N

N

Caractérisation d’un coronographe pour la détection
d’exoplanetes avec MIRI/JWST

Céline Cavarroc

» To cite this version:

Céline Cavarroc. Caractérisation d’un coronographe pour la détection d’exoplanetes avec
MIRI/JWST. Astrophysique [astro-ph]. Université Paris-Diderot - Paris VII, 2007. Frangais. NNT:
. tel-00255764

HAL Id: tel-00255764
https://theses.hal.science/tel-00255764
Submitted on 14 Feb 2008

HAL is a multi-disciplinary open access L’archive ouverte pluridisciplinaire HAL, est
archive for the deposit and dissemination of sci- destinée au dépot et a la diffusion de documents
entific research documents, whether they are pub- scientifiques de niveau recherche, publiés ou non,
lished or not. The documents may come from émanant des établissements d’enseignement et de
teaching and research institutions in France or recherche francais ou étrangers, des laboratoires
abroad, or from public or private research centers. publics ou privés.


https://theses.hal.science/tel-00255764
https://hal.archives-ouvertes.fr

I’@uatolre LESIA

Laboratoire d°Eludes Spa el dInstrumentalion en Astrophysique

) Université Paris VII - Denis Diderot _
Ecole doctorale d’Astronomie et d’Astrophysique d’Ile-de-France
Observatoire de Paris-Meudon

THESE

présentée pour obtenir le diplome de

Docteur de I’Université Paris VII - Denis Diderot

Spécialité : Astrophysique et Instrumentation associée

Caractérisation d’un coronographe
pour la détection d’exoplanetes

avec MIRI/JWST

par

Céline Cavarroc

soutenue le 23 novembre 2007 & I’Observatoire de Meudon

Composition du jury
Président : Gérard Rousset

Rapporteurs : Claude Aime
Anand Sivaramakrishnan

Ezaminateurs : Daniel Rouan (directeur de these)
Anthony Boccaletti (co-directeur)
Pierre-Olivier Lagage
Kjetil Dohlen






Remerciements

La réalisation de ce manuscrit et de cette thése n’aurait pas été possible sans un certain
nombre de personnes. Je souhaite leur témoigner ici toute ma gratitude.

Je tiens tout d’abord a remercier Daniel Rouan et Anthony Boccaletti qui m’ont per-
mis de réaliser cette thése. Je tiens & remercier plus particuliérement Anthony, qui m’a
encadrée et guidée tout au long de ces trois années, qui m’a initiée a la coronographie et
aux simulations numériques.

Je tiens a remercier Claude Aime et Anand Sivaramakrishnan pour m’avoir fait I'hon-
neur d’étre mes rapporteurs. Merci aussi a Gérard Rousset d’avoir accepté de présider mon
jury. Je tiens également & exprimer ma reconnaissance a Pierre-Olivier Lagage et a Kjetil
Dohlen pour avoir fait partie du jury.

J’ai, pendant deux ans, partagé le bureau d’Anthony Boccaletti et de Pierre Baudoz.

J’ai énormément appris a leur contact. Je tiens a remercier particuliéerement Pierre qui,
entre autres, m’a fait découvrir les aspects pratiques de la coronographie.

Une autre personne, indispensable a la coronographie au LESTA, est Jacques Baudrand.
J’ai travaillé avec lui sur la caractérisation des coronographes de MIRI. Merci a lui pour
sa patience.

Je tiens aussi a remercier trés chaleureusement, Pierre Riaud pour les cafés, ses explica-
tions, ... Merci aussi a Patrice Martinez pour, entre autres, les discussions autour des cafés
(encore!) puis des cafés virtuels... Enfin, merci a Raphaél Galicher pour sa sympathie. Je
remercie également ceux avec lesquels j'ai partagé le bureau la derniére année : Raphaél
(encore, grace auquel je n’avais pas systématiquement le bureau le plus mal rangé!), Er-
wann Reffet et, quelques semaines, Adeline Gicquel, qui a animé I'été d’ordinaire un peu
calme a Meudon.

Enfin, je tiens & remercier mes parents et ma famille qui m’ont soutenue depuis toujours.
Merci d’avoir été 1a et de I’étre encore... Et, pour finir, le dernier mais non le moindre, merci
a Guillaume pour le soutien quotidien, pour tout... et pour tout le reste...



il



Table des matiéres

Table des matiéres
Résumé
Abstract

Liste des acronymes
Introduction

I A la recherche d’exoplanétes...
Prologue

I.1 Les méthodes de détections indirectes
[.1.1 Les méthodes existantes . . . . . . . . . . . . . . ... ... .. ....
[.1.1.1 Etude du mouvement réflexe de 'étoile . . . . . . . . . .. .. ..
[.1.1.2 Variations photométriques . . . . . . . . ... ... .. ... ..
[.1.2 Les exoplanétes : ce qu’on en sait aujourd’hui . . . . . . .. . . .. ..
[.1.2.1 Statistiques dans notre galaxie . . . . . . . . .. ... ... .. ..
1.1.2.2 Processus de formation . . . . . . . . . ... ... ... ... ...

I.2 La détection directe

[.21 Ses atouts . . . . . . . . .
[.2.1.1 Méthode directe ou indirecte? . . . . . . . .. ... ... ... ..

[.2.1.2 Choix de la longueur d’'onde d’observation . . . . .. ... .. ..

[.2.1.3 Les critéres de qualité d'une image astronomique . . . . . . . . . .

[.2.2 Réduire le bruit de photons : la coronographie . . . . . . . . . ... ..
[.2.2.1 L’ancétre : le coronographe de Lyot . . . . . . ... . ... ...

[.2.2.1.1 Leprincipe . . . . . . . . . ..o

[.2.2.1.2 Premiéres applications stellaires . . . . . . . . . ... ..

[.2.2.1.3 Les limitations du coronographe de Lyot . . . . . . . ..

il

ii

ix

xi

© ~ =~



iv TABLE DES MATIERES

[.2.2.2 Les différents types de coronographes . . . . . . .. . ... .. .. 21

[.2.2.2.1 Les coronographes d’amplitude . . . . . . . . . ... .. 21

[.2.2.2.2 Les coronographes de phase . . . . . . . ... ... ... 22

[.2.2.2.3 Les coronographes interférométriques . . . . . . . . . .. 24

[.2.2.3 Critéres d’évaluation des performances . . . . ... ... ... .. 25

[.2.2.4 Performances atteintes sur le ciel . . . . . . ... ... ... .... 27

[.2.2.4.1 Les binaires . . . . . . . . . . ... ... . 27

[.2.2.4.2 Les disques circumstellaires . . . . . . . ... ... ... 28

[.2.2.4.3 Les objets extragalactiques . . . . .. .. ... ... .. 29

[.2.3 Réduire le bruit de speckles . . . . . . .. ... ... ... ... 29

[.2.3.1 L’interférométrie speckles . . . . . . ... ... ... .. .. ... 31

[.2.3.2 L’optique adaptative . . . . . . .. .. .. ... ... ....... 32

[.2.3.3 Meéthode des speckles noirs . . . . . . . ... ... ... ... ... 32

[.2.3.4 L’imagerie différentielle . . . . . . . .. .. ... ... 33

[.2.3.4.1 Soustraction d'une étoile de référence . . . . . . . . . .. 33

[.2.3.4.2 L’imagerie différentielle simultanée . . . . . . . . .. .. 33

[.2.3.5 La technique du “dark hole” . . . . ... ... . ... ... .... 34

II Les coronographes de MIRI 37

I1.1 Présentation du James Webb Space Telescope 39

IT.1.1 Le JWST . . . . e 39

I1.1.2 Limageur de MIRI : MIRIM . . . . . . . . ... . .. ... ... ... 41

I1.1.2.1 L’instrument MIRT . . . . . . . . .. ... ... .. ........ 41

I1.1.2.2 MIRIM . . . . . . . . e 42

[1.1.2.2.1 Organisation . . . . . .. .. ... .. ... ... .... 42

I1.1.2.2.2 Description . . . . . . . . . . ... . ... ... ..... 42

I1.1.2.3 Les objectifs scientifiques . . . . . . . . . ... ... . ... .... 44

I1.1.2.4 L’état d’avancement . . . . . . . . . . . . .. ... ... ...... 45

I1.2 Détection coronographique d’exoplanétes 47

I1.2.1 Description des simulations coronographiques . . . . . . ... ... .. 49
I1.2.1.1 Les performances théoriques et les limitations intrinséques du co-

ronographe de phase a quatre quadrants . . . . . ... ... ... 49

I1.2.1.2 Principe de la simulation coronographique . . . . . . ... .. .. o1

11.2.1.3 Etude du rapport signal-a-bruit . . . . . . . .. .. .. ... ... o4

I1.2.2 Détection d’exoplanétes par coronographie . . . . . . . . .. . ... .. 95

I1.2.2.1 Méthodologie . . . . . . . . . .. ... 95

I1.2.2.2 Catalogue d’étoiles . . . . . . . . ... ... ... ... ... .. 26

I1.2.2.3 Détermination des ages . . . . . . . . . .. ... ... ... .. .. o7

[1.2.2.3.1 Tables ou I'age est donné . . . . . . . .. .. ... ... o7

11.2.2.3.2 Autres techniques utilisées . . . . . . . .. .. . ... .. 57



TABLE DES MATIERES

[1.2.2.4 Résultats . . . . . . . . . .. ... ... ...
11.2.2.4.1 Echantillon des étoiles proches . . . . . . .. .. . ...
11.2.2.4.2 Statistique de détectabilité . . . . ... ... ... ...

[1.2.2.5 Conclusion . . . . . . . . . ... ... . ...

I1.3 Détecter des transits avec le JWST
I1.3.1 Introduction . . . . . . . . . . . . . . . .
I1.3.2 Lescibles . . . . . . . . . . .
I1.3.3 La simulation . . . . . . . . . . . .. .. .. ...
I1.3.4 Résultats . . . . . . . . . .
[1.3.4.1 Les étoiles de type F2V . . . . . . ... .. o000
[1.3.4.2 Les étoiles de type G2V . . . . . . . ... ... ...
[1.3.4.3 Les étoiles de type K2V . . . . . . . ... . o000
I1.3.5 Conclusion . . . . . . . . .. .. ..

I1.4 Centrage de la PSF sur un 4QPM

I1.4.1 Problématique . . . . . . . . . . . ..
11.4.2 Etude des limitations dues aux algorithmes . . . .. .. ... ... ..
I1.4.2.1 Hypothéses de simulation . . . . . . ... ... ... . ... ....
I1.4.2.2 Les algorithmes de centrage étudiés . . . . . .. ... ... .. ..
[1.4.2.3 Biais . . . . . . . . e
I1.4.2.3.1 Le centre de gravité classique . . . . . .. .. ... ...

[1.4.2.3.2 Le centre de gravité avec fenétre flottante . . . . . . ..

[1.4.2.3.3 Le centre de gravité pondéré . . . . . . ... ... ...

I1.4.2.4 Erreurs statistiques liées a la détection . . . . . . . . ... .. ..
11.4.2.4.1 Le bruit de photons . . . . . . . .. ... ... .....

[1.4.2.4.2 Le bruit de lecture . . . . . . .. ... ... ... ...

11.4.2.4.3 Les défauts de flat field . . . . . . .. . . ... ... ..

11.4.2.4.4 Le bruit de photons du fond thermique . . . . . . . . ..

[1.4.2.4.5 Bilan sur les différents bruits . . . . . . . .. . ... ..

143 Casde MIRI . . . . . . . . . .. . .
11.4.3.1 Etude d’étoiles de types MOV et GOV a 10 pe . . . . . . . . ...
I1.4.4 Procédure de centrage . . . . . . . . .. .. ...
[1.4.4.1 Carte d’étoiles de référence . . . . . . . . ... ... ... ...
[1.4.4.2 Procédure itérative . . . . . . . . . .. ..o

[1.4.4.3 Temps de pose pour atteindre une précision des algorithmes de
2 mas RMS par axe (ou 3masradial) . . . . ... ... ... ...

11.4.4.3.1 Cas des étoiles brillantes . . . . . . . . . . . . . . . ...
11.4.4.3.2 Cas des étoiles faibles . . . . . . . .. .. .. ... ...
11.4.5 Conclusion . . . . . . . . .

o8
o8
28
61

67
67
68
69
70
71
72
74
74



vi TABLE DES MATIERES

I1.5 Caractérisation des coronographes de MIRI

I1.5.1 Les composants testés . . . . . . . . . . . . . ... ... ...
I1.5.2 Qualité de la transition . . . . . . . . . ... ... ... ... ...
I1.5.3 Les tests sur le banc visible . . . . . . ... ... .. ... ... ..
I1.5.3.1 Description du banc . . . . . . ... ... ... ...
[1.5.3.2 Mesure d’épaisseur . . . . . . . . . .. . ... ... ..
I1.5.4 L’extinction sur le banc infrarouge . . . . . . . ... .. ... ...
[1.5.4.1 Description du banc . . . . . . . .. ... ... ... ......
[1.5.4.2 Mesure de l'extinction. . . . . . .. ... ... ... ......

I1.6 Conclusion et perspectives

IIT Le futur : les ELTs suffisants pour “voir” des Terres ?
Introduction

IT1.1 Présentation

ITI.1.1 Les projets en concurrence . . . . . . . . . . v v v v v i v v v oo .
[11.1.1.1 Le "Giant Magellan Telescope" (GMT) . . .. .. ... ... ...
[I1.1.1.2Le "Thirty Meter Telescope" (TMT) . . .. .. . ... ... ...
[11.1.1.3L""European Extremely Large Telescope" (E-ELT) . . . .. .. ..

II1.1.2 Le potentiel des ELTs dans la détection d’exoplanétes . . . . . . . . ..

