 9. CC average between 3 and 100 λ/D as a function of the FPM di-
ameter and spider arm thickness. Number of spider arms is set to 6.

Fig. 10. CC average between 3 and 100 λ/D as a function of the
FPM diameter and pupil shear.

3.2.4. Pupil shear

As mentioned above, an APLC includes several optical com-
ponents: apodizer, FPM and pupil stop. The performance of
the APLC also depends on the alignment of these components.
In particular, the pupil stop has to accurately match the tele-
scope pupil image. This condition is not always satisfied, and the
telescope pupil may undergo significant mismatch which could
amount to more than 1% of its diameter. The pupil shear is the
mis-alignment of the pupil stop with respect to the telescope
pupil image. It is an issue especially for ELTs for which mechan-
ical constraints are important for the design. For example, the
James Webb Space Telescope is expected to deliver a pupil im-
age for which the position is known at about 3−4%. Therefore,
the performance of the mid-IR coronagraph (Boccaletti et al.
2004) will be strongly affected. On SPHERE, the planet-finder
instrument for the VLT (2010), the pupil shear was identified as
a major issue and a dedicated Tip-Tilt mirror was included in the
design to preserve the alignment at a level of 0.2% (Beuzit et al.
2006b).

The behavior of CC in Fig. 10 is somewhat different from
that seen with the previous parameters. The loss of performance
is significant even for small FPM. However, the criterion is still
peaking at 4.7 λ/D with a variation of about 0.2 λ/D although
above 4.5 λ/D the curves are rather flat indicating that a larger
FPM would not improve performance.
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Table 2. APLC optimization for an obscuration of 30%.

Parameters Value range Optimal APLC configuration (FPM range in λ/D)

Obscuration 30% 4.7
Spider (arm) 3–7 4.6–4.8
Spider (size) 15–90 cm 4.6–4.8
Shear pupil 0.5–2% 4.7–4.9
Segment reflectivity 0.25–5% 4.5–4.7
Low-order aberrations 1–100 nm rms 3.5–6.0
Chromatism (∆λ/λ) 1.4–5% 4.7–4.8
Chromatism (∆λ/λ) 5–20% 4.8–5.3

Fig. 11. CC average between 3 and 100 λ/D as a function of the
FPM diameter and low-order aberrations.

3.2.5. Static aberrations

Here, static aberrations refer to low-order aberrations on the
segments of the large primary mirror. We separately investi-
gated the effect of piston, tip-tilt, defocus and astigmatism, and
found the behavior to be similar for all these aberrations. In con-
trast to the other defects, both the performance and the optimal
FPM diameter (optimal APLC) are very sensitive to low-order
aberrations.

As the amplitude of aberrations increases, the dependency of
CC on FPM diameter becomes flatter and the optimal FPM size
gets smaller (Fig. 11). A larger FPM would not decrease per-
formance enormously. For values larger than 15 nm, there is no
longer clear evidence of an optimal size beyond ∼3.5 λ/D. The
performance is rather insensitive to the actual FPM size.

Even though low-order aberrations strongly affect
APLC performance, their presence has virtually no impact
on the optimized configuration. The fairly constant performance
in the presence of larger low-order aberrations indicates that
low-order aberrations are not a relevant parameter for the
optimization of the APLC.

3.2.6. Chromatism

All previous analysis was performed for monochromatic light of
the wavelength λ0. However, as with the classical Lyot corona-
graph, the APLC performance should depend on the ratio be-
tween FPM size and PSF size and therefore on wavelength.
Hence, the impact of chromatism on the APLC optimization
must be evaluated. We note that the chromatism of the APLC
can also be mitigated by a slight modification of the standard
design (Aime 2005).

Fig. 12. CC average between 3 and 100 λ/D as a function of FPM
diameter and the filter bandpass.

Table 3. Chromatism effects synthesis.

∆λ/λ (%) FPM(λ/D) FPMλmax (λ/D) F1 F2

0.3 4.70 4.70 1.0 1.0
1.4 4.70 4.73 1.1 1.1
2 4.70 4.75 1.1 1.1
5 4.80 4.82 1.6 1.6
10 5.00 4.94 2.6 3.7
20 5.30 5.20 3.7 14.6
50 5.90 5.87 26.3 180.9

Figure 12 and Table 3 present the results of the simulations
for several filter bandpass widths (∆λ/λ) when using the stan-
dard monochromatic APLC. As long as the filter bandpass is
smaller than 5%, the optimal FPM size and performance are
nearly the same as in the monochromatic case.

The values displayed in Cols. 4 and 5 of Table 3 quan-
tify the loss of contrast due to chromaticity with respect to the
monochromatic case for the APLC being optimized to the filter
bandpass (F1) and to the central wavelength of the band (F2).
These two factors begin to differ significantly from each other
at a filter bandpass larger than 5%. Hence, optimization of the
APLC for chromatism is needed for a filter bandpass exceeding
this value.

An efficient way of optimizing an APLC for broad band ap-
plication is to optimize it for the longest wavelength of the band,
which leads to results that are within 0.1 λ/D of the true op-
timal FPM size. This behavior can be explained by the non-
symmetrical evolution of the residual energy in the corona-
graphic image around the optimal FPM size at λ0 (Soummer
et al. 2003). Another way to minimize chromaticity would be to
calculate the apodizer profile for the central wavelength and only
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Fig. 13. Optimized apodized E-ELT apertures: telescope design 1 (left), telescope design 2 (right).

Fig. 14. Radial profiles of PSFs and coronagraphic images (∆λ/λ = 20%) for the 2 designs considering throughput optimization (up) or CC opti-
mization (bottom).

optimize the FPM diameter considering the whole bandpass. We
compared the behavior of both methods for ∆λ/λ = 20%: they
are in fact very comparable in terms of performance.

4. Application to the E-ELT

In this section, we apply the tools and results from the APLC op-
timization study discussed in the previous section to the two tele-
scope designs proposed for the E-ELT. The objective is to con-
firm our optimization method and to produce contrast idealized
profiles which admittedly must not be confused with the final
achievable contrast in the presence of a realistic set or instru-
mental error terms.

4.1. Starting with telescope designs

We assume a circular monolithic primary mirror of 42 m diame-
ter. Segmentation errors are not taken into account, although we
note that the E-ELT primary mirror consists of hexagonal seg-
ments with diameters ranging from 1.2 to 1.6 m in its current
design.

Two competing telescope designs are considered: a 5-mirror
arrangement (design 1) and a 2-mirror Gregorian (design 2). For
our purpose, the two designs differ by their central obscuration
ratios and the number of spider arms. Design 1 (Fig. 13 left)
is a 30% obscured aperture with 6 spider arms of 50 cm and
design 2 (Fig. 13 right) is a 11% obscured aperture with 3 spi-
der arms of 50 cm. These numbers are likely to be subject to
change as the telescope design study is progressing. Mechanical
supports (non-radial cables of the secondary mirror support) and

intersegment gaps are not considered for the reasons mentioned
in Sect. 3.2.2.

In such conditions and taking into account the previous sen-
sitivity analysis on central obscuration, spider arms, and chro-
matism (∆λ/λ = 20%) we found an optimal APLC configura-
tion with the apodizer designed for 4.8 and 4.3 λ/D and with a
FPM size of 5 and 4.3 λ/D for design 1 and 2, respectively.

Sivaramakrishnan & Lloyd (2005) has demonstrated that op-
timization or under-sizing of the pupil stop is not necessary with
the APLC. We independently verified and confirm this result us-
ing our criterion applied to the stop rather than to the mask.