I11.2 Un élément essentiel : Poptique adaptative

IT1.2.1 Les limitations . . . . . . . . . . . . . . . . .. ... ..
[M1.2.1.1 Erreurs de fitting . . . . . . . . . . . . .
[T1.2.1.2 Erreurs d’anisoplanétisme . . . . . . . . . ... ... . ... ....
[T1.2.1.3Erreur temporelle . . . . . . ... . ...
IT1.2.1.4Bruit de 'analyseur . . . . . . . . . ... .. ... . ... ....

I11.2.1.4.1 Pour un Shack Hartmann . . . . . .. ... ... .. ..
I11.2.1.4.2 Pour une pyramide . . . . . . . . . . . . ... ......
[MT1.2.1.5Aliasing . . . . . . . .

I11.2.2 Application aux ELTs . . . . . . . . . . .. ... ... ... ......
I11.2.2.1 Conditions choisies pour 'ELT . . . . . . ... ... ... .....
I11.2.2.2 Performances et seeing . . . . . . . . . . ... ... . .......
I11.2.2.3 Performances et diamétre du télescope . . . . . .. .. ... ...
I11.2.2.4 Performances et temps d’intégration . . . . . . . . .. ... .. ..
[11.2.2.5DSPs choisies pour 'ELT . . . . . . ... ... ... ... ... ..

101
102
102
103
103
104
105
105
105
105
107

111

113
115

117
117
117
117
119
120

123

128



TABLE DES MATIERES vii

ITI.3 Coronographie et imagerie différentielle 137
IT1.3.1 Tmage coronographique . . . . . . . . . . . . ... .. .. .. ...... 137
IT1.3.1.1 Expression analytique . . . . . . . . .. . ... ... . ... .... 137
IT1.3.1.2Simulations . . . . . . . . . . . . . . ... ... ... 139
I11.3.1.2.1 Hypothéses . . . . . . . . . . . .. ... ... .. .... 139

IT1.3.1.2.2 Résultats . . . . . .. . . . . ... ... ... ...... 140

IT1.3.2 Gain apporté par 'imagerie différentielle . . . . . . . . . ... ... .. 142
IT1.3.2.1 Expression analytique . . . . . . . . . . ... ... ... ...... 142
IT1.3.2.2Simulations . . . . . . . . . .. . . ... . 143
I11.3.2.2.1 Image courte pose . . . . . . . . . .. ... .. 144

I11.3.2.2.2 Convergence temporelle . . . . . . . ... ... ... .. 145

I11.3.2.2.3 Influence des amplitudes des aberrations statiques . . . 146

I11.3.2.2.4 Influence de la forme dela DSP . . . . . . ... ... .. 148

I11.3.2.2.5 Limitations induites par le bruit de photons . . . . . . . 149

I11.3.2.2.6 Comparaison avec un télescope de 100 m. . . . . . . .. 150

I11.3.2.2.7 Comparaison avec des études précédentes . . . . . . .. 151

I11.3.2.2.8 Conclusion . . . . . . . . . . ... .. ... ... .... 152

I11.4 Application a des cas plus réalistes 155
I11.4.1 Coronographe réel sans obstruction . . . . . . . . . ... .. ... ... 155
[11.4.1.1 Coronographe et DSP . . . . . . . ... ... ... .. ... .. .. 155

I11.4.1.2 Coronographe et imagerie différentielle . . . . . . . . ... .. .. 155

I11.4.2 Effet de I'obstruction centrale . . . . . . . . .. ... ... ... ... 157
IM1.4.2.1Cas du 4QPM . . . . . . . . .. .. .. . 157

I11.4.2.2 Cas de coronographe de Lyot . . . . . . . ... ... .. ... ... 159
[11.4.2.3Cas hybride du 4QPM + Lyot . . . . . . ... ... . ... ... 160

[11.4.2.4 Cas du coronographe de Lyot apodisé¢ . . . . . . . . . ... .. .. 160

I11.4.2.5 Quel coronographe choisir? . . . . . . . . ... ... . ... ... 161

II1.5 Et au Déme C? 165
IT1.5.1 Comparaison des DSPs . . . . . . . . . . .. ... ... ... ...... 165
IT1.5.2 Bruit de speckles . . . . . . . . . . . . . . . ... 166
IT1.5.3 Le bruit de photons . . . . . . . . . . . . .. .. ... ... ....... 167
IT1.5.4 Conclusion . . . . . . . . . e 168
I11.6 Des modéles plus complets... 171
IT1.6.1 Systeme différentiel & deux longueurs d'onde . . . . . . . .. . ... .. 171
IT1.6.1.1 Intensité résiduelle courte pose . . . . . . . . . . . . .. ... ... 171
I11.6.1.1.1 Expression de l'intensité coronographique . . . . . . .. 171

IT1.6.1.1.2 Expression de l'intensité résiduelle . . . . . . .. .. .. 173

I11.6.2 Influence des défauts d’amplitude . . . . . . . . ... .. .. ... ... 173
I11.6.2.1 Niveau des défauts d’amplitude . . . . . . . .. .. .. ... ... 173

I11.6.2.1.1 La scintillation . . . . . . . . . . . . . . . . . . .. ... 173



viil TABLE DES MATIERES

I11.6.2.1.2 Les défauts statiques d’amplitude . . . . . . . . . .. ..
IT1.6.2.2 Intensité coronographique . . . . . . . . . . . .. .. ... .....
IT1.6.2.3 Résidu aprés soustraction pour une courte pose. . . . . . . . . ..
I11.6.2.4 Résidu aprés soustraction pour une pose infinie . . . . . . . .. ..

IT1.7 Conclusion

Conclusion
A Liste des publications

B Article A&A 447 p. 397-403,
Cavarroc C. et al.

C  Article PASP 118 p. 765-773, Baudoz P. et al.
D  Article A&A 474 p. 671-678, Martinez P. et al.

Bibliographie

176
176
177

179

181

185

187
195
205

215



RESUME ix
Résumé

Depuis 1995 et la découverte de la premiére exoplanéte autour d’'une étoile de la sé-
quence principale, de nombreux projets ayant pour objectif la détection de planétes ex-
trasolaires ont été développés. A ce jour, la majorité des planétes ont été découvertes par
des méthodes indirectes. En effet, la détection directe est rendue trés difficile par le trés
grand contraste entre 1’étoile et la planéte ainsi que par la trés haute résolution angulaire
requise. Une solution a cette problématique est la coronographie. De facon générale, un co-
ronographe est un instrument dont ’objectif est d’atténuer le flux de I’étoile en diminuant
la diffraction instrumentale. J’ai étudié ce systéme pour deux instruments, en I'abordant
avec deux angles de vue tres différents et complémentaires. J'ai tout d’abord étudié le sys-
téme coronographique de phase a4 quatre quadrants de I'instrument MIRI (“Mid-InfraRed
Instrument”) sur le télescope JWST (“James Webb Space Telescope”), instrument dont
I'un des objectifs principaux est la détection d’exoplanétes de type Jupiter. J'ai, dans un
premier temps, participé au travail de recette des coronographes puis je me suis focali-
sée sur des simulations numériques. J’ai, dans ce cadre, établi la statistique de détection
d’exoplanétes pour un échantillon d’étoiles proches. J'ai ensuite évalué les limitations du
pointage en mode coronographique puis les spécifications des algorithmes de bord ainsi que
les procédures de centrage. Une autre méthode est utilisable pour détecter des exoplanétes
sur le JWST : la méthode des transits. Je 1'ai étudiée dans le cas particulier d’'une Terre
primitive, en considérant deux des instruments du JWST. Dans un deuxiéme volet, je me
suis intéressée aux possibilités de détection directe d’exoplanétes telluriques sur les ELTS
(“Extremely Large Telescopes”) en utilisant un systéme coronographique. Le rapport de
flux entre la planéte et 1'étoile est, dans ce cas de 2.107'% en proche infrarouge. J'ai étu-
dié, a partir d'une modélisation analytique et numérique détaillée, I'imagerie différentielle
simultanée en aval du coronographe; j'ai quantifié¢ I'impact des aberrations statiques et
montré que les contraintes imposées sur la qualité des optiques étaient trés fortes. Une
autre contrainte trés forte sur la détection d’exoplanétes est le bruit de photons qui est
imposé par le niveau de 'image directe et donc par les résidus liés aux imperfections du
front d’onde issu de I'optique adaptative; j’ai donc étudié I'intérét d’installer un ELT au
dome C ou la turbulence est moins importante et donc la correction meilleure. J’ai enfin
estimé les limitations supplémentaires apportées par 'utilisation de coronographes réels
(donc imparfaits) et par des systémes de calibration spectrale.



X ABSTRACT

Abstract

Since the first discovery of an exoplanet in 1995 around a main sequence star, many
projects have been deployed with the goal to detect extrasolar planets. At this time, most
planets have been discovered by indirect means. Indeed, direct detection is made very dif-
ficult because both a very high contrast between the star and the planet and a very high
angular resolution are needed. A solution to this problem is coronagraphy. A coronagraph
is an instrument designed to attenuate the flux of the star by reducing the instrumental
diffraction. I have studied this system for two different instruments, with two very different
approaches. I have first studied the four quadrant phase mask coronagraph of MIRT (“Mid-
InfraRed Instrument”), an instrument of the JWST (“James Webb Space Telescope”). The
main objective of this instrument is to detect Jupiter-like planets. I have constributed to the
control test of coronographic components. Then I focused on coronagraphic simulations. In
this context, I have established the statistical properties of exoplanet detectability around
the nearest stars. Then I have estimated the pointing limitations in coronagraphic mode.
Besides, I have specified the on-board algorithms and the pointing procedures. Another
method which can be used to detect exoplanets on the JWST is the transit method. I have
studied it in the peculiar case of a primordial Earth considering two instruments of the
JWST. In a second time, I focused on the direct detection of Earth-like planets with a co-
ronagraphic device on the ELTs (“Extremely Large Telescope”). The flux contrast between
the star and the planet is 2.107!° in the near infrared. I have studied from an analytical
and numerical point of view the interest of a simultaneous differential imaging after the
coronagraph. I have quantified the impact of static aberrations and the requirement on op-
tical quality. Another constraint is set by the photon noise. The level of this photon noise is
imposed by the adaptive optics ; consequently, I have studied an ELT at the dome C where
the turbulence is less important and thus, where the correction is larger. At last, I have
underlined the additionnal limitations brought by real coronographs and by a simultaneous
spectral calibration.
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Introduction

Depuis la découverte, en 1995, de la premiére exoplanéte autour d’une étoile de la
séquence principale, prés de 250 exoplanétes ont été détectées, la plupart par des méthodes
indirectes. La communauté scientifique est a pied d’ceuvre et de nombreux projets sont
a ’étude pour détecter et caractériser ces exoplanétes de facon plus compléte par des
observations directes. Cette détection se heurte a deux difficultés majeures :

— le contraste entre la planéte et 1'étoile est trés grand (de 'ordre du milliard pour une

planéte de type Jupiter autour d’une étoile de type solaire en visible),

la séparation angulaire entre la planéte et son étoile hote est trés faible (moins de 17)

donc dans le halo stellaire.
La premiére solution fut apportée par le coronographe de Lyot dans le cas de ’observation
de la couronne solaire. Dans le cas stellaire, la premiére approche a consisté a utiliser ce
coronographe, mais ses performances sont limitées car sa taille ne lui permet pas d’explorer
I’environnement immédiat de I'étoile et 'atténuation du flux stellaire reste limitée. Suite a
ce premier instrument, de nombreux autres concepts coronographiques ont été développés
a partir de 1995 pour s’approcher plus prés de I’étoile.

Les objectifs de ma thése étaient d’étudier les capacités de détection et de caracté-
risation d’exoplanétes en utilisant un coronographe dans le cadre des instruments MIRI
("Mid InfraRed Instrument") sur le JWST ("James Webb Space Telescope") et des ELT
("Extremely Large Telescope").

Dans une premiére partie de ce manuscrit, je décris les différents visages de la recherche
d’exoplanétes. J'y présente tout d’abord les méthodes indirectes, ce qu’elles nous ont appris
sur les exoplanétes et comment elles ont fait évoluer les modéles existants. Un deuxiéme
chapitre compare les méthodes de détection directe aux méthodes indirectes puis se foca-
lise sur les différents types de coronographes et les résultats déja obtenus. J'insiste plus
particulierement sur les différentes méthodes permettant de réduire le bruit de tavelures,
le principal bruit limitant la détection d’exoplanétes derriére un coronographe.

[L.a seconde partie s’intéresse aux capacités de détection d’exoplanétes avec I'instrument
MIRI du JWST. En effet, le LESIA est responsable de la conception et du développement
du systéeme coronographique. Le coronographe utilisé est le coronographe de phase a quatre
quadrants qui a été congu par Rouan et al. [2000]. Un des objectifs principaux de I'instru-
ment dans son mode coronographique est la caractérisation d’exoplanétes de type Jupiter.
Le chapitre I1.1 présente ainsi briévement le télescope et I'instrument. Dans la partie 1.2,
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je présente les simulations que j’ai réalisées et qui m’ont permis d’évaluer les capacités sta-
tistiques de MIRI dans la détection d’exoplanétes autour des étoiles proches. Le chapitre
I1.3 présente une autre méthode pour détecter des exoplanétes sur le JWST : la méthode
des transits dont j’ai estimé les performances sur les instruments MIRI et NIRCAM. J’ai
ensuite étudié et défini les méthodes de centrage des sources derriére les coronographes
(chapitre I1.4), un aspect trés important pour avoir une bonne soustraction des speckles
résiduels : j’ai sélectionné les algorithmes adaptés au positionnement derriére un masque
coronographique, puis j’ai établi les procédures de centrage correspondantes. Enfin, la der-
niere partie de mon travail sur MIRI a consisté a tester les masques réalisés sur les bancs
du LESTA (chapitre IL5).