4.2. Radial contrast

As shown in Sect. 3.2.1, the optimal APLC configuration with
our criterion is different to the optimal configuration consider-
ing throughput as a metric. We can now demonstrate this dif-
ference using contrast profiles. Figure 14 compares the corona-
graphic profiles based on throughput optimization (apodizer and
FPM size are 3.5 and 4.1 λ/D for design 1 and 2, see Fig. 3) with
that obtained from optimization with our criterion.

For design 2, the optimization with both methods leads to
similar APLC configurations (4.3 and 4.1 λ/D). Hence, the con-
trast performance between them differs by only a factor of 3. On
the other hand for design 1, the gain by using our criterion for
the optimization is a staggering factor 10. In addition, the plot
shows that APLC contrast performance only weakly depends on
the telescope geometry with this optimization method. This is
an important result, which means that the APLC can efficiently
cope with a large variety of telescope designs.
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5. Conclusion

The APLC is believed to be a well suited coronagraph for ELTs
and for the search of extrasolar planets with direct imaging. The
high angular resolution of such large telescopes relaxes the con-
straints on the IWA of a coronagraph which is an important issue
for high contrast imaging instruments on 8-m class telescopes.
Hence, coronagraphs with a relatively large IWA such as the
APLC present an interesting alternative to the small IWA coron-
agraphs such as the phase mask coronagraphs.

The objective of this paper is to analyze the optimization of
APLC in the context of ELTs. We defined a criterion (CC ) sim-
ilar to that used by Boccaletti (2004) for the general problem of
Lyot stop optimization in coronagraphy. We then analyzed the
behavior of this criterion as a function of the FPM diameter in
the presence of different telescope parameters. The optimal FPM
is determined by the maximum value of the criterion. A sensi-
tivity analysis was carried out for the several telescope param-
eters such as central obscuration, spiders, segment reflectivity,
pupil shear, low-order static aberrations and chromatism. Some
of these parameters are not relevant for APLC optimization such
as low-order aberrations which provide a pretty flat response of
the criterion to FPM diameter when applied at reasonably large
amplitudes. However, ELTs are not yet well enough defined to
predict the level of static aberrations coronagraphs will have to
deal with.

The parameter which had the largest impact on the optimum
FPM diameter is the central obscuration. An obscuration ratio of
30% leads to an optimal APLC of 4.7 λ/D. In most cases, the
optimal sizes derived for other telescope parameters are quite
consistent with that imposed by the central obscuration. The dis-
persion of the FPM size is no larger than 0.2 λ/D given the range
of parameters we have considered. We also demonstrated that
APLC optimization based on throughput alone is not appropri-
ate and leads to optimal FPM sizes which decrease with increas-
ing obscuration ratios. This behavior is opposite to that derived
using our criterion. The superior quality of our criterion is sup-
ported by the comparison of contrast profiles obtained with both
optimization methods in Sects. 4.2 and 3.2.1.

Although the idealized simulations presented in this paper
do not consider atmospheric turbulence and instrumental de-
fects, they allow us to find the optimal APLC configuration and
PSF contrast for each case. Cavarroc et al. (2006) show that
the ultimate contrast achievable by differential imaging (speckle
noise suppression system to enhance the contrast, Racine et al.
1999; Marois et al. 2000; Baba & Murakami 2003; Guyon 2004)
with a perfect coronagraph is not sensitive to atmospheric see-
ing but depends critically on static phase and amplitude aberra-
tions. Our results therefore present the possibility of extending
this study to the more realistic case of a real coronagraph taking
into account relevant effects releated to telescope properties.

In addition, we have also started development of APLC
prototypes whose characteristics are defined with the present

numerical analysis. Experiments with these prototypes will be
carried out during the next year in the near IR on the High
Order Test-bench (Vernet et al. 2006) developed at the European
Southern Observatory. The practical study of the APLC will
also benefit from prototyping activities led by the department
of Astrophysics at the University of Nice (LUAN) and carried
out for development of SPHERE for the VLT.

Acknowledgements. P.M. would thanks Pierre Riaud for helpful discussions.
This activity is supported by the European Community under its Framework
Programme 6, ELT Design Study, Contract No. 011863.

References

Aime, C. 2005, PASP, 117, 1012
Aime, C., Soummer, R., & Ferrari, A. 2002, A&A, 389, 334
Andersen, T., Ardeberg, A. L., Beckers, J., et al. 2003, in Future Giant

Telescopes, Presented at the Society of Photo-Optical Instrumentation
Engineers, ed. J. R. P. Angel, & R. Gilmozzi, Proc. SPIE Conf., 4840, 214

Baba, N., & Murakami, N. 2003, PASP, 115, 1363
Beuzit, J.-L., Feldt, M., Dohlen, K., et al. 2006a, The Messenger, 125, 29
Beuzit, J. L., Mouillet, D., Moutou, C., et al. 2006b, in Tenth Anniversary of

51 Peg-b: Status of and prospects for hot Jupiter studies, ed. L. Arnold, F.
Bouchy, & C. Moutou, 353

Boccaletti, A. 2004, in EAS Publications Series, ed. C. Aime, & R. Soummer,
165

Boccaletti, A., Riaud, P., Baudoz, P., et al. 2004, in EAS Publications Series,
ed. C. Aime, & R. Soummer, 195

Cavarroc, C., Boccaletti, A., Baudoz, P., Fusco, T., & Rouan, D. 2006, A&A,
447, 397

Dierickx, P., Brunetto, E. T., Comeron, F., et al. 2004, in Ground-based
Telescopes, Presented at the Society of Photo-Optical Instrumentation
Engineers, ed. J. M. Oschmann, Jr., Proc. SPIE Conf., 5489, 391

Gerchberg, R. W., & Saxton, W. O. 1972, in Optik 35, 237
Guyon, O. 2004, ApJ, 615, 562
Johns, M., Angel, J. R. P., Shectman, S., et al. 2004, in Ground-based

Telescopes, Presented at the Society of Photo-Optical Instrumentation
Engineers, ed. J. M. Oschmann, Jr., Proc. SPIE Conf., 5489, 441

Kuchner, M. J., & Traub, W. A. 2002, ApJ, 570, 900
Macintosh, B., Graham, J., Palmer, D., et al. 2006, in Advances in Adaptive

Optics II, Presented at the Society of Photo-Optical Instrumentation
Engineers, ed. B. L. Ellerbroek, & D. Bonaccini Calia, Proc. SPIE Conf.,
6272, 62720L

Marois, C., Doyon, R., Racine, R., & Nadeau, D. 2000, PASP, 112, 91
Mawet, D., Riaud, P., Absil, O., & Surdej, J. 2005, ApJ, 633, 1191
Nelson, J., & Sanders, G. H. 2006, in Ground-based and Airborne Telescopes,

Presented at the Society of Photo-Optical Instrumentation Engineers,
ed. L. M. Stepp, Proc. SPIE Conf., 6267, 626728

Racine, R., Walker, G. A. H., Nadeau, D., Doyon, R., & Marois, C. 1999, PASP,
111, 587

Roddier, F., & Roddier, C. 1997, PASP, 109, 815
Rouan, D., Riaud, P., Boccaletti, A., Clénet, Y., & Labeyrie, A. 2000, PASP, 112,

1479
Sivaramakrishnan, A., & Lloyd, J. P. 2005, ApJ, 633, 528
Soummer, R. 2005, ApJ, 618, L161
Soummer, R., Aime, C., & Falloon, P. E. 2003, A&A, 397, 1161
Soummer, R., Pueyo, L., Ferrari, A., et al. 2007, ApJ, submitted
Vernet, E., Kasper, M., Vérinaud, C., et al. 2006, in Advances in Adaptive

Optics II, ed. B. L. Ellerbroek, & D. Bonaccini Calia, Proc. SPIE, 6272,
62722K



214 ANNEXE D. ARTICLE A&A 474 P. 671-678, MARTINEZ P. ET AL.



BibliographieAbe, L., Domiiano de Souza, A., Vakili, F., et Gay, J. (2003). Phase Knife Coronagraph.II - Laboratory results. A&A, 400, 385�392.Abe, L., Beaulieu, M., Vakili, F., Gay, J., Rivet, J.-P., Dervaux, S., et Domiiano de Souza,A. (2007). On-sky observations with an ahromati hybrid phase knife oronagraph inthe visible. A&A, 461, 365�371.Agabi, A., Aristidi, E., Azouit, M., Fossat, E., Martin, F., Sadibekova, T., Vernin, J., etZiad, A. (2006). First Whole Atmosphere Nighttime Seeing Measurements at Dome C,Antartia. PASP , 118, 344�348.Aime, C. et Soummer, R. (2004). The Usefulness and Limits of Coronagraphy in thePresene of Pinned Spekles. ApJ , 612, L85�L88.Aime, C., Soummer, R., et Ferrari, A. (2001a). Interferometri apodization of retangularapertures. Appliation to stellar oronagraphy. A&A, 379, 697�707.Aime, C., Soummer, R., et Lopez, B. (2001b). Stellar oronagraphy with a redundant arrayof telesopes in spae :. The multiple mask oronagraph. A&A, 370, 680�688.Aime, C., Soummer, R., et Ferrari, A. (2002). Total oronagraphi extintion of retangularapertures using linear prolate apodizations. A&A, 389, 334�344.Allard, F., Haushildt, P. H., Alexander, D. R., Tamanai, A., et Shweitzer, A. (2001). TheLimiting E�ets of Dust in Brown Dwarf Model Atmospheres. ApJ , 556, 357�372.Angel, R. (2003). Diret detetion of terrestrial exoplanets : omparing the potential forspae and ground telesopes. In ESA SP-539 : Earths : DARWIN/TPF and the Searhfor Extrasolar Terrestrial Planets, pages 221�230.Ardila, D. R., Golimowski, D. A., Krist, J. E., Clampin, M., Ford, H. C., et Illingworth,G. D. (2007). Hubble Spae Telesope Advaned Camera for Surveys CoronagraphiObservations of the Dust Surrounding HD 100546. ApJ , 665, 512�534.Aristidi, E., Agabi, K., Azouit, M., Fossat, E., Vernin, J., Travouillon, T., Lawrene, J. S.,Meyer, C., Storey, J. W. V., Halter, B., Roth, W. L., et Walden, V. (2005). An analysisof temperatures and wind speeds above Dome C, Antartia. A&A, 430, 739�746.215



216 BIBLIOGRAPHIEBasri, G., Boruki, W. J., et Koh, D. (2005). The Kepler Mission : A wide-�eld transitsearh for terrestrial planets [review artile℄. New Astronomy Review , 49, 478�485.Baudoz, P., Gay, J., et Rabbia, Y. (1998). Interfero-Coronagraphy : a Tool for Detetionof Faint Companions. In R. Rebolo, E. L. Martin, et M. R. Zapatero Osorio, editors,ASP Conf. Ser. 134 : Brown Dwarfs and Extrasolar Planets, pages 254�261.Baudoz, P., Rabbia, Y., et Gay, J. (2000a). Ahromati interfero oronagraphy I. Theore-tial apabilities for ground-based observations. A&AS , 141, 319�329.Baudoz, P., Rabbia, Y., Gay, J., Burg, R., Petro, L., Bely, P., Fleury, B., Made, P.-Y., etCharbonnier, F. (2000b). Ahromati interfero oronagraphy. II. E�etive performaneon the sky. A&AS , 145, 341�350.Baudoz, P., Boaletti, A., Rabbia, Y., et Gay, J. (2005). Stellar Coronagraphy : Studyand Test of a Hybrid Interfero-Coronagraph. PASP , 117, 1004�1011.Baudoz, P., Boaletti, A., Riaud, P., Cavarro, C., Baudrand, J., Reess, J. M., et Rouan,D. (2006a). Feasibility of the Four-Quadrant Phase Mask in the Mid-Infrared on theJames Webb Spae Telesope. PASP , 118, 765�773.Baudoz, P., Boaletti, A., Baudrand, J., et Rouan, D. (2006b). The Self-Coherent Camera :a new tool for planet detetion. In C. Aime et F. Vakili, editors, IAU Colloq. 200 : DiretImaging of Exoplanets : Siene & Tehniques, pages 553�558.Beaulieu, J.-P., Bennett, D. P., Fouqué, P., Williams, A., Dominik, M., Jorgensen, U. G.,Kubas, D., Cassan, A., Coutures, C., Greenhill, J., Hill, K., Menzies, J., Sakett, P. D.,Albrow, M., Brillant, S., Caldwell, J. A. R., Calitz, J. J., Cook, K. H., Corrales, E.,Desort, M., Dieters, S., Dominis, D., Donatowiz, J., Ho�man, M., Kane, S., Marquette,J.-B., Martin, R., Meintjes, P., Pollard, K., Sahu, K., Vinter, C., Wambsganss, J., Wol-ler, K., Horne, K., Steele, I., Bramih, D. M., Burgdorf, M., Snodgrass, C., Bode, M.,Udalski, A., Szyma«ski, M. K., Kubiak, M., Wi�ekowski, T., Pietrzy«ski, G., Soszy«ski,I., Szewzyk, O., Wyrzykowski, �., Pazy«ski, B., Abe, F., Bond, I. A., Britton, T. R.,Gilmore, A. C., Hearnshaw, J. B., Itow, Y., Kamiya, K., Kilmartin, P. M., Korpela,A. V., Masuda, K., Matsubara, Y., Motomura, M., Muraki, Y., Nakamura, S., Okada,C., Ohnishi, K., Rattenbury, N. J., Sako, T., Sato, S., Sasaki, M., Sekiguhi, T., Sullivan,D. J., Tristram, P. J., Yok, P. C. M., et Yoshioka, T. (2006). Disovery of a ool planetof 5.5 Earth masses through gravitational mirolensing. Nature, 439, 437�440.Bessel, F. W. (1844). Extrat of a letter from on the proper motions of Proyon and Sirius.MNRAS , 6, 136�141.Beuzit, J. L., Laombe, F., Mariotti, J. M., Perrier, C., et Rouan, D. (1990). A Searh forSubstellar Objets with a Coronographi Near Infrared Camera. In R. Elston, editor,ASP Conf. Ser. 14 : Astrophysis with Infrared Arrays, pages 316�318.