LLa derniére partie nous projette encore plus loin dans le temps : j'y étudie l'intérét
des trés grands télescopes de demain (ou ELT pour “Extremely Large Telescopes”) dans
la détection d’exoplanétes et plus particuliérement d’exoplanétes telluriques. Le premier
chapitre présente les différents projets a travers le monde puis j'étudie dans le chapitre I11.2
le premier étage de la correction du bruit de speckles, indispensable depuis le sol, I'optique
adaptative.

Le chapitre II1.3 discute des performances qui peuvent étre atteintes en associant co-
ronographie et imagerie différentielle. Cette étude a été menée de facon analytique et les
résultats ont aussi été vérifiés par des simulations numériques, en considérant un corono-
graphe et un systéme de calibration parfaits. Dans le chapitre I11.4, je montre les limitations
supplémentaires apportées par I'utilisation de coronographes réels.

Une des limitations étant due au bruit de photons, le chapitre II1.5 évalue l'intérét
d’observations depuis le site antarctique du dome C, dans ce contexte.

Enfin, j’ai affiné I’étude des limitations instrumentales dans le chapitre II1.6 en prenant
en compte un systéme de calibration spectrale simultanée puis en introduisant les défauts
d’amplitude.
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Prologue

La maniére la plus intuitive pour rechercher des exoplanétes est de les observer directe-
ment. Cependant, deux difficultés majeures empéchent sa mise en ceuvre pour le moment.

La premiére difficulté a surmonter est la faible distance angulaire entre 'étoile et la
planéte considérée : si 'on regardait le systéme solaire d'une distance de 10 pc, Jupiter
serait a 0.5” du Soleil et la Terre seulement a 0.1”. Or 0.5” correspond au meilleur “seeing”’
d’un trés bon site astronomique. Grace a I'optique adaptative, qui permet de compenser les
perturbations du front d’onde créées lors de la traversée de I'atmosphére ou aux télescopes
spatiaux, la limite de diffraction descend & moins de (0.1” mais une seconde difficulté subsiste
néanmoins.

La figure 1.0.1 représente le contraste entre le Soleil et deux planétes “modeles” du
systéme solaire : la Terre et Jupiter. Ces deux planétes sont choisies car elles représentent
deux types de planétes extrémes : les planétes rocheuses et les géantes gazeuses. Dans le
visible, le contraste est de 2.107!° entre la Terre et le Soleil et de 107 entre Jupiter et
le Soleil. Moins important dans I'infrarouge thermique, il n’est plus “que” de 5.1077 a 20
microns pour la Terre et de 5.107% pour Jupiter.

Au vu des performances instrumentales requises pour atteindre ces contrastes tres éle-
vés, méme dans I'infrarouge moyen, I'imagerie directe est, dans un premier temps, écartée
car elle est aujourd’hui hors de portée des télescopes méme les plus puissants.

Nous allons donc présenter dans la partie 1.1 quelles méthodes alternatives, dites indi-
rectes, ont été développées. Les découvertes faites alors ont ainsi permis de détecter nombre
de planétes dont les caractéristiques inattendues ont entrainé une remise en cause profonde
des modeéles théoriques de formation jusqu’alors développés sur le seul systéme planétaire
connu : le systéme solaire (partie 1.1.2). Mais I'homme veut “voir” des planétes pour, no-
tamment, obtenir des informations sur leurs compositions et les avancées technologiques
lui font de nouveau caresser 'espoir que I'imagerie directe d’exoplanétes (partie 1.2), quoi-
qu’ambitieuse, est possible, avec I'espoir ultime de détecter des biosignatures et donc la
vie.

!Le seeing correspond a la résolution angulaire que 1’'on peut espérer atteindre lorsque I’on forme 'image
d’une source ponctuelle située & Uinfini & travers I’atmospheére.
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Fi1G.1.0.1 Figure de gauche : spectres respectifs du Soleil (en noir), de la Terre (en rouge)
et de Jupiter (en vert) dans le cas d’un systéme solaire vu & 10 pc. Les spectres sont ceux
des corps noirs. A titre de comparaison, la figure de droite représente le contraste entre
la Terre et le Soleil ainsi que les raies d’absorption de la Terre (données de Paillet et al.
[2004]). On y voit, par exemple, I'absorption du C'O & 15 microns ou celle de 'eau autour
de 1 micron.



Chapitre 1.1

Les méthodes de détections indirectes
quelles sont-elles 7 Que nous ont-elles
appris ?

I.1.1 Les méthodes existantes

Plusieurs techniques de détections indirectes existent. Elles peuvent étre classées en
deux catégories principales : celles qui utilisent la détection du mouvement réflexe de 1’étoile
et celles qui étudient ses variations photométriques.

Udry [2001] et Perryman [2000] ont décrit en détail I'ensemble de ces méthodes; je
n’en présente ici qu'un bref apercu afin de pouvoir estimer leurs limitations, leurs champs
d’application et la complémentarité avec les techniques directes. Cela permet aussi de
mieux comprendre les données statistiques obtenues sur les planétes et notamment les
biais potentiels.

I.1.1.1 Etude du mouvement réflexe de I’étoile

Si I'on considére un systéme constitué d’une étoile de masse M, et d'une planéte de
masse Mp en orbite autour de I'étoile sur une orbite de demi-grand axe a, 1’étoile est en
orbite autour du centre de masse du systéme avec la méme période P que la planéte et
avec un demi-grand axe ]‘J\fl—fa de l'ordre de grandeur du rayon de I’étoile. Trois techniques
qui exploitent cette propriété existent.

La premiére, utilisée pour la premiére fois dans le cas de Procyon et Sirius [Bessel, 1844,
est 'astrométrie. Elle consiste a étudier le déplacement de 1'étoile projetée sur le plan du
ciel. L’amplitude angulaire de ce déplacement vaut Aa = J\J\//[[—f% ou D représente la distance
du systéme observé. Cette méthode favorise la découverte de planétes massives éloignées
de leur étoile-hote. Elle est surtout utilisée en complément d’autres techniques pour étudier
des planétes déja détectées car elle a donné lieu a de fausses détections d’exoplanétes (dont

la plus célébre est 'étoile de Barnard [van de Kamp, 1963]). Le déplacement du Soleil sur le

7
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FiG. 1.1.1 — Déplacement astrométrique du Soleil di & Jupiter. L’échelle est de 200 us par
graduation par axe. La période du déplacement est de 30 ans.

ciel dit a Jupiter est représenté sur la figure 1.1.1 : il ne représente que 0.8 mas pic a pic sur
de trés longues périodes. L’obtention de mesures astrométriques de trés grande précision
est I'un des objectifs de Gaia [Castertano et al., 1995| ainsi que de PRIMA sur le VLTI
[Reffert et al., 2005] notamment dans le cadre de la détection d’exoplanétes.

La deuxiéme technique, la plus utilisée, est la méthode des wvitesses radiales : on étudie
dans ce cas les fluctuations périodiques dans la vitesse radiale de 1’étoile. Cette vitesse est
modulée avec une période P et une amplitude Vy telle que :

Vi = (27G)s P=5M, S Mpsini (1— ¢2) 2 (1.1.1)
avec e 'excentricité de la planéte et ¢ I'inclinaison de 'orbite. Cette mesure est dégénérée
(on ne dérive que Mpsini) et elle favorise les planétes massives a période courte. Elle per-
met cependant de mesurer I'excentricité. C’est grace a cette technique qu’a été découverte
en 1995 la premiére exoplanéte, 51 Peg b, autour d’une étoile de la séquence principale
[Mayor et Queloz, 1995]| et c’est aussi la plus productive (la plupart des 246 planétes dé-
tectées a ce jour l'ont été grace a cette méthode.). La mesure se fait par spectrographie
visible sur un grand domaine spectral (entre 450 et 750 nm) et sur des étoiles comportant
un grand nombre de raies. Des mesures trés précises sont aujourd’hui rendues possibles
par la trés grande stabilité de I'instrument (isolation thermique, calibration par des raies
de références Th :Ar ou iode, régulation thermique, brouilleur, ...). L’instrument HARPS,
installé sur le télescope de 3.6 m a La Silla, permet d’atteindre des précisions sur la mesure
de la vitesse radiale de 1 m.s~!. Pour comparaison, dans le cas le plus favorable, I'influence
de la Terre sur le Soleil serait de 0.15 m.s~!. Un exemple de variation de la vitesse radiale
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F1G. 1.1.2 — Un exemple de détection faite au Keck par la méthode des vitesses radiales :
il s’agit d’une planéte de type Neptune autour d’une étoile de type M2.5V (GJ 436) située
a environ 10 pc. La figure 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~!.

en fonction de la phase orbitale est donnée sur la figure I.1.2 dans le cas de 1’étoile GJ 436
et de sa planéte.

Enfin, il est possible de détecter des planétes autour de pulsars. Leur présence se traduit
par des variations dans la période du rayonnement radio du pulsar, par ailleurs trés stable.
A ce jour, 4 planétes ont été découvertes autour de pulsars (c’est d’ailleurs la premiére
découverte d’exoplanétes par Wolszczan et Frail [1992]).

I.1.1.2 Variations photométriques

Une autre technique, développée par Rosenblatt [1971], permet la détection d’exopla-
nétes. Elle consiste a étudier la baisse de luminosité de 1’étoile lorsque sa planéte passe

2
devant elle (transit primaire). La profondeur d’un transit est de <%) ou Rp représente
*

le rayon de la planéte et R, le rayon de I’étoile.
Le probléme de cette méthode est que la probabilité qu’'un transit soit visible est égale
RTP soit 0.5 % pour un systéme Terre-Soleil. Cette technique favorise la détection :
— de grosses planétes pour lesquelles le transit est profond,
de planétes proches de leur étoile pour lesquelles la période est courte (on observe
ainsi plusieurs transits ce qui augmente le rapport signal-sur-bruit),
— autour d’étoiles froides (car leurs diamétres sont plus petits que ceux des étoiles
chaudes),
— autour d’étoiles brillantes pour lesquelles le rapport signal-sur-bruit est meilleur.

Le projet le plus prometteur dans la détection de transit est CoRoT qui a été lancé fin

a
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Fic. 1.1.3  Exemple de transit de GJ 436 (figure extraite de Gillon et al. [2007]). La
variation de flux est de 0.6 %.

2006 et qui donne les premiers résultats (la premiére planéte,Corot-Exo-1-b, de 1.3 M; a
été détectée atour d’une étoile de type solaire.). La figure 1.1.3 représente le méme systéme
que la figure 1.1.2 mais en transit et non plus en vitesses radiales.

Lorsque la planéte passe derriére 1'étoile, le transit est dit secondaire. On détecte alors
la disparition des photons émis par la planéte dans le domaine infrarouge. Un tel transit
a été détecté par le satellite SPITZER [Deming et al., 2005]; les photons observés étant
ceux de la planéte, on peut considérer que c’est une méthode directe.

Enfin, la derniére méthode indirecte utilise le phénoméne des lentilles gravitationnelles :
la lumiére d’une étoile lointaine est déviée et amplifiée par une planéte autour d'une étoile
de champ sur la ligne de visée. Cette méthode a été utilisée avec succés au cours du pro-
gramme OGLE pour détecter quatre exoplanétes dont la plus petite a une masse de 5.5 My
[Beaulieu et al., 2006| (La courbe de lumiére est représentée sur la figure 1.1.4). Ces phé-
nomeénes sont, trés rares; il est donc nécessaire d’observer un trés grand nombre d’étoiles
pour espérer observer des planétes grace a cette méthode; c’est pourquoi les différents pro-
grammes en cours observent surtout le bulbe de notre galaxie ou la concentration stellaire
est trés grande.

A ce jour, la plus petite exoplanéte détectée autour d’une étoile |[Udry et al., 2007| I'a
été par la méthode des vitesses radiales grace & HARPS; elle a une masse de 5 masses
terrestres et est en orbite & 0.07 UA autour d’une étoile M3.

[.1.2 Les exoplanétes : ce qu’on en sait aujourd’hui

Toutes ces découvertes ont, permis de mieux comprendre la formation des planétes et de
contraindre les modéles qui, jusqu’alors, ne pouvait étre appliqués qu’au systéme solaire.
Les planétes découvertes ont d’ailleurs révélé des caractéristiques tres différentes de celles
du systéme solaire.
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Fi1G. [.1.4 — Exemple de courbe de lumiére dans le cas de la détection d’OGLE-2005-BLG-
390Lb par lentille gravitationnelle (courbe extraite de Beaulieu et al. [2006]).

I[.1.2.1 Statistiques dans notre galaxie

Dés la découverte de la premiére exoplanéte 51 Peg b, la surprise est de taille : cette
planéte a une masse de 0.468 M ; et une période de 4,23 jours ce qui la situe trés loin des
modéles d’alors. Depuis, 56 exoplanétes ont été découvertes avec une période de moins de
10 jours (voir la figure 1.1.5.a).

D’aprés Marcy et al. [2005], plus de 7 % des étoiles suivies par vitesse radiale hébergent
des planétes. On voit aussi le biais des méthodes de détection, notamment sur la figure
[.1.5.c, dans laquelle on a surtout des exoplanétes massives a courte période.

Plusieurs constatations peuvent étre faites a partir des 249 exoplanétes détectées a ce
jour :

— malgré le biais observationnel, la distribution masse-planéte suit une loi en M~! et
prés de 40 % des planétes détectées ont une masse inférieure a 1 M. Le “désert des
naines brunes” est confirmé pour les planétes de courte période (a moins de 4 UA de
leur étoile). La statistique est représentée sur la figure 1.1.5.d.

— les systémes multiples sont communs (une vingtaine a ce jour) et les planétes sont
souvent dans des orbites résonantes |Libert et Henrard, 2007|.
la fréquence des planétes croit avec la métallicité de 1'étoile (présence d’éléments
lourds dans 1'étoile). Selon Santos et al. [2005], plus de 20 % des étoiles avec une
métallicité deux fois supérieure a celle du Soleil abritent une planéte ; pour une mé-
tallicité solaire, ce chiffre tombe & 3 %. La figure I.1.5.e représente le nombre d’exopla-
nétes en fonction de leur métallicité. La baisse du nombre de planétes au-dela d’une
métallicité de 0.4 est a rapprocher du nombre d’étoiles en fonction de la métallicité
décrit dans Boone et al. [2006] pour lequel la tendance est la méme.
la plupart des planétes au-dela de 0.1 UA ont une excentricité qui peut parfois étre
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importante [Butler et al., 2006|, ce qui n’est pas le cas du systéme solaire. En de¢a
de cette valeur, l'orbite est quasi-circulaire (voir la figure 1.1.5.h).
Plusieurs catalogues en ligne recensent ces planétes. Le plus complet est I'encyclopédie
des exoplanétes de Jean Schneider (http://exoplanet.eu) d’ou j'ai tiré les données des
figures 1.1.5.

Toutes ces propriétés inattendues favorisent I’hypothése que les planétes se sont formées
par des mécanismes différents de ceux ayant entrainé la formation des étoiles de faible
masse.

1.1.2.2 Processus de formation

Selon I’hypothése la plus communément admise, les planétes terrestres se forment par
accumulation de matériel solide condensé dans le disque planétaire.

Quant aux exoplanétes géantes gazeuses, deux théories s’opposent. Dans la premiére,
ces planétes sont le résultat de 'effondrement gravitationnel et de la fragmentation du
disque protostellaire.

LLa seconde théorie est proposée en 1973 par Cameron ; elle propose un scénario en deux
étapes : dans un premier temps, le coeur planétaire, solide, se forme de la méme maniére
que pour les planétes telluriques. Lorsque ce coeur devient suffisamment massif, il capture
une grande quantité de gaz en balayant le disque sur son orbite et constitue ainsi son
atmosphére. Cette seconde théorie est la plus communément acceptée aujourd’hui. Cette
premiére étape, qui nécessite la présence de glaces, ne peut se produire qu'au-dela de la
“limite des glaces” qui, pour le systéme solaire, se situe a 'intérieur de 'orbite de Jupiter.
En effet, la température des régions internes est trop élevée pour permettre la condensation
de particules solides et trop peu de gaz est disponible pour former des planétes géantes.

Or, parmi les exoplanétes géantes découvertes, nombre se situe a l'intérieur de cette
“limite des glaces”. Une explication plausible est que ces planétes se sont formées plus
loin dans la nébuleuse et ont migré vers l'intérieur. Un mécanisme possible est basé sur
I'interaction entre la planéte et le gaz du disque. Il existe trois types de migrations liées a
ce mécanisme :

la migration de type I s’applique a des planétes de masses inférieures & 10 masses
terrestres pour lesquelles la réponse du disque semble linéaire. Cette migration est
rapide (de l'ordre du million d’années, & comparer a la durée de vie du disque pro-
tostellaire qui est de I'ordre de 20 millions d’années). La planéte excite des ondes de
densité aux résonances de Lindblad qui se propagent de part et d’autre de la planéte.
— la migration de type II s’applique & des planétes suffisamment massives pour ouvrir
un sillon. Ces planétes doivent étre de masse supérieure a la masse de Jupiter.
la migration de type III s’applique dans les cas intermédiaires dans des disques mas-
sifs.

Des détails sur ces mécanismes peuvent étre trouvés dans les cours de I’école de Goutelas
faits par Terquem et Halbwachs [2006a,b].
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Chapitre 1.2

La détection directe

[.2.1 Ses atouts

L’imagerie directe des exoplanétes n’en est qu’a ses balbutiements ; ce n’est que récem-
ment qu’elle a permis de voir les premiéres exoplanétes [Chauvin et al., 2005b,a; Neuhduser
et al., 2005 dans les cas trés favorables de systémes jeunes donc pour lesquels le compagnon
est trés lumineux (car trés chaud) et le corps principal trés peu lumineux : par exemple
2M1207 est une naine brune située a 10 pc du Soleil, la distance angulaire avec sa planéte
est de 770 mas (55 UA) et le contraste planéte-naine brune n’est que de 5 magnitudes.
Ce dernier cas pose de nouveaux problémes de formation planétaire (en effet, il est trés
improbable que le systéme se soit formé a partir d’un disque; la planéte géante se serait
formé selon I'un des mécanismes expliquant la formation des naines brunes).

1.2.1.1 Meéthode directe ou indirecte ?

Les objets étudiés par les méthodes des vitesses radiales sont trés proches de leur étoile;
ainsi les techniques de détection directe n’entrent pas en concurrence avec ces méthodes
indirectes mais sont au contraire complémentaires car elles sont plus favorables dans la
détection d’exoplanétes loin de leur étoile. Chauvin et al. [2006] insiste sur le fait que les
méthodes indirectes nous ont fourni peu d’informations sur les planétes gazeuses légéres
(<0.75 M) a longues périodes (> 100 jours), et que I'imagerie pourrait combler ce manque.

En outre, les paramétres observables ne sont pas les mémes (voir le tableau 1.2.1).

Si la méthode des transits fournit le rayon de la planéte, de fagcon générale, les méthodes
de détection indirecte ne fournissent pas ou peu d’informations sur les caractéristiques
physiques de la planéte, comme la composition de son atmosphére, ses propriétés de surface
contrairement aux méthodes de détection directe.

L’imagerie directe permet de mesurer directement le flux de la planéte et donc de
déterminer ses caractéristiques, notamment son diamétre, son albédo et sa température de
surface. Elle permet aussi de réaliser des mesures spectroscopiques ce qui permet d’estimer
la composition chimique de la planéte.

15
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Meéthode considérée | Observables | Paramétres accessibles
Astrométrie Aa, P, i M, a, i
Vitesses radiales AVg, P Msin i, a
Transit 22 Tyansit, P Rp, a, i
Imagerie directe -5, Am, P AR%, a, i

TaB. 1.2.1  Observables en fonction de la méthode de détection utilisée. A« représente le
déplacement angulaire mesure par astrométrie, P la période de la planéte, ¢ I'inclinaison
de l'orbite, M la masse de la planéte, a I'orbite, AVy la variation de vitesse radiale, Rp
le rayon de la planéte et R, le rayon de l'étoile, T}, la durée du transit, D la distance
du systéme planétaire a I'observateur, A I'albédo de la planéte et Am la différence de flux
entre la planéte et I'étoile.

I1.2.1.2 Choix de la longueur d’onde d’observation

Le flux planétaire se décompose en flux stellaire réfléchi par la planéte (qui va du visible
au proche infrarouge) et en émission thermique en infrarouge moyen. Le flux réfléchi et le
flux thermique dépendent tous les deux de la taille de la planéte, de la distance de cette
planéte par rapport a I'observateur, de la phase de la planéte. Ils dépendent aussi de la
composition de 'atmosphére et de la longueur d’onde.

Dans quelle longueur d’onde les observations sont les plus intéressantes (ou les plus
simples) ?

Dans le visible, la résolution est plus adaptée a la recherche d’exoplanétes : sur un
télescope de 8 m, une planéte a 0.1”7 est a prés de 5 A\/D en visible alors qu’a 10 um
elle n’est plus qu’a 0.4 A\/D, donc a l'intérieur du premier anneau d’Airy. En outre, les
détecteurs sont plus performants dans le visible qu’en infrarouge.

Cependant, en proche infrarouge, I'optique adaptative est plus performante et les dé-
fauts de phase sont moindres (car évoluant en 1/)), ce qui permet de relaxer les contraintes
des optiques (ou, dans le cas contraire, de les rendre non limitantes).

En infrarouge thermique, méme si le fond thermique est plus important, le contraste
entre la planéte et son étoile est plus favorable qu’en visible (par exemple il n’est que de
105 contre environ 10? pour une exoplanéte de type Jupiter) et les bandes spectrales sont
plus larges, nécessitant par conséquent une résolution spectrale moindre.

Néanmoins, comme nous l’avons vu, le contraste entre I'étoile et sa planéte, ainsi que
la faible distance angulaire entre les deux, limitent trés fortement les possibilités de détec-
tion directe. Il faut donc trouver le moyen d’outrepasser ces deux limites : augmenter la
résolution angulaire de I'instrument et/ou “réduire” le contraste entre étoile et planéte.

Il existe un certain nombre de sources de bruit qui limitent aussi la détection directe :

le bruit de photons de 1’étoile
le bruit de tavelures da a la turbulence atmosphérique et aux aberrations optiques.
En anglais, le terme “tavelure” se traduit par “speckle”. C’est ce terme qui est le plus
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couramment utilisé en astronomie. J'utiliserai donc indifféremment 'un ou 'autre.

d’exoplanétes. Je présenterai dans la partie [.2.2 les méthodes utilisées pour réduire le
bruit de photons et dans la partie 1.2.3 les méthodes permettant de diminuer le bruit de
speckles.

I1.2.1.3 Les critéres de qualité d’'une image astronomique

L’image d’une étoile non résolue par un télescope donnera une tache d’Airy définie par

16) o) 220 o

7 (1.2.1)

dans le cas commun d’une ouverture circulaire. J; représente la fonction de Bessel d’ordre
1 et # la distance angulaire.

Il existe plusieurs critéres de qualité de 'image. L’un, couramment utilisé en astronomie,
est la largeur & mi-hauteur de I'image d’un point source (pour la tache d’Airy la largeur
a mi-hauteur vaut \/D avec D le diamétre du télescope et A la longueur d’onde). En
optique adaptative, le critére utilisé pour définir la qualité de I'image est le rapport de
Strehl : cette quantité correspond au rapport d’intensité maximale de I'image corrigée sur
I'intensité maximale de I'image parfaite. Cette quantité a aussi le bon goiit de dépendre,
en premiére approximation, du niveau des aberrations résiduelles.

SR~ e ) (I.2.2)

avec o2 la variance de la phase ¢ des aberrations en radians.

Un des inconvénients majeurs de ce critére est qu’il ne prend pas en compte la répar-
tition fréquentielle des aberrations (toutes les aberrations ont le méme poids, que ce soit
des aberrations de bas ordre comme la coma ou d’ordres plus hauts comme les résidus de
polissage).

Une représentation des aberrations qui permet de prendre a la fois en compte leur
niveau et leur répartition spectrale est la DSP. Elle s’exprime par :

DSP (f) =| TF (115) |? (1.2.3)

ou ¢ représente le front d’onde aberrant (en nm) et f la fréquence spatiale. On a
¢ = 2w/ X avec A la longueur d’onde (en nm). T'F représente la transformée de Fourier et

IT 1a pupille sur laquelle s’applique les aberrations. On peut relier la variance des aberrations
a la DSP par :

ﬁ:/u@gw (1.2.4)
Ainsi, les aberrations représentées sur la figure 1.2.1 ont la méme amplitude et en-

gendrent donc des images avec un rapport de Strehl identique mais ont des DSPs diffé-
rentes.
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Fi1c. 1.2.1 Différentes densités spectrales de puissance correspondant toutes a une image
ayant le méme rapport de Strehl. La figure de gauche représente les différents écrans de
phase considérés, la figure de droite les densités spectrales de puissance correspondantes.
Les couleurs utilisées se correspondent sur les deux figures.

Le probléme est que cette répartition en fréquence est critique car le coronographe, que
je vais présenter dans la partie suivante, est beaucoup plus sensible aux basses fréquences
(donc au tip-tilt, a la coma, a 'astigmatisme, ...) : on obtiendra donc, avec la DSP de type
‘créneau’, quoique hautement improbable, une atténuation coronographique nettement su-
périeure & celle obtenue avec une DSP en f~2, typique des défauts optiques [Duparré et al.,
2002|.

[.2.2 Reéduire le bruit de photons : la coronographie

La premiére limitation est le contraste important entre les deux objets étudiés. Pour
pouvoir augmenter le temps de pose et donc augmenter le rapport signal-sur-bruit de la
planéte, il faut essayer d’atténuer le plus possible le flux stellaire sans atténuer le flux
planétaire. Une solution est la coronographie. C’est cette technique que j’ai été amenée a
étudier dans le cadre de ma theése.

C’est en 1939 que Bernard Lyot |Lyot, 1939| crée le premier coronographe afin d’étudier
la couronne solaire en réduisant la diffusion venant du disque solaire.

Par extension, le vocable “coronographe” représente aujourd’hui toute technique dont
I'objectif est la réduction du flux d’'un objet central afin d’en étudier son environne-



1.2.2. REDUIRE LE BRUIT DE PHOTONS : LA CORONOGRAPHIE 19

ment proche. Cependant, les méthodes utilisées peuvent étre différentes. Je présenterai
les grandes familles de coronographes sans en citer tous les membres car il y en a pléthore.

1.2.2.1 L’ancétre : le coronographe de Lyot

1.2.2.1.1 Le principe

Le coronographe le plus simple consiste en un masque localisé au foyer du télescope.
Bernard Lyot a remarqué que l'atténuation était plus importante si le faisceau était dia-
phragmé dans un second plan pupille. En effet, 'ajout d’une pastille dite de Lyot dans
le plan image crée un systeme d’anneaux brillants dans le plan pupille du coronographe,
anneaux qu’il faut évacuer.

C
diaphragme de Lyot
A B

‘ détecteu

masque

Fi1G. 1.2.2  Principe général d’un coronographe de Lyot. [.’étoile est représentée en jaune,
le compagnon en bleu. La lumiére de I'étoile diffractée par le masque coronographique dans
le premier plan image est masquée grace au diaphragme de Lyot dans le plan pupille. La
lumiére émise par le compagnon n’est, elle, pas masquée par le masque coronographique.