BIBLIOGRAPHIE 217Beuzit, J.-L., Mouillet, D., Moutou, C., Fuso, T., Longmore, A., Saisse, M., Ferrari, M.,Udry, S., Rousset, G., Conan, R., Menard, F., Lagrange, A.-M., Segransan, D., Rabou,P., Dohlen, K., et et al. (2004). The Planet Finder projet for the VLT. In SF2A-2004 :Semaine de l'Astrophysique Franaise.Bloemhof, E. E. (2004). Remnant Spekles in a Highly Correted Coronagraph. ApJ , 610,L69�L72.Bloemhof, E. E., Dekany, R. G., Troy, M., et Oppenheimer, B. R. (2001). Behavior ofRemnant Spekles in an Adaptively Correted Imaging System. ApJ , 558, L71�L74.Boaletti, A. (1999). Reherhe de planètes extrasolaires par la méthode des spekles noirs.Ph.D. thesis, Université de Nie-Sophia Antipolis.Boaletti, A. (2004). Numerial Simulations for Coronagraphy. part II. In EAS Publia-tions Series, pages 165�176.Boaletti, A. (2007). in preparation.Boaletti, A., Riaud, P., et Rouan, D. (2002). Spekle Symmetry with High-ContrastCoronagraphs. PASP , 114, 132�136.Boaletti, A., Riaud, P., Baudoz, P., Baudrand, J., Reess, J. M., et Rouan, D. (2004a).JWST : a mid-IR oronagraph for imaging extrasolar planets. In B. Warmbein, editor,ESA Speial Publiation, volume 554 of ESA Speial Publiation, pages 273�279.Boaletti, A., Riaud, P., Baudoz, P., Baudrand, J., Rouan, D., Gratadour, D., Laombe,F., et Lagrange, A.-M. (2004b). The Four-Quadrant Phase Mask Coronagraph. IV. FirstLight at the Very Large Telesope. PASP , 116, 1061�1071.Boaletti, A., Baudoz, P., Baudrand, J., Reess, J. M., et Rouan, D. (2005). Imagingexoplanets with the oronagraph of JWST/MIRI. Advanes in Spae Researh, 36,1099�1106.Bon�ls, X., Delfosse, X., Udry, S., Santos, N. C., Forveille, T., et Segransan, D. (2005).Metalliity of m dwarfs, alibration and impat of the mass-luminosity relation at thebottom of the main sequany. ArXiv .Boone, R. H., King, J. R., et Soderblom, D. R. (2006). Metalliity in the solar neighborhoodout to 60 p. New Astronomy Review , 50, 526�529.Bordé, P., Rouan, D., et Léger, A. (2003). Exoplanet detetion apability of the COROTspae mission. A&A, 405, 1137�1144.Bordé, P. J., Traub, W. A., Kern, B. D., Trauger, J. T., et Kuhnert, A. C. (2006). Speklenulling for exoplanet detetion with spae-based oronagraphi telesopes. In SpaeTelesopes and Instrumentation I : Optial, Infrared, and Millimeter. Edited by Mather,



218 BIBLIOGRAPHIEJohn C. ; MaEwen, Howard A. ; de Graauw, Mattheus W. M.. Proeedings of the SPIE,Volume 6265, pp. (2006).Bouhy, F., Udry, S., Mayor, M., Moutou, C., Pont, F., Iribarne, N., da Silva, R., Ilovaisky,S., Queloz, D., Santos, N. C., Ségransan, D., et Zuker, S. (2005). ELODIE metalliity-biased searh for transiting Hot Jupiters. II. A very hot Jupiter transiting the bright Kstar HD 189733. A&A, 444, L15�L19.Burrows, A., Hubbard, W. B., Lunine, J. I., Marley, M., Guillot, T., Saumon, D., et Freed-man, R. S. (1997). Extra-Solar Giant Planet and Brown Dwarf Models. In D. Soderblom,editor, Planets Beyond the Solar System and the Next Generation of Spae Missions, vo-lume 119 of Astronomial Soiety of the Pai� Conferene Series, pages 9�17.Butler, R. P., Vogt, S. S., Mary, G. W., Fisher, D. A., Wright, J. T., Henry, G. W.,Laughlin, G., et Lissauer, J. J. (2004). A Neptune-Mass Planet Orbiting the Nearby MDwarf GJ 436. ApJ , 617, 580�588.Butler, R. P., Wright, J. T., Mary, G. W., Fisher, D. A., Vogt, S. S., Tinney, C. G.,Jones, H. R. A., Carter, B. D., Johnson, J. A., MCarthy, C., et Penny, A. J. (2006).Catalog of Nearby Exoplanets. ApJ , 646, 505�522.Castertano, S., Lattanzi, M. G., et Perryman, M. A. C. (1995). Astrometri Detetionof Extra-Solar Planets with Gaia. In M. A. C. Perryman et F. van Leeuwen, editors,Future Possibilities for bstrometry in Spae, volume 379 of ESA Speial Publiation,pages 47�54.Cavarro, C., Boaletti, A., Baudoz, P., Fuso, T., et Rouan, D. (2006). Fundamentallimitations on Earth-like planet detetion with extremely large telesopes. A&A, 447,397�403.Cayrel de Strobel, G., Soubiran, C., Friel, E. D., Ralite, N., et Franois, P. (1997). Aatalogue of [Fe/H℄ determinations : 1996 edition. A&AS , 124, 299�305.Chabrier, G., Bara�e, I., Allard, F., et Haushildt, P. (2000). Evolutionary Models for VeryLow-Mass Stars and Brown Dwarfs with Dusty Atmospheres. ApJ , 542, 464�472.Chauvin, G., Lagrange, A.-M., Zukerman, B., Dumas, C., Mouillet, D., Song, I., Beuzit, J.-L., Lowrane, P., et Bessell, M. S. (2005a). A ompanion to AB Pi at the planet/browndwarf boundary. A&A, 438, L29�L32.Chauvin, G., Lagrange, A.-M., Dumas, C., Zukerman, B., Mouillet, D., Song, I., Beuzit,J.-L., et Lowrane, P. (2005b). Giant planet ompanion to 2MASSW J1207334-393254.A&A, 438, L25�L28.Chauvin, G., Lagrange, A.-M., Udry, S., Fuso, T., Galland, F., Naef, D., Beuzit, J.-L., etMayor, M. (2006). Probing long-period ompanions to planetary hosts. VLT and CFHTnear infrared oronographi imaging surveys. A&A, 456, 1165�1172.



BIBLIOGRAPHIE 219Chelli, A. (2005). Imaging earth-like planets with extremely large telesopes. A&A, 441,1205�1210.Close, L. M., Lenzen, R., Biller, B., Brandner, W., et Hartung, M. (2005). SeletedExamples of Solar and Extra-Solar Planetary Siene with AO. In W. Brandner etM. E. Kasper, editors, Siene with Adaptive Optis, pages 136�+.Codona, J. L. (2004). Exoplanet imaging with the Giant Magellan Telesope. In ALT'03International Conferene on Advaned Laser Tehnologies : Biomedial Optis. Editedby Wang, Ruikang K. ; Hebden, Jeremy C. ; Priezzhev, Alexander V. ; Tuhin, Valery V.Proeedings of the SPIE, Volume 5490, pp. 379-388 (2004)., pages 379�388.Conan, R., Fuso, T., et Mouillet, D. (2004). Vlt-pf onept feasability study, simulationtools. Tehnial report.Crampton, D. et Ellerbroek, B. (2006). Design and development of TMT. In P. Whitelok,M. Dennefeld, et B. Leibundgut, editors, The Sienti� Requirements for Extremely LargeTelesopes, volume 232 of IAU Symposium, pages 410�419.Cruz, K. L., Reid, I. N., Liebert, J., Kirkpatrik, J. D., et Lowrane, P. J. (2003). Meetingthe Cool Neighbors. V. A 2MASS-Seleted Sample of Ultraool Dwarfs. AJ , 126, 2421�2448.Cui, X. (2006). Present and future Chinese large telesope projets. In P. Whitelok,M. Dennefeld, et B. Leibundgut, editors, The Sienti� Requirements for ExtremelyLarge Telesopes, volume 232 of IAU Symposium, pages 391�396.Debes, J. H. et Ge, J. (2004). High-Contrast Imaging with Gaussian Aperture Pupil Masks.PASP , 116, 674�681.Deming, D., Seager, S., Rihardson, L. J., et Harrington, J. (2005). Infrared radiation froman extrasolar planet. Nature, 434, 740�743.Dommanget, J. et Nys, O. (2002). CCDM (Catalog of Components of Double & Multiplestars (Dommanget+ 2002). VizieR Online Data Catalog , 1274, 0�+.Dravins, D., Lindegren, L., Mezey, E., et Young, A. T. (1997). Atmospheri IntensitySintillation of Stars, I. Statistial Distributions and Temporal Properties. PASP , 109,173�207.Dubreuil, D., Abergel, A., Baudrand, J., Bensammar, S., Cretolle, J. B., Dargent, P.,Galdemard, P., Gay, J., Laombe, F., Lagage, P.-O., Martin, L., Prieto, E., Rabbia, Y.,Reess, J.-M., Riaud, P., Rouan, D., Salasa, S., Simeri, A., Wright, G. S., et Mols, J. P.(2003). Optial design for the 5-28µm NGST infrared imager MIRI. In J. C. Mather,editor, IR Spae Telesopes and Instruments. Edited by John C. Mather . Proeedings ofthe SPIE, Volume 4850, pp. 564-573 (2003)., pages 564�573.



220 BIBLIOGRAPHIEDuparré, A., Ferre-Borrull, J., Glieh, S., Notni, G., Steinert, J., et Bennett, J. M. (2002).Surfae haraterization tehniques for determining the root-mean-square roughness andpower spetral densities of optial omponents. Appl. Opt., 41, 154�171.Feltzing, S., Holmberg, J., et Hurley, J. R. (2001). The solar neighbourhood age-metalliityrelation - Does it exist ? A&A, 377, 911�924.Fuso, T., Rousset, G., Beuzit, J.-L., Mouillet, D., et Dohlen, K. (2006). High orderAdaptive Optis Requirements and feasibility for high ontrast imaging. In C. Aime etF. Vakili, editors, IAU Colloq. 200 : Diret Imaging of Exoplanets : Siene & Tehniques,pages 513�518.Galiher, R. et Baudoz, P. (2007). Expeted performane of a self-oherent amera.Comptes Rendus Physique, 8, 333�339.Gardner, J. P., Mather, J. C., Clampin, M., Doyon, R., Greenhouse, M. A., Hammel, H. B.,Huthings, J. B., Jakobsen, P., Lilly, S. J., Long, K. S., Lunine, J. I., MCaughrean, M. J.,Mountain, M., Nella, J., Rieke, G. H., Rieke, M. J., Rix, H.-W., Smith, E. P., Sonneborn,G., Stiavelli, M., Stokman, H. S., Windhorst, R. A., et Wright, G. S. (2006). The JamesWebb Spae Telesope. Spae Siene Reviews, 123, 485�606.Gay, J. et Rabbia, Y. (1996). Prinipe d'un oronographe interférentiel. In C. R. AadSi. Paris, 322 Série IIb, pages 265�+.Gillon, M., Pont, F., Demory, B. ., Mallmann, F., Mayor, M., Mazeh, T., Queloz, D.,Shporer, A., Udry, S., et Vuissoz, C. (2007). Detetion of transits of the nearby hotNeptune GJ 436 b. ArXiv e-prints, 705.Girardi, L., Bressan, A., Bertelli, G., et Chiosi, C. (2000). Evolutionary traks and iso-hrones for low- and intermediate-mass stars : From 0.15 to 7 Msun, and from Z=0.0004to 0.03. A&AS , 141, 371�383.Graham, J. R., Maintosh, B., Doyon, R., Gavel, D., Larkin, J., Levine, M., Oppenheimer,B., Palmer, D., Saddlemyer, L., Sivaramakrishnan, A., Veran, J.-P., et Wallae, K. (2007).Ground-Based Diret Detetion of Exoplanets with the Gemini Planet Imager (GPI).ArXiv e-prints, 704.Gratadour, D., Rouan, D., Boaletti, A., Riaud, P., et Clénet, Y. (2005). Four qua-drant phase mask K-band oronagraphy of <ASTROBJ>NGC 1068</ASTROBJ> withNAOS-CONICA at VLT. A&A, 429, 433�437.Gray, R. O., Corbally, C. J., Garrison, R. F., MFadden, M. T., et Robinson, P. E. (2003).Contributions to the Nearby Stars (NStars) Projet : Spetrosopy of Stars Earlier thanM0 within 40 Parses : The Northern Sample. I. AJ , 126, 2048�2059.Greaves, J. S., Fisher, D. A., Wyatt, M. C., Beihman, C. A., et Bryden, G. (2007).Prediting the frequenies of diverse exo-planetary systems. ArXiv e-prints, 704.



BIBLIOGRAPHIE 221Grillmair, C. J., Charbonneau, D., Burrows, A., Armus, L., Stau�er, J., Meadows, V., VanCleve, J., et Levine, D. (2007). A Spitzer Spetrum of the Exoplanet HD 189733b. ApJ ,658, L115�L118.Guyon, O. (2003). Phase-indued amplitude apodization of telesope pupils for extrasolarterrestrial planet imaging. A&A, 404, 379�387.Guyon, O. (2004). Imaging Faint Soures within a Spekle Halo with Synhronous Inter-ferometri Spekle Subtration. ApJ , 615, 562�572.Guyon, O. (2005). Limits of Adaptive Optis for High-Contrast Imaging. ApJ , 629,592�614.Guyon, O., Pluzhnik, E. A., Kuhner, M. J., Collins, B., et Ridgway, S. T. (2006). Theore-tial Limits on Extrasolar Terrestrial Planet Detetion with Coronagraphs. ApJS , 167,81�99.Hainaut, O. R., Rahoui, F., et Gilmozzi, R. (2007). Down to Earths, with OWL, pages253�+. Exploring the Cosmi Frontier, ESO Astrophysis Symposia European SouthernObservatory, Volume . ISBN 978-3-540-39755-7. Springer, 2007, p. 253.Hardy, J. W., editor (1998). Adaptive optis for astronomial telesopes.Hawarden, T. G., Gilmozzi, R., et Hainaut, O. (2003). Using a 100-meter ELT (e.g., �OWL�)for Extrasolar Planet and Extrasolar Life Detetion. In D. Deming et S. Seager, edi-tors, Sienti� Frontiers in Researh on Extrasolar Planets, volume 294 of AstronomialSoiety of the Pai� Conferene Series, pages 581�586.Haywood, M. (2001). A revision of the solar neighbourhood metalliity distribution. MN-RAS , 325, 1365�1382.Henry, T. J., Soderblom, D. R., Donahue, R. A., et Baliunas, S. L. (1996). A Survey of CaII H and K Chromospheri Emission in Southern Solar-Type Stars. AJ , 111, 439�465.Hioki, T., Itoh, Y., Oasa, Y., Fukagawa, M., Kudo, T., Mayama, S., Funayama, H., Hayashi,M., Hayashi, S. S., Pyo, T.-S., Ishii, M., Nishikawa, T., et Tamura, M. (2007). Near-Infrared Coronagraphi Observations of the T Tauri Binary System UY Aur. ArXive-prints, 705.Hurley, J. R., Pols, O. R., et Tout, C. A. (2000). Comprehensive analyti formulae forstellar evolution as a funtion of mass and metalliity. MNRAS , 315, 543�569.Ibukiyama, A. et Arimoto, N. (2002). HIPPARCOS age-metalliity relation of the solarneighbourhood dis stars. A&A, 394, 927�941.Iye, M. (2006). Siene objetives and tehnology developments for ELTs in Japan. InP. Whitelok, M. Dennefeld, et B. Leibundgut, editors, IAU Symposium, pages 381�390.