Un coronographe de Lyot, dont le principe est représenté sur la figure 1.2.2, est donc
constitué d’un masque focal occulteur, conjugué au plan du détecteur et d’'un diaphragme
pupillaire conjugué a la pupille d’entrée du télescope. Ces quatre plans successifs seront
représentés par les lettres A, B, C et D (selon les notations utilisées dans Aime et al.
[2001b]).

Dans le plan pupille d’entrée, en 'absence d’aberrations et de défauts d’amplitude, le
front d’onde s’écrit simplement 14 = II avec II la pupille d’entrée du télescope. Le passage
d’un plan au plan suivant se fait par simple transformée de Fourier.

Dans le plan image du télescope, I'amplitude complexe s’écrit donc :

Yp=TF(II)- M (1.2.5)
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M représente 'obstruction due au masque de Lyot : il vaut 1 a 'extérieur du masque et 0
a l'intérieur.
Dans le plan pupille suivant, noté C', on obtient :

e =TF (IIM) - D (1.2.6)

avec D qui représente le diaphragme en plan pupille.
De fagon générale, un coronographe a pour objectif de minimiser | )¢ |; il est considéré
comme parfait si | ¢ |= 0 (le résidu dans le plan image est alors nul).

F Support de la pupille 1
Amplitude dans le deuxieme plan pupille

05— -

I It |

O'O/WU L

-0.5 R N I R N |

Fi1G. 1.2.3 — Coupe du second plan pupille du coronographe de Lyot, dans le cas d’un
masque de Lyot de 3\/D. Les oscillations résiduelles a U'intérieur de la pupille, clairement
visibles, rendent ce coronographe imparfait.

La figure 1.2.3 représente 'amplitude complexe au niveau du second plan pupille dans
le cas d'un coronographe de Lyot. Les variations d’énergie sont particuliérement visibles
sur les bords de la pupille, ce qui a amené Bernard Lyot a placer un diaphragme sous-
dimensionné dans ce plan. Les oscillations étant présentes méme au centre de la pupille, le
filtrage d’un coronographe de Lyot sera systématiquement imparfait : I’énergie résiduelle
dans le plan image sera donc non nulle. Ce filtrage est d’autant moins bon que le masque
de Lyot est petit [Malbet, 1992] : au-dessous d’un rayon de 3 anneaux d’Airy, il est trés peu
intéressant (car il n’atténue que peu 1’étoile centrale); au contraire, dans le cas extréme
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d’un masque de Lyot infini, le coronographe de Lyot est parfait... mais la transmission est
nulle donc le systéme reste sans intérét. L'image d’un compagnon suffisamment décentreé,
représenté en bleu sur la figure 1.2.2, ne sera pas atténué par le masque coronographique
car le maximum de la tache d’Airy ne sera pas centré dessus.

L’imperfection du coronographe de Lyot s’explique bien par le fait que I'on utilise un
masque fini sur une image non bornée (la tache d’Airy); ainsi, se produisent des phéno-
meénes de Gibbs résiduels a I'intérieur de la pupille. C’est ce qui a amené Kuchner et Traub
[2002] a proposer le coronographe “band-limited” que je présente par la suite.

[.2.2.1.2 Premiéres applications stellaires

Il a fallu attendre les années 80 pour voir les premiéres utilisations des coronographes
appliquées a des objets autres que I’étude de la couronne solaire. En 1984, un simple coro-
nographe constitué d’'un masque dans le plan focal a permis de détecter un disque autour de
B—Pictoris [Smith et Terrile, 1984|. Plus récemment, Beuzit et al. [1990] ont développé un
coronographe infrarouge sur le CFHT, et la naine brune Gl 229 B a été découverte grace au
coronographe installé au Palomar [Nakajima et al., 1995|. Actuellement, tous les télescopes
professionnels sont équipés de coronographes de Lyot. Plus récemment, des coronographes
de phase (présentés dans la partie 1.2.2.2.2) ont aussi été installés.

[.2.2.1.3 Les limitations du coronographe de Lyot

Cependant, comme nous I’avons vu, le coronographe de Lyot souffre de deux limitations
fondamentales : il n’éteint jamais 1’étoile centrale parfaitement et le diamétre du masque
de Lyot 'empéche d’accéder au domaine le plus proche de I'étoile. Ainsi, ce qui n’était
pas limitant dans le cadre de 1'étude de la couronne solaire I’est devenu pour 1’'étude des
environnements stellaires. Il a donc fallu développer de nouveaux types de coronographes.

1.2.2.2 Les différents types de coronographes

Depuis les années 1990 et 1'utilisation des coronographes pour I’étude des environnement
stellaires, le bestiaire des coronographes s’est grandement étoffé.

[.2.2.2.1 Les coronographes d’amplitude

Ce sont des coronographes dérivés du coronographe de Lyot. L.’apodisation de la pupille
d’entrée est une solution efficace pour améliorer 'extinction d’un Lyot classique. On utilise
alors le masque de Lyot classique borné mais sur une étoile de I'image qui est devenue
quasi-bornée grace a 'apodisation. La meilleure apodisation est obtenue en utilisant une
fonction “prolate” qui fournit le meilleur compromis en terme de perte de résolution [Aime
et al., 2001a, 2002; Soummer et al., 2003b; Aime et Soummer, 2004].
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Ces coronographes nécessitent toujours un masque de Lyot, cependant plus petit que
dans le cas du coronographe de Lyot classique. L’inconvénient résiduel est que I’extinction
de I’étoile centrale reste imparfaite (car I'image de ’étoile n’est que quasi-bornée).

Une autre solution, sans masque de Lyot, est le coronographe “shaped-pupil” proposé
dés 1964 par Jacquinot et Roizen-Dossier [1964| et ses dérivés par Nisenson et Papaliolios
[2001|; Kasdin et al. [2003]; Debes et Ge [2004].

Ces coronographes sont toujours imparfaits. L’idée est donc d’en chercher un tel que le
masque d’amplitude permette d’obtenir un résidu nul dans la pupille. Kuchner et Traub
[2002] propose une solution : il faut que la transformée de Fourier du masque soit & support
borné ce qui revient a dire qu’il faut que le masque soit a support non borné. Il existe toute
une famille de masques, appelés “band-limited” qui satisfont cette condition. Cependant,
ils restent trés difficile a réaliser car I'amplitude varie de facon continue. En outre, méme
loin de I'étoile, le masque atténue encore le compagnon. Kuchner et Spergel [2003| propose
donc un masque binaire qui a les mémes propriétés : les filtres de Notch. Il en existe aussi
toute une famille [Kuchner et al., 2004, 2005; Shaklan et Green, 2005].

Un type de coronographe d’amplitude un peu particulier est le PTAAC (“phase induced
amplitude apodisation coronagraph”) : ¢’est un coronographe apodisé par passage sur deux
miroirs asphériques [Traub et Vanderbei, 2003; Guyon, 2003, 2005; Martinache et al., 2006;
Pluzhnik et al., 2006|. Son intérét est de réaliser une apodisation par la phase et de ne pas
réduire la transmission. Cependant, la réalisation des miroirs asphériques a la précision
demandée reste une difficulté majeure en raison de la trés grande dynamique des rayons de
courbure. En outre, les miroirs sont bornés donc, dans le plan image suivant, ’amplitude
est obtenue a partir d’'un nombre limité de fréquences engendrant des effets de Fresnel,
néfastes a I'apodisation [Vanderbei, 2006].

I.2.2.2.2 Les coronographes de phase

Ces coronographes, contrairement aux coronographes d’amplitude, sont transparents
mais géneérent des déphasages avec pour objectif de rejeter, par interférences destructives,
la lumiére de I’étoile hors de la zone d’intérét.

1.2.2.2.2.1 Le coronographe de Roddier FEn 1997, Roddier et Roddier [1997] ont
introduit un nouveau type de coronographe basé sur le déphasage de I’amplitude complexe
au niveau du plan focal. La partie centrale de rayon 0.53 A\/D dans le cas d'une tache d’Airy
(voir 'image 1.2.4 gauche) subit un déphasage de 7 par rapport a I'extérieur du masque
créé en introduisant une marche telle que A = 2(n — 1)e avec n l'indice du matériau et
A la longueur d’onde utilisée. Il n’y a plus de masque occulteur a ce niveau. Le diamétre
du masque est optimisé de sorte que l'interférence destructive entre la partie centrale et
la partie extérieure soit optimale : les amplitudes a I'intérieur et a 'extérieur doivent étre
égales. Par rapport au coronographe de Lyot, on gagne en dynamique et en séparation an-
gulaire. Cependant, le masque est trés fortement chromatique (en fait, il I’est doublement :
il subit un chromatisme de son déphasage de m mais aussi un chromatisme géométrique,
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F1G. 1.2.4 — Schémas des masques des coronographes de phase : & gauche, masque d’un
coronographe de Roddier; a droite, masque d’'un 4QPM. Dans les versions originales de
ces composants, les déphasages de 7 sont créés par une marche dans le matériau.

la taille du masque dépendant de la longueur d’onde). De plus, I'atténuation de 1'étoile
n’est pas parfaite. Ce coronographe peut étre rendu parfait dans le cas monochromatique
par 'utilisation de I’apodisation par prolate [Soummer et al., 2003b|. En outre, le chroma-
tisme du masque peut étre réduit en utilisant plusieurs marches produisant des déphasages
différents [Soummer et al., 2003a|, au prix de difficultés techniques.

[.2.2.2.2.2 Le coronographe de phase & quatre quadrants Pour résoudre le pro-
bléme du chromatisme géométrique, Rouan et al. [2000] propose un autre type de masque
de phase (I.2.4 droite) : le coronographe de phase a quatre quadrants (4QPM) [Riaud et al.,
2001]. La pastille déphasante du masque de Roddier est remplacée par un masque qui sé-
pare le plan focal en quatre parties symétriques : deux avec un déphasage de 7 dans des
quadrants opposés, les deux autres sans déphasage. Une étoile centrée subit donc une in-
terférence destructive ; ainsi, dans le plan pupille du coronographe, la lumiére d’une source
ponctuelle se trouve rejetée a 'extérieur de la pupille du télescope. Comme pour les corono-
graphes de Lyot et de Roddier, un diaphragme de Lyot légérement plus petit que la pupille
permet alors de supprimer tout le flux d’une source ponctuelle centrée. [.’atténuation est,
dans le cas théorique, parfaite [Rouan et al., 2001].

Par contre, pour un compagnon décentré, I'effet du coronographe est beaucoup plus
faible (il ne subit pas une interférence destructive parfaite, voire, s’il est loin du centre,
pas d’interférence du tout), le flux passe a l'intérieur du diaphragme et la source est peu
atténuée.

Cependant si, contrairement au coronographe de Roddier, il n’est pas affecté par le
chromatisme géométrique, reste le chromatisme du déphasage. Ainsi, pour les premiers
4QPM réalisés, le déphasage est obtenu simplement par la réalisation d’'une marche dans
les composants (un exemple est présent sur la figue 1.2.5 gauche). Différentes voies ont
été envisagées pour achromatiser le déphasage : 'association de matériaux biréfringents
naturels [Mawet et al., 2006|, dont un exemple est représenté sur la figure 1.2.5 droite,
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F1G. 1.2.5 — Deux 4QPM différents : celui de gauche est un composant monochromatique de
MIRI, celui de droite est un masque composé de matériaux biréfringents (quartz-MgFy).

ou de réseaux d’ordre zéro |[Mawet et Riaud, 2006]. Un autre inconvénient du 4QPM est
qu’il est trés sensible & I'obstruction centrale qui produit des aigrettes dans la pupille. Des
solutions ont été envisagées afin de réduire cette dégradation soit en modifiant la pupille
d’entrée [Lloyd et al., 2003|, soir en optimisant le diaphragme de Lyot afin de réduire la
lumiére diffractée [Boccaletti, 2004|. De plus, s'il permet d’étudier I'environnement stellaire
trés prés de I'étoile centrale, le revers est qu’il est trés sensible aux défauts de pointage ou
limité quand les étoiles sont résolues (probléme qui risque de se poser pour les “Extremely
Large Telescopes”).
Une variante est le PKC (“Phase-Knife Coronagraph”) [Abe et al., 2003].

1.2.2.2.2.3 L’AGPM Le coronographe le plus récent est '’AGPM (“Annular Groove
Phase Mask”) [Mawet et al., 2005|. L'idée est de supprimer les zones de transition du 4QPM
car elles engendrent une atténuation et d'utiliser la propriété des réseaux d’ordre zéro pour
achromatiser le déphasage (voir la figure 1.2.6). Un réseau d’ordre zéro posséde un pas
inférieur a la longueur d’onde d’utilisation (et donc il est dit sub-lambda) ; la lumiére voit
alors un milieu continu mais ayant deux indices différents, plus faible sur la longueur du
réseau qu’orthogonalement et toujours plus faible que le matériau massif. Cet effet étant
chromatique, on peut arriver a créer un milieu biréfringent pouvant déphaser de 7 sur une
large bande spectrale.

1.2.2.2.3 Les coronographes interférométriques

Il existe aussi des coronographes interférométriques. L'idée générale consiste a séparer
le front d’onde en deux afin que les deux faisceaux interférent de facon destructive, aprés
un déphasage sur I'une des deux voies.
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F1G.1.2.6 — Schéma de I'implémentation de ’AGPM grace aux réseaux sub-lambdas. L’effet
est identique a celui engendré par une rampe de phase. La figure est tirée de Mawet [2006].
h représente la profondeur du réseau et A, son pas.