222 BIBLIOGRAPHIEJaquinot, P. et Roizen-Dossier, B. (1964). Apodisation. Amerian Journal of Physis,32, 899�899.Johnston, R. A. et Lane, R. G. (2000). Modeling Sintillation from an Aperiodi Kolmo-gorov Phase Sreen. Appl. Opt., 39, 4761�4769.Kasdin, N. J., Vanderbei, R. J., Spergel, D. N., et Littman, M. G. (2003). ExtrasolarPlanet Finding via Optimal Apodized-Pupil and Shaped-Pupil Coronagraphs. ApJ ,582, 1147�1161.Kuhner, M. J. et Spergel, D. N. (2003). Noth-Filter Masks : Pratial Image Masks forPlanet-�nding Coronagraphs. ApJ , 594, 617�626.Kuhner, M. J. et Traub, W. A. (2002). A Coronagraph with a Band-limited Mask forFinding Terrestrial Planets. ApJ , 570, 900�908.Kuhner, M. J., Crepp, J., et Ge, J. (2004). Finding terrestrial planets using eigth-orderimage masks. ApJ .Kuhner, M. J., Crepp, J., et Ge, J. (2005). Eighth-Order Image Masks for TerrestrialPlanet Finding. ApJ , 628, 466�473.Labeyrie, A. (1970). Attainment of Di�ration Limited Resolution in Large Telesopes byFourier Analysing Spekle Patterns in Star Images. A&A, 6, 85�+.Labeyrie, A. (1995). Images of exo-planets obtainable from dark spekles in adaptivetelesopes. A&A, 298, 544�548.Lahaume, R., Dominik, C., Lanz, T., et Habing, H. J. (1999). Age determinations ofmain-sequene stars : ombining di�erent methods. A&A, 348, 897�909.Lambert, D. L. et Reddy, B. E. (2004). Lithium abundanes of the loal thin dis stars.MNRAS , 349, 757�767.Lane, R. G., Glindemann, A., et Dainty, J. C. (1992). Simulation of a kolmogorov phasesreen. Waves in Random Media.Lardiere, O., Salinari, P., Jolissaint, L., Carbillet, M., Riardi, A., et Esposito, S. (2004a).Adaptive optis and site requirements for the searh of Earth-like planets with ELTs.In Emerging Optoeletroni Appliations. Edited by Jabbour, Ghassan E. ; Rantala, JuhaT. Proeedings of the SPIE, Volume 5382, pp. 550-559 (2004)., pages 550�559.Lardiere, O., Carbillet, M., Riardi, A., et Salinari, P. (2004b). High-ontrast imaging withELTs : e�ets of ophasing and AO residual errors on the PSF ontrast. In Advanementsin Adaptive Optis. Edited by Domenio B. Calia, Brent L. Ellerbroek, and RobertoRagazzoni. Proeedings of the SPIE, Volume 5490, pp. 516-526 (2004)., pages 516�526.



BIBLIOGRAPHIE 223Lawrene, J. S., Ashley, M. C. B., Tokovinin, A., et Travouillon, T. (2004). Exeptionalastronomial seeing onditions above Dome C in Antartia. Nature, 431, 278�281.Lawrene, J. S., Ashley, M. C. B., Burton, M. G., et Storey, J. W. (2007). Dome C's Atmos-pheri Conditions : Impliations for Astronomy. Chinese Astronomy and Astrophysis,31, 221�227.Libert, A.-S. et Henrard, J. (2007). Analytial study of the proximity of exoplanetarysystems to mean-motion resonanes. A&A, 461, 759�763.Lloyd, J. P., Gavel, D. T., Graham, J. R., Hodge, P. E., Sivaramakrishnan, A., et Voit,G. M. (2003). Four-quadrant phase mask oronagraph : analytial alulation and pu-pil geometry. In High-Contrast Imaging for Exo-Planet Detetion. Edited by Alfred B.Shultz. Proeedings of the SPIE, Volume 4860, pp. 171-181 (2003)., pages 171�181.Lyon, R. G., Hollis, J. M., et Dorband, J. E. (2003). Comparative optial analysis of extra-solar planetary imaging tehniques. In High-Contrast Imaging for Exo-Planet Detetion.Edited by Alfred B. Shultz. Proeedings of the SPIE, Volume 4860, pp. 251-265 (2003).,pages 251�265.Lyot, B. (1939). The study of the solar orona and prominenes without elipses (GeorgeDarwin Leture, 1939). MNRAS , 99, 580�585.Malbet, F. (1992). Cirumstellar Surroundings of Young Stellar Objetse. Ph.D. thesis,AA(Institut d'Astrophysique de Paris (Frane) ; Département de Reherhe Spatiale,Observatoire de Meudon (Frane) ; Laboratoire d'Astrophysique, Observatoire).Malbet, F., Yu, J. W., et Shao, M. (1995). High-Dynami-Range Imaging Using a Defor-mable Mirror for Spae Coronography. PASP , 107, 386�+.Mary, G., Butler, R. P., Fisher, D., Vogt, S., Wright, J. T., Tinney, C. G., et Jones,H. R. A. (2005). Observed Properties of Exoplanets : Masses, Orbits, and Metalliities.Progress of Theoretial Physis Supplement , 158, 24�42.Marois, C., Doyon, R., Raine, R., et Nadeau, D. (2000). E�ient Spekle Noise Attenua-tion in Faint Companion Imaging. PASP , 112, 91�96.Marois, C., Doyon, R., Nadeau, D., Raine, R., et Walker, G. A. H. (2003). E�ets ofQuasi-Stati Aberrations in Faint Companion Searhes. In EAS Publiations Series,pages 233�243.Marois, C., Doyon, R., Nadeau, D., Raine, R., Riopel, M., Vallée, P., et Lafrenière, D.(2005). TRIDENT : An Infrared Di�erential Imaging Camera Optimized for the Dete-tion of Methanated Substellar Companions. PASP , 117, 745�756.Marois, M. (2004). La reherhe de naines brunes et d'exoplanètes : développement d'unetehnique d'imagerie multibande. Ph.D. thesis, Université de Montréal.



224 BIBLIOGRAPHIEMarsakov, V. A. et Shevelev, Y. G. (1995). Ages, Metalliities, Galati Orbit of F stars(Marsakov+ 1995). VizieR Online Data Catalog , 5089, 0�+.Martinahe, F., Guyon, O., Pluzhnik, E. A., Galiher, R., et Ridgway, S. T. (2006). Exo-planet Imaging with a Phase-indued Amplitude Apodization Coronograph. II. Perfor-mane. ApJ , 639, 1129�1137.Martinez, P., Boaletti, A., Kasper, M., Baudoz, P., et Cavarro, C. (2007). Optimizationof Apodized Pupil Lyot Coronagraph for ELTs. ArXiv e-prints, 707.Mawet, D. (2006). Subwavelength gratings for extrasolar planetary system imaging andharaterization. Ph.D. thesis, Institut d'Astrophysique et de Géophysique de Liège.Mawet, D. et Riaud, P. (2006). Subwavelength gratings for phase mask oronagraphy : the4QZOG and AGPM oronagraphs. In C. Aime et F. Vakili, editors, IAU Colloq. 200 :Diret Imaging of Exoplanets : Siene & Tehniques, pages 361�366.Mawet, D., Riaud, P., Absil, O., et Surdej, J. (2005). Annular Groove Phase Mask Coro-nagraph. ApJ , 633, 1191�1200.Mawet, D., Riaud, P., Baudrand, J., Baudoz, P., Boaletti, A., Dupuis, O., et Rouan, D.(2006). The four-quadrant phase-mask oronagraph : white light laboratory results withan ahromati devie. A&A, 448, 801�808.Mayor, M. et Queloz, D. (1995). A jupiter-mass ompanion to solar-type star. Nature.MCarthy, P. J. (2006). The Giant Magellan Telesope projet. In P. Whitelok, M. Den-nefeld, et B. Leibundgut, editors, The Sienti� Requirements for Extremely Large Te-lesopes, volume 232 of IAU Symposium, pages 420�428.Meixner, M., Cavarro, C., Boaletti, A., Boeker, T., Friedman, S., Greene, T., Ressler,M., Rieke, G., van Dishoek, E., Waelkens, C., Wright, G., et The Miri Team (2005).Exploring the Properties of Nearby Debris Disks using the Mid-Infrared Instrument(MIRI) on the James Webb Spae Telesope (JWST). In I. Kamp et M. Meixner,editors, Nearby Resolved Debris Disks, pages 24�+.Mighell, K. J. (1999). Algorithms for CCD Stellar Photometry. In D. M. Mehringer, R. L.Plante, et D. A. Roberts, editors, ASP Conf. Ser. 172 : Astronomial Data AnalysisSoftware and Systems VIII , pages 317�+.Mighell, K. J. (2005). Stellar photometry and astrometry with disrete point spread fun-tions. MNRAS , 361, 861�878.Nakajima, T., Oppenheimer, B. R., Kulkarni, S. R., Golimowski, D. A., Matthews, K., etDurrane, S. T. (1995). Disovery of a Cool Brown Dwarf. Nature, 378, 463�+.



BIBLIOGRAPHIE 225Neuhäuser, R., Guenther, E. W., Wuhterl, G., Mugrauer, M., Bedalov, A., et Haushildt,P. H. (2005). Evidene for a o-moving sub-stellar ompanion of GQ Lup. A&A, 435,L13�L16.Niolle, M., Fuso, T., Rousset, G., et Mihau, V. (2004). Improvement of Shak-Hartmannwavefront sensor measurement for Extreme Adaptive Optis. Opt. Letters, 29(23), 2743�2745.Nisenson, P. et Papaliolios, C. (2001). Detetion of Earth-like Planets Using ApodizedTelesopes. ApJ , 548, L201�L205.Nordström, B., Mayor, M., Andersen, J., Holmberg, J., Pont, F., Jørgensen, B. R., Olsen,E. H., Udry, S., et Mowlavi, N. (2004). The Geneva-Copenhagen survey of the Solarneighbourhood. Ages, metalliities, and kinemati properties of∼ 14 000 F and G dwarfs.A&A, 418, 989�1019.Noyes, R. W., Hartmann, L. W., Baliunas, S. L., Dunan, D. K., et Vaughan, A. H. (1984).Rotation, onvetion, and magneti ativity in lower main-sequene stars. ApJ , 279,763�777.Paillet, J., Allard, F., et Selsis, F. (2004). Atmosphere modelling of terrestrial exoplanets.In F. Combes, D. Barret, T. Contini, F. Meynadier, et L. Pagani, editors, SF2A-2004 :Semaine de l'Astrophysique Franaise, pages 87�+.Perrin, M. D., Sivaramakrishnan, A., Makidon, R. B., Oppenheimer, B. R., et Graham,J. R. (2003). The Struture of High Strehl Ratio Point-Spread Funtions. ApJ , 596,702�712.Perryman, M., Hainaut, O., Dravins, D., Leger, A., Quirrenbah, A., Rauer, H., Kerber, F.,Fosbury, R., Bouhy, F., Favata, F., Fridlund, M., Gilmozzi, R., Lagrange, A. ., Mazeh,T., Rouan, D., Udry, S., et Wambsganss, J. (2005). Report by the ESA-ESO WorkingGroup on Extra-Solar Planets. ArXiv Astrophysis e-prints.Perryman, M. A. C. (2000). Extra-solar planets. Reports of Progress in Physis, 63,1209�1272.Phillips, A., Burton, M. G., Ashley, M. C. B., Storey, J. W. V., Lloyd, J. P., Harper, D. A.,et Bally, J. (1999). The Near-Infrared Sky Emission at the South Pole in Winter. ApJ ,527, 1009�1022.Pluzhnik, E. A., Guyon, O., Ridgway, S. T., Martinahe, F., Woodru�, R. A., Blain, C., etGaliher, R. (2006). Exoplanet Imaging with a Phase-indued Amplitude ApodizationCoronagraph. III. Di�ration E�ets and Coronagraph Design. ApJ , 644, 1246�1257.Poyneer, L. A. et Maintosh, B. (2004). Spatially �ltered wave-front sensor for high-orderadaptive optis. Optial Soiety of Ameria Journal A, 21, 810�819.



226 BIBLIOGRAPHIERabbia, Y., Baudoz, P., et Gay, J. (1998). Ahromati Interfero Coronagraphy and NGST.In B. Kaldeih, editor, Liege International Astrophysial Colloquia, pages 279�284.Rabbia, Y., Gay, J., et Rivet, J.-P. (2007). The Ahromati Interfero Coronagraph.Comptes Rendus Physique, 8, 385�395.Raine, R., Walker, G. A. H., Nadeau, D., Doyon, R., et Marois, C. (1999). Spekle Noiseand the Detetion of Faint Companions. PASP , 111, 587�594.Re�ert, S., Launhardt, R., Hekker, S., Henning, T., Queloz, D., Quirrenbah, A., Ségransan,D., et Setiawan, J. (2005). Choosing Suitable Target, Referene and Calibration Starsfor the PRIMA Astrometri Planet Searh. In P. K. Seidelmann et A. K. B. Monet,editors, Astrometry in the Age of the Next Generation of Large Telesopes, volume 338of Astronomial Soiety of the Pai� Conferene Series, pages 81�+.Riaud, P. (2003). Coronographie à masque de phase : appliations aux télesopes et in-terféromètres au sol et dans l'espae. Ph.D. thesis, Université de Paris- Pierre et MarieCurie.Riaud, P., Boaletti, A., Rouan, D., Lemarquis, F., et Labeyrie, A. (2001). The Four-Quadrant Phase-Mask Coronagraph. II. Simulations. PASP , 113, 1145�1154.Riaud, P., Boaletti, A., Baudrand, J., et Rouan, D. (2003). The Four-Quadrant PhaseMask Coronagraph. III. Laboratory Performane. PASP , 115, 712�719.Riaud, P., Mawet, D., Absil, O., Boaletti, A., Baudoz, P., Herwats, E., et Surdej, J.(2006). Coronagraphi imaging of three weak-line T Tauri stars : evidene of planetaryformation around PDS 70. A&A, 458, 317�325.Rigaut, F. J., Veran, J.-P., et Lai, O. (1998). Analytial model for Shak-Hartmann-basedadaptive optis systems. In D. Bonaini et R. K. Tyson, editors, Pro. SPIE Vol. 3353,p. 1038-1048, Adaptive Optial System Tehnologies, Domenio Bonaini ; Robert K.Tyson ; Eds., pages 1038�1048.Roha-Pinto, H. J. et Maiel, W. J. (1998). Metalliity e�ets on the hromospheriativity-age relation for late-type dwarfs. MNRAS , 298, 332�346.Roddier, F. et Roddier, C. (1997). Stellar Coronograph with Phase Mask. PASP , 109,815�820.Rosenblatt, F. (1971). A Two-Color Photometri Method for Detetion of Extra solarPlanetary Systems. Iarus, 14, 71�+.Rouan, D., Riaud, P., Boaletti, A., Clénet, Y., et Labeyrie, A. (2000). The Four-QuadrantPhase-Mask Coronagraph. I. Priniple. PASP , 112, 1479�1486.