Proposé par Gay et Rabbia [1996], le coronographe interféro-achromatique (ou CIA)
est le premier a avoir été étudié apres le coronographe de Lyot. Il s’agit d'un interférométre
de Michelson modifié en introduisant dans un bras un déphasage de m achromatique. Ce
déphasage est produit par un passage au foyer qui introduit une rotation de 180° du champ
électrique |Rabbia et al., 1998; Baudoz et al., 1998, 2000a|. Lorsque les chemins optiques
sont égaux dans les deux bras, on obtient donc, au niveau du détecteur, une image symé-
trique des objets non centrés alors qu'un objet sur I'axe est atténué. Un des grands atouts
de ce coronographe est son achromaticité intrinséque.

Une amélioration de ce coronographe, proposée par Baudoz et al. |2005|, consiste a
ajouter un filtrage spatial sur I'un des bras, I'effet étant que le compagnon n’est alors pas
dupliqué au niveau du détecteur. Rabbia et al. [2007| présente deux concepts dérivés du
principe générique mais plus compacts.

I1.2.2.3 Critéres d’évaluation des performances

Afin de pouvoir comparer les différents coronographes, d’évaluer leurs performances res-
pectives, un certain nombre de critéres sont couramment utilisés. Les cinq critéres suivants
sont présentés dans Boccaletti [2004] :

- La réjection totale représente le rapport d’intensité totale de I'image coronographique
que je note iMeorono Sur celle la PSF (“Point Spread Function”). Cette réjection s’exprime
par :

f imcorono
[PSF

- La réjection sur le maximum est le rapport du maximum d’intensité de 'image coro-

Rejtot = (127)
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F1G. 1.2.7 — Tllustration des différents termes utilisés pour évaluer les performances coro-
nographiques sur une PSF parfaite dont le profil est représenté en trait plein et un résidu
coronographique dont le profil est tracé en pointillé.

nographique sur celui de la PSF. Elle s’écrit :

maz(iMeorono)

Rejma:r -

max(PSF)

(1.2.8)

- Le contraste est le rapport entre I'intensité moyenne a une distance angulaire donnée
du centre du coronographe sur I'intensité maximale de la PSF :

Contraste (0) =
max

imcorono(@)

(PSF)

- Enfin, I'atténuation du coronographe peut se définir par :

attenuation (0) =

imcorono(@)

PSF (0)

(1.2.9)

(1.2.10)

- Il est aussi possible de parler en terme de détectabilité ; ce terme traduit notre capacité
a extraire le signal du compagnon d'un halo de speckles. Elle correspond a I'écart-type
azimutal et s’exprime par :
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g (imcorono (6))
max(PSF)

J’ai représenté ces différents termes sur la figure 1.2.7.

D’autres critéres peuvent aussi étre utilisés. L™“angle minimal de détection” (en anglais
“Inner Working Angle”) correspond a la distance angulaire pour laquelle I'atténuation du
compagnon est inférieure & 50 % (cette valeur méme peut changer). La transmission totale

o = (1.2.11)

du systéme coronographique peut aussi servir de métrique.

Guyon et al. [2006], pour comparer les coronographes, utilise la “transmission utile”,
qu’il définit comme la fraction de surface au niveau du plan focal pour laquelle le flux de
la planéte est supérieur au flux de I'étoile.

Lyon et al. [2003], §’il utilise 'atténuation du coronographe et le rapport signal-a-bruit
(rapport du flux de la planéte sur le flux de tous les bruits) définit aussi, pour comparer
des coronographes, une zone de détection angulaire (ZDA) qui correspond a :

0 .
fO LMecorono

ZDA(9) =
) Jy PSF

(I.2.12)
Martinez et al. [2007] utilise un critére combinant 'atténuation d’un objet hors-axe et
la ZDA sur la zone d’intérét du coronographe.
Dans la suite de ma thése, j'utiliserai principalement deux critéres :
la réjection sur le maximum, qui permet d’évaluer le niveau du bruit de photons et
par conséquent le temps de pose maximal pour ne pas saturer le détecteur.
— la détectabilité qui permet d’évaluer le niveau de 'objet nécessaire pour l'extraire
du bruit de fond. Ce critére est aussi applicable sur un résidu aprés étalonnage,
contrairement au contraste.

1.2.2.4 Performances atteintes sur le ciel

Aujourd’hui, tous ces concepts de coronographes cohabitent. Cependant, tous n’ont pas
encore été réalisés (parfois pour des raisons technologiques ou d’autres raisons plus maté-
rielles) ; et par conséquent peu ont déja permis de réaliser des observations scientifiques.
Je vais, dans cette partie, présenter briévement quelques résultats obtenus avec différents
types de coronographes. Les exemples n’ont pas pour objectif d’étre exhaustifs mais ils
représentent simplement un panorama des capacités aujourd’hui.

A ce jour, la coronographie n’a pas permis de détecter de compagnons substellaires.
Des premiers tests sur des binaires ont néanmoins été réalisés afin de valider les concepts
coronographiques.

1.2.2.4.1 Les binaires

La figure 1.2.8 en présente deux exemples.
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Fi1G. 1.2.8  Deux exemples d’images coronographiques de binaires. Les figures de gauche
et du centre représentent la binaire HD 80081 ; elles ont été faites a la lunette de 50 cm de
I’observatoire de Nice : celle de gauche est une image sans coronographe alors que celle du
centre est I'image coronographique de la seconde composante réalisée avec un PKC [Abe
et al., 2007|. La figure de droite représente I'image coronographique de HD 213310 réalisée
avec le CIA sur le télescope de 1.52 m de 'OHP [Baudoz et al., 2000b].

La premiére 1.2.8 gauche et centre représente HD 80081, une binaire observée en visible
a I’Observatoire de Nice, sans optique adaptative. La différence de magnitudes entre les
deux étoiles est de 2.7 et elles sont séparées de 2.7

Un autre exemple d’image, réalisée avec le CIA, est représenté sur I'image 1.2.8 droite.
Elle a été obtenue sur le télescope de 1.52 4 I’'OHP en bande K. Dans la binaire HD 213310,
les deux composantes sont séparées de seulement (0.11” avec une différence de magnitude
de 3.5. On voit clairement l'intérét d’un coronographe dans ce cas ol la séparation des
deux composantes ne représente que 0.33\/D.

D’autres observations de binaires ont été faites par Boccaletti et al. [2004b| avec un
4QPM associé a NACO sur le VLT. Pour un exemple, voir I'image 1.2.9 de HD 1306.

Dans tout ce qui précéde, je me suis focalisée sur les exoplanétes car elles représentent
ma thématique de travail. Néanmoins, d’autres objets requiérent aussi de trés hautes réso-
lutions spatiales et une grande dynamique.

1.2.2.4.2 Les disques circumstellaires

Un autre type d’objets pouvant bénéficier de la haute résolution angulaire sont les
disques circumstellaires. Si la distribution spectrale et notamment les excés infrarouges
sont connus grace a IRAS et ISO, la distribution spatiale de la matiére autour de I’étoile
reste a découvrir. Or les matériaux responsables de ces excés sont ceux situés prés du centre
du disque.

Historiquement, c’est bien évidemment au coronographe de Lyot, le plus connu et le
mieux maitrisé, que nous devons nombre d’observations. J’en donne deux exemples récents
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Fic. 1.2.9  Autre exemple d’image de binaire réalisée avec le 4QPM en bande Ks sur
I'instrument NACO du VLT |Boccaletti, 2004|. HD 1306 est une binaire; sur I'image, on
voit trois composantes, la troisieme n’étant peut-étre pas liée gravitationnellement avec
les deux autres. Les différences de magnitudes sont respectivement de 1.6 et 3.5 avec des
séparations angulaires de 0.128” et 1.075".

sur les figures 1.2.10 centre et 1.2.10 droite. Les masques de Lyot représentent respecti-
vement 17 et 2”. On peut voir, sur 'image 1.2.10.c, le gain apporté par 'utilisation d'un
4QPM : un coronographe de Lyot aurait complétement occulté la partie centrale du disque.

[.2.2.4.3 Les objets extragalactiques

Des objets bénéficiant de I'imagerie & haute résolution angulaire sont les noyaux actifs
de galaxies proches (a des distances de moins de 25 Mpc) ; or les détails proches du centre
sont trés difficiles a faire ressortir a cause de I’éblouissement di a la source centrale. Un
coronographe particuliérement intéressant dans ce cadre est le 4QPM sur l'instrument

NACO du VLT.

L’image 1.2.11, qui représente NGC 1068, a d’ailleurs été réalisée avec ce coronographe
et 'instrument NACO au VLT. Des structures beaucoup plus détaillées que sur la PSF
peuvent étre distinguées : des structures filamentaires au sud, des sources et des vagues,
certainement induites par le jet radio, au nord.

[.2.3 Reéduire le bruit de speckles

Les coronographes permettent de réduire le flux de 1'étoile dans 1'image et donc le
contraste entre cette étoile et son environnement proche. Ils permettent donc de réaliser
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Fi1G. 1.2.10 — Exemples d’images coronographiques de disques circumstellaires. La figure
de gauche représente I'image coronographique de HD 100546 faite avec NICMOS [Ardila
et al., 2007]. Au centre, se trouve I'image de UY Aur faite au Subaru avec un coronographe
de Lyot [Hioki et al., 2007|. Le champ est de 13.2”x13.2” et I'image est réalisée en bande
H. L’image coronographique de PDS 70, réalisée avec un 4QPM [Riaud et al., 2006], est
représentée sur la figure 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 da au fond.

Il reste le bruit de speckles qui a été modifié par 'effet du coronographe mais non
supprimé. Que sont ces speckles? En présence de turbulence, le front d’onde traverse
I’atmosphére et subit des avances ou des retards de phase proportionnels au chemin optique
traversé et donc a l'indice de réfraction modulé par les variations de pression engendrées
par la turbulence atmosphérique. Ainsi, le front d’'onde qui arrive sur la pupille du télescope
n’est plus plan. Si le diamétre du télescope est suffisamment grand par rapport aux tailles
caractéristiques des défauts induits par la turbulence, on observe en courte pose dans
le plan image du télescope une structure de tavelures (de taille la résolution théorique du
télescope A/ D) contenue dans une tache plus grande de résolution \/rq avec rq le paramétre
de Fried. La figure 1.2.12 présente un exemple de ce phénomeéne. Ces speckles sont le résultat
d’interférences aléatoires dans le plan focal du télescope. Ce type de speckles a un temps de
vie trés court (environ 10 ms en visible). L’optique adaptative permet de corriger en partie
ces speckles. Il reste néanmoins un résidu d’aberrations dans le front d’onde; on observe
alors un halo de speckles qui se superpose a I'image corrigée.

En plus de ces aberrations dynamiques, il existe des aberrations statiques dues aux
défauts des optiques (miroirs du télescope, lentille de 'instrument). Comme leur nom
I'indique, ces défauts n’évoluent pas avec le temps ou trés lentement.

Enfin, il existe des aberrations quasi-statiques : elles proviennent des variations de
chemin optique en aval du télescope, des déformations des éléments optiques. Ces structures
ont une durée de vie de quelques secondes a plusieurs minutes [Marois et al., 2003|.

La présence de bruit de speckles limite le gain potentiel du coronographe; en effet, en
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Fic. 1.2.11 — Apport de I'imagerie coronographique sur l'imagerie des structures trés
proches de la source centrale dans le cas de NGC 1068 |Gratadour et al., 2005]. Dans
ce cas, 1” représente 70 pc. La figure de gauche est la PSF de NGC 1068 en bande Ks réa-
liste au VLT. La figure de droite représente I'image coronographique de NGC1068 réalisée
avec un 4QPM au VLT en bande Ks.

ne considérant que le bruit de photons, il suffit de poser plus longtemps pour augmenter
la détectabilité. En présence de bruit de speckles, ce n’est plus possible car le gain sature
au niveau de ce bruit.

Différentes techniques, qui peuvent étre complémentaires, sont développées pour réduire
ces différents bruits de speckles, ouvrant la voie au haut contraste.

1.2.3.1 L’interférométrie speckles

La premiére a avoir été utilisée en astronomie est l'interférométrie speckles proposée
par Labeyrie [1970]. Tl a montré qu’il est possible d’obtenir une image avec la résolution
théorique du télescope grace a I'autocorrélation spatiale moyennée sur des images courtes
poses (sur des temps inférieurs a la durée de vie des speckles). Cette technique, qui nécessite
des fenétres spectrales petites (de I'ordre de A/AX = 10) en raison de la chromaticité des
speckles et un grossissement trés important pour pouvoir échantillonner spatialement les
tavelures, souffre d'une grande dilution du flux. Par exemple, la figure 1.2.12 montre le cas
du VLT pour un ry de 0.8” soit environ une centaine de tavelures.
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Fi1G. 1.2.12 — Exemple de bruit de speckles. On voit clairement, sur cette figure, qui re-
présente une pose de 350 ms de GJ 344 faite au VLT en bande Ks, les deux tailles de
structure : les speckles de taille A/D contenues dans une structure de taille \/rg.

1.2.3.2 L’optique adaptative

Une technique, devenue aujourd’hui indispensable pour I'imagerie d’exoplanétes depuis
le sol, permet de corriger les aberrations dues a la turbulence atmosphérique; c¢’est 'OA
(Optique Adaptative). Nous I'évoquerons plus en détail par la suite.

1.2.3.3 Meéthode des speckles noirs

Une autre technique est la méthode des tavelures noires [Labeyrie, 1995]. Comme nous
I’avons vu, les speckles sont produits par des interférences quasi-aléatoires. Lors d'une
courte pose, il y a donc des zones du champ ou l'interférence est destructive. Or 1’étoile
et la planéte ne sont pas des sources cohérentes. L’intensité de la planéte s’ajoute donc de
fagon incohérente a 'intensité du halo de speckles. Lorsque I'on considére un grand nombre
de poses, les speckles noirs devraient apparaitre statistiquement partout sauf a I'endroit de
la planéte. La probabilité d’apparition des speckles noirs (statistique de Bose-Einstein) est
donc modifiée localement. Pour pouvoir étre sensible au bruit de speckles, il faut utiliser
un coronographe afin de réduire la lumiére diffractée. De plus, on fait des poses trés courtes
pour geler la turbulence donc la dynamique va étre trés faible. Il va donc falloir utiliser
une caméra a comptage de photons en visible [Boccaletti, 1999]. Mais, dans la réalité, les
speckles se situent préférentiellement sur les zones lumineuses de la tache d’Airy : ce sont
les “pinned speckles”. Ce phénomeéne biaise la statistique et limite le gain potentiel de cette
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technique. J'y reviendrai plus en détail dans la partie TII.

1.2.3.4 L’imagerie différentielle

Différentes techniques existent afin de soustraire a une image d’un couple étoile-planéte
I'image de 1'étoile.

1.2.3.4.1 Soustraction d’une étoile de référence

La premiére solution, la plus classique, consiste a soustraire a I'image du systéme étoile-
planéte I'image d’une étoile de référence, supposée identique a 1’étoile cible afin de retirer
les speckles statiques. Cependant, elle présente plusieurs difficultés : une référence n’est
jamais totalement identique a 1’étoile cible; en outre, les images n’étant pas réalisées si-
multanément, les perturbations (notamment atmosphériques dans le cas d’un télescope au
sol) ne sont pas les mémes pour les deux images, réduisant 'efficacité de la soustraction.

[.2.3.4.2 L’imagerie différentielle simultanée

Une autre technique utilisée pour étalonner les speckles est I'imagerie différentielle si-
multanée ; elle consiste a prendre deux images simultanées d’'un méme objet afin de pouvoir
en retirer les speckles communs aux deux voies par simple soustraction.

[.2.3.4.2.1 L’imagerie a différentes longueurs d’onde Cette technique repose sur
des a priori sur notre connaissance des propriétés des objets étudiés. En effet, une des
techniques consiste a exploiter la chromaticité de I'image et des speckles [Racine et al., 1999;
Marois et al., 2000]. On utilise ainsi plusieurs filtres : par exemple, pour étudier des planétes
de type Jupiter ou des naines brunes, on utilise un filtre dans la bande d’absorption du
méthane (ot la planéte est trés atténuée) et un autre a coté (la planéte ne sera pas atténuée).
Dans les deux cas, le flux de I'étoile est pratiquement identique. Lors de la soustraction,
la planéte ne va étre que peu atténuée alors que l'étoile le sera beaucoup plus. Différents
instruments existant utilisent cette technique : la caméra TRIDENT [Marois et al., 2005]

technique dans le cadre du projet MIRI/JWST.

Devant les contrastes nécessaires pour détecter des exoplanétes, I'association des dif-
férentes techniques existantes semble s’imposer : systéme d’optique adaptative puis coro-
nographie, soustraction d’une référence et enfin soustraction différentielle. Ainsi un 4QPM
(“four quadrant phase mask coronagraph”) a été installé sur le VLT pour fonctionner sur
I'instrument SDI |[Boccaletti, 2007|. Cette méme technique a aussi été choisie pour l'ins-
trument SPHERE |Beuzit et al., 2004, instrument de seconde génération installé au VLT
dont 1’objectif est de détecter des planétes de type Jupiter. Un autre instrument associant
un coronographe de Lyot apodisé et un étalonnage simultané a deux longueurs d’onde est
le GPT sur Gemini [Graham et al., 2007; Soummer, 2005].
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I.2.3.4.2.2 L’imagerie & deux polarisations Une autre technique d’imagerie dif-
férentielle simultanée est I'imagerie & deux polarisations. La lumiére d’'une étoile est, en
effet, généralement non polarisée, alors que celle d'une exoplanéte l'est partiellement (de
1 a4 20 % en fonction de notre angle de vue sur la planéte). Le flux issu d’une exoplanéte
a deux origines : la lumiére stellaire réfléchie (non polarisée) et la lumiére stellaire diffusée
par la planéte (en partie polarisée). Séparer la lumiére issue du télescope en deux faisceaux
ayant des polarisations croisées devrait permettre d’obtenir une image de la planéte par
soustraction des deux voies. Néanmoins, différentes limitations existent : il faut que le sys-
téme optique n’introduise aucune polarisation différentielle entre les deux voies. SPHERE
comportera deux modules utilisant deux polarisations : un en visible (ZIMPOL) et un en
infrarouge qui fonctionnera avec le coronographe (IRDIS). Un autre instrument, HICTAO
sur le télescope Subaru associe la coronographie de Lyot et ’étalonnage par 1'utilisation de
deux polarisations [Tamura et Abe, 2006].

[.2.3.4.2.3 Utilisation des propriétés de cohérence Une technique trés promet-
teuse, car elle est indépendante des propriétés physiques de la planéte, est 1'utilisation des
propriétés d’incohérence entre la planéte et son étoile. A cause de cette incohérence, la
lumiére de la planéte ne peut pas interférer avec celle de son étoile hote. Les différents
concepts proposés [Codona, 2004; Guyon, 2004; Baudoz et al., 2006b; Galicher et Baudoz,
2007| consistent donc & séparer le faiceau incident en deux et a réaliser un filtrage sur I'une
des voies afin qu’elle contienne uniquement la lumiére stellaire. Enfin, cette lumiére est
codée par interférences.

I1.2.3.5 La technique du “dark hole”

Une autre technique proposée par Malbet et al. [1995] permet de réduire localement
le bruit de speckles afin de former un “dark-hole” dans l'image en utilisant un miroir
déformable afin de rejeter la lumiére diffractée en bord d’image. Cette technique différe de
I'optique adaptative pour différentes raisons :

— l'objectif est de minimiser la lumiére diffusée par le systéme optique dans une zone
donnée du plan image et non pas de maximiser le rapport de Strehl (méme si cette
technique contribue & augmenter ce rapport en réduisant les aberrations de moyenne
fréquence).

— l'analyse se fait sur I'image scientifique (qui est, en théorie, une image coronogra-
phique pour réduire la lumiére diffractée) et non dans une voie d’analyse distincte
qui introduirait des aberrations différentielles.
la correction n’étant pas aussi rapide qu’en optique adaptative, cette technique ne
permet de corriger que des speckles d’évolution trés lente et est donc principalement
utilisable dans I'espace (ol un systéme trés rapide est de toute fagon inutile).

Différents algorithmes ont été utilisés ou congus pour ce faire. Par exemple, Malbet et al.
[1995] a utilisé I’algorithme de Levenberg-Marquardt, non linéaire. Un autre algorithme,
développé par Bordé et al. [2006] consiste & appliquer trois déformations connues au miroir
déformable. A partir des trois intensités obtenues dans le plan image, il est alors possible
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de reconstruire la phase. Il s’agit, dans ce cas, de résoudre I'équation qui exprime la phase
en fonction des déformations du miroir. Une autre technique consiste & minimiser 1’énergie
totale. La encore, un coronographe est nécessaire pour réduire la diffraction de I’étoile. Un
banc dédié a cette étude, le HCIT, a été développé au JPL. Un contraste de 6-1071° a été
atteint sur banc en lumiére monochromatique [Trauger et Traub, 2007].

Ce systéeme a deux limitations : la correction ne peut se faire qu’en dec¢a de la fréquence
de coupure des miroirs déformables. En outre, pour pouvoir corriger les aberrations de
phase et les défauts d’amplitude, deux miroirs déformables sont nécessaires, ce qui est
désormais mis en ceuvre.

J’ai montré, dans cette partie, que la détection directe d’exoplanétes souffrait de deux
difficultés : la faible séparation angulaire et le trés grand contraste entre la planéte et son
étoile. Différentes solutions ont été proposées : la coronographie qui permet de réduire la
diffraction instrumentale et par a4 méme le bruit de photons et I'imagerie différentielle qui
permet de réduire le bruit de tavelures. J’ai abordé ces deux techniques dans deux contextes
différents : la détection d’exoplanétes de type Jupiter en moyen infrarouge depuis I’espace
et les limites de détection d’exoplanétes telluriques depuis le sol en proche infrarouge.
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Deuxiéme partie

Les coronographes de MIRI
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Chapitre I1.1

Présentation du James Webb Space
Telescope

Différentes étapes ont marqué la conception du systéme coronographique du “Mid In-
fraRed Instrument” (MIRI) : sa conception, prenant en compte les interfaces avec le James
Webb Space Telescope (JWST) mais aussi les objectifs scientifiques, les contraintes tech-
niques nécessaires pour la réalisation des objectifs scientifiques et la réalisation. Le chapitre
qui suit repose sur ce plan. J'y présente tout d’abord le JWST et MIRI. J'étudie ensuite
quel type d’exoplanétes peuvent étre détectées grace au systéme coronographique de MIRI
ainsi que par transit. Par la suite, je présente les problémes techniques du systéme corono-
graphique et plus particuliérement les problématiques de centrage derriére le coronographe.
Enfin j’étudie les réalisations des coronographes de MIRI.

I1.1.1 Le JWST

Le James Webb Space Telescope (JWST), du nom d’un administrateur de la NASA,
est un télescope infrarouge de 6.57 m de diamétre. Il sera lancé en 2013 par Ariane V vers
le point de Lagrange L2'. II est le fruit d’une collaboration internationale entre la NASA,
I'ESA et la CSA (“Canadian Space Agency”) débutée en 1999.

La figure I1.1.1 est une vue d’artiste du JWST. On y voit clairement les éléments
principaux : le télescope lui-méme (le miroir primaire constitué de 18 segments hexagonaux
cophasés par un senseur de front d’onde), la plate-forme qui permet de gérer toutes les
contraintes environnementales (maintien de l'orbite, altitude, gestion de la température,
de I'énergie et des communications avec la Terre), le bouclier solaire qui permet de protéger
le JWST de la lumiére solaire et la charge utile qui comporte les 4 instruments scientifiques.

NIRCam (“Near-InfraRed Camera”) est un imageur grand champ avec une haute ré-
solution angulaire. Il couvre le spectre entre 0.6 et 5 microns. NIRCam est a la fois un

'Le point de Lagrange L2 est situé sur la droite Terre-Soleil, &4 1.5 millions de km dans la direction
opposée au Soleil. En ce point, un objet décrit une orbite de méme période que celle de la Terre autour du
Soleil et reste donc aligné sur la droite Terre- Soleil.
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Fic. I1.1.1 ~ Vue d’artiste du JWST [Gardner et al., 2006].

instrument scientifique et le senseur de front d’onde du JWST.
Le second instrument, NIRSpec (“Near Infrared Spectrograph”), est un spectrométre
multi-objets & grand champ. Il permet d’obtenir des spectres simultanés sur une centaine
d’objets dans un champ de 9 minutes d’arc carré avec une résolution de 1000 entre 1 et 5
microns et une résolution de 100 entre 0.6 et 5 microns. Il utilise une matrices de “micro-
shutters” pour sélectionner les objets. Un mode spectroscopie longue fente (R=3000) existe
aussi.
Le troisiéme instrument, FGS (“Fine Guidance Sensor”) est incorporé dans la plate-
forme du JWST. Il sert au pointage fin du JWST en pointant sur une étoile guide. Il
fonctionne sur des longueurs d’onde de 1 & 5 microns. Cet instrument est aussi équipé
d’'une caméra grand champ a bande étroite qui fera de I'imagerie entre 1.6 et 4.9 microns
grace a un filtre réglable.
Le dernier instrument est MIRI (“Mid InfraRed Instrument”) sur lequel nous allons
revenir plus en détail par la suite.
Le JWST a pour objectifs principaux de :
rechercher les premiéres galaxies formées aprés le big bang (jusqu’a des décalages
vers le rouge de 20);
déterminer comment elles ont évolué depuis leur formation jusqu’a nos jours, ;

— observer la formation des étoiles des premiers instants de 'univers a la formation des
systémes protoplanétaires ;
étudier les propriétés physiques des planétes géantes et les disques circumstellaires
ainsi que les petits corps du systémes solaires (objets de la ceinture de Kuiper, satel-
lites).

Gardner et al. [2006] présente en détail les objectifs scientifiques du JWST ainsi que
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des descriptions de I'observatoire et des instruments.

I1.1.2 L’imageur de MIRI : MIRIM

11.1.2.1 L’instrument MIRI

Cet instrument a été proposé par 'ESA en 2001. Il fait I'objet d’une collaboration
entre 'Europe et les Etats Unis. La participation européenne regroupe 25 instituts de
10 pays. Le Royaume-Uni conduit le consortium sous la responsabilité de Gillian Wright
(le P.I américain est George Rieke). Les Etats-Unis sont responsables des détecteurs, du
systéme de refroidissement, du logiciel de vol et de l'intégration du systéme. L’Europe est
responsable de la partie opto-mécanique. Le consortium fournit un module d’imagerie dont
le P.I. est Pierre-Olivier Lagage du CEA et les modules de spectrométrie entre 5 et 28 um
sous la responsabilité des Pays Bas et de 1'Ecosse. L’'imageur (MIRIM) sera présenté plus
en détail dans la partie 11.1.2.2.

MIRI

%

Optiques du spectrométre

MIRIM

Séparateur
Optique d'entrée et d'ipmages

module de calibration

structure

héxapode CFRP

FiG. I1.1.2 — Module optique de MIRI.