BIBLIOGRAPHIE 227Rouan, D., Riaud, P., et Baudrand, J. (2001). Four quadrants phase mak oronographyon large telesopes. Beyond Conventional Adaptive Optis.Rousset, G. (1999). Wave-front sensors, pages 91�+. Adaptive Optis in Astronomy.Sa�e, C., Gomez, M., et Chavero, C. (2005). On the ages of exoplanet host stars. A&A,443, 609�626.Santos, N. C., Benz, W., et Mayor, M. (2005). Extrasolar Planets : Constraints for PlanetFormation Models. Siene, 310, 251�255.Sato, I. et Yoshizawa, M. (1995). Filtering theory with orthogonal funtions for two-dimensional astrometry. A&AS , 113, 185�+.Shaklan, S. B. et Green, J. J. (2005). Low-Order Aberration Sensitivity of Eighth-OrderCoronagraph Masks. ApJ , 628, 474�477.Sivaramakrishnan, A., Lloyd, J. P., Hodge, P. E., et Maintosh, B. A. (2002). SpekleDeorrelation and Dynami Range in Spekle Noise-limited Imaging. ApJ , 581, L59�L62.Smith, B. A. et Terrile, R. J. (1984). A irumstellar disk around Beta Pitoris. Siene,226, 1421�1424.Soummer, R. (2005). Apodized Pupil Lyot Coronagraphs for Arbitrary Telesope Aper-tures. ApJ , 618, L161�L164.Soummer, R., Dohlen, K., et Aime, C. (2003a). Ahromati dual-zone phase mask stellaroronagraph. A&A, 403, 369�381.Soummer, R., Aime, C., et Falloon, P. E. (2003b). Stellar oronagraphy with prolateapodized irular apertures. A&A, 397, 1161�1172.Soummer, R., Ferrari, A., Aime, C., et Jolissaint, L. (2007). Spekle Noise and DynamiRange in Coronagraphi Images. ApJ , 669, 642�656.Stone, R. C. (1989). A omparison of digital entering algorithms. AJ , 97, 1227�1237.Tamura, M. et Abe, L. (2006). Diret Explorations of Exoplanets with the Subaru Telesopeand Beyond. In C. Aime et F. Vakili, editors, IAU Colloq. 200 : Diret Imaging ofExoplanets : Siene & Tehniques, pages 323�328.Terquem, C. et Halbwahs, J.-L. (2006a). Formation des planètes. Formation planétaire etexoplanètes, Eole thématique du CNRS, Goutelas (Loire), 23 - 27 mai 2005 Edited byJ.-L. Halbwahs, D. Egret, and J.-M. Hameury. Strasbourg : Observatoire astronomiquede Strasbourg et Soiété Française d'Astronomie et d'Astrophysique (SF2A), 2006, p. 99-129 http ://astro.u-strasbg.fr/goutelas/g2005/ , 28, 99�129.



228 BIBLIOGRAPHIETerquem, C. et Halbwahs, J.-L. (2006b). Migration des planètes. Formation planétaire etexoplanètes, Eole thématique du CNRS, Goutelas (Loire), 23 - 27 mai 2005 Edited by J.-L. Halbwahs, D. Egret, and J.-M. Hameury. Strasbourg : Observatoire astronomique deStrasbourg et Soiété Française d'Astronomie et d'Astrophysique (SF2A), 2006, p. 131-154 http ://astro.u-strasbg.fr/goutelas/g2005/ , 28, 131�154.Thomas, S. (2006). Étude d'une optique adaptative pour l'astronomie dans le visible. Ph.D.thesis, Université de Nie Sophia-Antipolis.Tian, F., Toon, O. B., Pavlov, A. A., et De Sterk, H. (2005). A Hydrogen-Rih EarlyEarth Atmosphere. Siene, 308, 1014�1017.Tinetti, G., Vidal-Madjar, A., Liang, M.-C., Beaulieu, J.-P., Yung, Y., Carey, S., Barber,R. J., Tennyson, J., Ribas, I., Allard, N., Ballester, G. E., Sing, D. K., et Selsis, F.(2007). Water vapour in the atmosphere of a transiting extrasolar planet. Nature, 448,169�171.Traub, W. A. et Vanderbei, R. J. (2003). Two-Mirror Apodization for High-ContrastImaging. ApJ , 599, 695�701.Trauger, J. T. et Traub, W. A. (2007). A laboratory demonstration of the apability toimage an Earth-like extrasolar planet. Nature, 446, 771�773.Troy, M. et Chanan, G. A. (2003). Di�ration e�ets from giant segmented mirror te-lesopes. In J. R. P. Angel et R. Gilmozzi, editors, Future Giant Telesopes. Edited byAngel, J. Roger P. ; Gilmozzi, Roberto. Proeedings of the SPIE, Volume 4840, pp. 81-92 (2003)., volume 4840 of Presented at the Soiety of Photo-Optial InstrumentationEngineers (SPIE) Conferene, pages 81�92.Udry, S. (2001). Planètes extra-solaires. Eole de Goutelas #23, CNRS, 22-26 May 2000,edited by D. Egret, J.-L. Halbwahs, and J.-M. Hameury. Publisher : Soiete Franaised'Astronomie et d'Astrophysique (SF2A), p. 141., 23, 141�+.Udry, S., Bon�ls, X., Delfosse, X., Forveille, T., Mayor, M., Perrier, C., Bouhy, F., Lovis,C., Pepe, F., Queloz, D., et Bertaux, J. . (2007). The HARPS searh for southern extra-solar planets XI. Super-Earths (5 and 8 M Earth) in a 3-planet system. ArXiv e-prints,704.van de Kamp, P. (1963). Astrometri study of Barnard's star from plates taken with the24-inh Sproul refrator. AJ , 68, 515�+.Vanderbei, R. J. (2006). Di�ration Analysis of Two-dimensional Pupil Mapping for High-Contrast Imaging. ApJ , 636, 528�543.Walden, V. P., Town, M. S., Halter, B., et Storey, J. W. V. (2005). First Measurements ofthe Infrared Sky Brightness at Dome C, Antartia. PASP , 117, 300�308.



BIBLIOGRAPHIE 229Wolszzan, A. et Frail, D. A. (1992). A planetary system around the milliseond pulsarPSR1257 + 12. Nature, 355, 145�147.Wright, J. T., Mary, G. W., Butler, R. P., et Vogt, S. S. (2004). Chromospheri Ca IIEmission in Nearby F, G, K, and M Stars. ApJS , 152, 261�295.Yano, T., Araki, H., Gouda, N., Kobayashi, Y., Tsujimoto, T., Nakajima, T., Kawano, N.,Tazawa, S., Yamada, Y., Hanada, H., Asari, K., et Tsuruta, S. (2006). CCD CentroidingExperiment for Correting a Distorted Image on the Foal Plane. PASP , 118, 1448�1454.