Un schéma de MIRI est représenté sur la figure 11.1.2.
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11.1.2.2 MIRIM
I1.1.2.2.1 Organisation

Principal contributeur financier dans le cadre de I'ESA, le CNES est responsable de la
partie francaise vis-a-vis de 'ESA. Il y a quatre contributeurs francais :
le CEA est le maitre d’oeuvre du banc optique de MIRIM et a la responsabilité
scientifique et technique de la partie francaise,
— le LESIA développe et fournit le systéme coronographique (masque coronographique,
diaphragme mais aussi 'interface mécanique du plan focal),
I'TAS définit le simulateur du télescope optique et les opérations de calibration,
le LAM réalise les tests mécaniques des différents sous-systémes des divers modéles
développés.
Quant aux laboratoires étrangers, le MPIA (Heidelberg, Allemagne) est responsable
des cryo-mécanismes de la roue porte-filtre, le CSL (Liége, Belgique) fabrique les miroirs
et les prismes et I'observatoire de Stockholm (Suéde) fournit les filtres.

I1.1.2.2.2 Description

I1.1.2.2.2.1 Description générale

L’imageur de MIRI est con¢u pour travailler & 15 K dans trois modes principaux : le
mode imageur, le mode coronographique, le mode spectroscopique qui requiert une fente
dans le plan focal et un élément de dispersion [Dubreuil et al., 2003].

Miroir M1

Plan focal entrée

T;-Soc:-;zsrap i Plan focal
(LESIA) Miroir M2 détecteur

FiG. I1.1.3 — Principaux composants de MIRIM.

L’imageur représenté sur la figure 11.1.3 est constitué des éléments principaux suivants :
la structure qui maintient tous les éléments, les masques coronographiques et la fente dans
le plan focal (figure I1.1.6), un miroir de collimation, la roue a filtres (qui comporte des
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filtres pour I'imagerie, le prisme pour le mode spectroscopique et les filtres coronographiques
associés aux diaphragmes adéquats), un miroir de repli et trois miroirs anastigmatiques qui
envoient la lumiére sur les détecteurs.

Le systéme a été concu afin de minimiser le nombre de mécanismes; le seul élément
mobile de MIRI est la roue porte-filtres. Le coronographe requiert des masques dans le
plan focal et des diaphragmes dédiés dans le plan pupille; pour éviter la présence d'un
mécanisme supplémentaire, les masques sont fixes dans le plan focal et les diaphragmes
sont sur le méme support que les filtres, a I'intérieur de la roue porte-filtres. De méme, le
mode spectroscopique comporte une fente fixe dans le plan image et 1’élément dispersif est
dans la roue a filtres.

La lumiére est filtrée en longueur d’onde au niveau du cold stop; en plus des dix filtres
scientifiques pour I'imageur, la roue a filtre comporte une densité neutre pour le peakup (sur
lequel je reviendrai dans la partie 11.4), les quatre filtres coronographiques, une position
pour le mode spectroscopie basse résolution, une position pour l'alignement de MIRI par
rapport au télescope (comprenant une lentille pour fournir une image pupillaire) et une
position fermée.

I1.1.2.2.2.2 Le schéma optique de ’imageur
Le schéma optique de I'imageur est représenté sur la figure 11.1.4.

[’imageur de MIRI dispose d’un champ de 113" x 74.3"”. Le pixel mesure 0.11 seconde
d’arc (I'image est échantillonnée & Shannon pour des longueurs d’onde supérieures a 7
um). A 5.6 um, le rapport de Strehl est de 87.9 % sur I'ensemble du champ dans le cas
défavorable on la défocalisation est de 3.1 mm (limite de la tolérance).

Le plan focal de MIRI est représenté schématiquement sur la figure I1.1.5.

I1.1.2.2.2.3 Le systéme coronographique

Le systéme coronographique de MIRI est composé de quatre coronographes, chacun
constitué de deux composants : un masque fixe dans le plan focal et un diaphragme dans
le plan pupille, diaphragme monté dans la roue a filtres avec le filtre adapté. Ce masque
pupillaire est spécifique au masque focal considéré car les coronographes utilisés sont mo-
nochromatiques.

Les trois 4QPM sont centrés a 10.65 pum, 11.40 um et 15.50 um; les filtres ont une
résolution spectrale de 20. Pour le coronographe de Lyot, de diamétre 6 A/D, centré a
23 pum, la résolution est de 5.

La figure I1.1.6 représente I'interface du plan focal de MIRI. Sous I'image de gauche sont
représentés les filtres associés aux coronographes ; leur forme a été optimisée pour minimiser
la lumiére diffractée sans restreindre trop la transmission. J'expliquerai cela plus en détail
dans la partie 11.2.1.2. Le champ de chacun des 4QPM est de 26” x 26”, le champ du Lyot
est de 30" x 30”.
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Fi1G. I1.1.4 — Schéma optique de MIRI. Le plan focal comporte les masques coronogra-
phiques, M1 est un miroir de collimation, M2 un miroir de renvoi; les diaphragmes coro-
nographiques sont situés au méme endroit que les filtres, dans le plan pupille; M3, M4 et
M5 constituent un systéme anastigmatique.

I1.1.2.3 Les objectifs scientifiques

Les objectifs principaux de MIRI sont :
I’étude de la formation des premiéres galaxies,

— I’évolution des galaxies (& partir des données de Scuba) : en moyen infrarouge, le flux
des galaxies de fond serait de 10 a 30 uJy,
I’assemblage des galaxies : étude des AGNs, des “starbursts” qui pourront étre étudiés
avec une haute résolution angulaire et par spectroscopie.
I’étude de la naissance des étoiles et des planétes, grace a la haute résolution an-
gulaire, afin d’étudier la structure et les écoulements de la matiére interstellaire en
phase d’accrétion. De plus, la spectroscopie permet 1’étude de la dissipation des gaz,
I’agglomération des grains, la dynamique des disques.
les disques protoplanétaires par imagerie coronographique et spectroscopie.
les planétes et les disques de débris qui pourront étre étudiés grace aux coronographes.
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Fi1G. I1.1.5 Répartition des différentes parties du plan focal de MIRI.

Plus particuliérement, les objectifs spécifiques du systéme coronographique de MIRI

risation d’exoplanétes de type Jupiter; je développe cette thématique en détail dans la
partie suivante de mon manuscrit. D’autres objets s’inscrivent dans le programme scienti-
fique de MIRI : les disques et I'étude de la partie centrale des AGNs proches. Des études
préliminaires ont été entreprises sur I’étude des disques |Meixner et al., 2005|. Les premiers
résultats ont montré que, dans le cadre d’un disque de débris, la sensibilité du systéme
coronographique de MIRI était de 1 mJy sur le flux total & 11.40 pum. Les observations
d’AGN requiérent aussi de 'imagerie a trés haut contraste prés du noyau. Grace a ces
techniques, des structures trés proches de la source lumineuse (moins de 1 kpc) pourront
étre étudiées, comme ca I’a été le cas sur NGC 1068 grace au 4QPM installé au VLT.

I1.1.2.4 L’état d’avancement

Les premiers tests ont été réalisés sur le modéle de vérification (VM) qui vient d’étre
livré au “Rutherford Appleton Laboratory” (RAL, Grande Bretagne) afin de vérifier que
I'imageur atteindra les performances annoncées. Un banc de test a été développé au CEA
afin de tester et de caractériser 'imageur en infrarouge moyen (I'imageur et le détecteur
sont refroidis alors que le reste du télescope est chaud c’est-a-dire a température ambiante).
Les tests devraient commencer d’ici la fin de 'année. L.e modéle de vérification sera livré
fin 2008 au RAL, ou il sera intégré avec les autres sous-ensembles de MIRI afin d’étre
caractérisé. A partir de 2010, I'instrument sera intégré par la NASA au systéme complet,
avec les trois autres instruments du JWST.
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F1G. 11.1.6  Support des composants coronographiques de MIRI. La figure de gauche repré-
sente l'interface mécanique ainsi que le positionnement des 4 masques coronographiques.
Au-dessous sont représentés les quatre diaphragmes optimisés pour chacun des corono-
graphes ainsi que la densité neutre. La figure de droite est une photographie du plan focal
réalisé par le LESTA avec les 4QPMs installés dans leur monture.
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Chapitre 11.2

Détection coronographique
d’exoplanétes

Un des objectifs des coronographes du JWST est la détection des exoplanétes de type
Jupiter.
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FiGc. 11.2.1  Choix des filtres coronographiques de MIRI. La figure de gauche représente
la sensibilité de MIRI a 10 o (en noir) pour un objet ponctuel. Les spectres théoriques
d’exoplanétes de type Jupiter, en trait plein, sont tirés de Allard et al. [2001] et sont
superposés aux corps noirs correspondants (figure extraite de Boccaletti et al. [2004a]). La
figure de droite représente le spectre théorique d’une exoplanéte de type Jupiter de 500 K.
Les filtres utilisés pour les quatre coronographes de MIRI y sont superposés.

Les coronographes de MIRI ont d’ailleurs été congus pour permettre la détection et la
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caractérisation d’exoplanétes de type Jupiter tout en respectant les contraintes instrumen-
tales. En infrarouge thermique, le rapport d’intensité entre une étoile et une planéte de
type Jupiter de 500 K est réduit a 10° (contre 10% en visible). La contrepartie est le manque
de résolution angulaire. La sensibilité de MIRI est limitée par le fond thermique. Ce fond
inclut a la fois la lumiére zodiacale mais aussi I’émission thermique due aux miroirs, au
bouclier solaire, a I'ISIM (“Integrated Science Instrument Module”, la charge utile) et a
Iinstrument MIRI lui-méme. La figure I1.2.1 gauche compare les niveaux des spectres pla-
nétaires (de 200 a 500 K) au bruit du fond thermique. Le choix des filtres s’est fait a partir
des contraintes scientifiques et instrumentales. En particulier, ils doivent aussi permettre
I’étude des disques ou des AGNSs, les autres cibles des programmes coronographiques sur
MIRI. La figure 11.2.1 gauche met en évidence que, dans le cas des exoplanétes géantes,
les longueurs d’onde intéressantes sont entre 9 et 12 microns. En outre, bien que MIRI
fonctionne entre 5 et 28 microns, les filtres utilisables pour MIRI doivent étre compris
entre 7 et 16 microns, la coupure basse permettant de satisfaire I’échantillonnage & Ny-
quist, la coupure haute étant due au matériau constituant le masque coronographique (voir
figure 11.4.2 droite qui représente la transmission du germanium). Il n’y a donc, comme
caractéristique spectrale intéressante, que la bande d’absorption de I’'ammoniac & 10.65 um
qui a été choisie comme longueur d’onde de centrage du premier filtre. Un second filtre
centré sur 11.4 pum permet de mesurer le continuum. Il permet aussi de rechercher des
silicates chauds dont la raie se situe a 11.3 microns et les PAHs (“Polycyclic aromatic hy-
drocarbons”) dont la raie est centrée a 11.2 microns au niveau des disques circumstellaires.
Associé au deuxiéme filtre, un filtre centré sur 15.5 um permet de mesurer la pente du
corps noir et de déterminer la température de la planéte. Ces trois filtres sont associés avec
des 4QPMs. Un quatriéme filtre, associé au coronographe de Lyot et centré sur 23 pum, est
dédié a I'étude des silicates froids des disques circumstellaires. Les positions de ces filtres
sur le spectre d’'une planéte de type Jupiter de température T—500 K sont représentées
sur la figure I1.2.1 droite.

Le choix des coronographes s’est fait lors de la conception de I'instrument parmi les
coronographes existant alors. Plusieurs candidats étaient en concurrence; la décision s’est
prise en prenant en compte des critéres de performances, notamment sur la capacité du co-
ronographe a détecter des exoplanétes trés proches de leur étoile. Deux candidats restaient
en lice : le 4QPM et le CIA, tous deux trés performants. Le premier ’a emporté pour des
raisons de simplicité. Le germanium ne transmettant pas au-dela de 16 um, il ne pouvait
étre utilisé pour réaliser un 4QPM a 23 pm ; il aurait pu étre remplacé par du CdTe ou du
diamant, deux matériaux qui transmettent a ces longueurs d’onde mais I'utilisation d'un
coronographe de Lyot leur a été préféré (ce coronographe est en outre moins sensible a la
résolution spectrale de 5, qui aurait été trés limitante pour un 4QPM).

Je vais maintenant présenter plus en détail les simulations réalisées [Boccaletti et al.,
2005] afin d’évaluer les capacités de détection d’exoplanétes avec les 4QPM de MIRI.
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I1.2.1 Description des simulations coronographiques

Pour pouvoir évaluer précisément la détectabilité sur MIRI, il est nécessaire de simu-
ler précisément le systéme complet en prenant en compte toutes les caractéristiques de
I'instrument, notamment I'ensemble des défauts qui vont venir limiter ses performances.

Les simulations des coronographes de MIRI incluent toutes les limitations observation-
nelles (forme de la pupille, aberrations, défauts d’alignement, défocalisation,...). Cependant,
elles ne prennent pas en compte les limitations intrinséques des composants a savoir les im-
précisions sur 'épaisseur de marche et sur la largeur de la transition. Or ces effets peuvent
limiter les performances du 4QPM. J'étudie leur niveau afin de vérifier s’ils sont critiques
dans le cas spécifique de MIRI.

I1.2.1.1 Les performances théoriques et les limitations intrinséques
du coronographe de phase a quatre quadrants

Les composants choisis pour MIRI sont tous monochromatiques. Comme je I'ai déja
présenté dans la partie I, le déphasage est créé par une marche d’épaisseur e; dans le cas
d'un composant en transmission, il vaut :

2r(n—1)e
b= A
avec n l'indice du matériau et A\ la longueur d’onde considérée. Or cet indice varie en
fonction de la longueur d’onde d’utilisation et de la température de fonctionnement (qui
sera de 15 K dans MIRI). Il faut donc le connaitre a la température de test et a 15 K afin
de pouvoir extrapoler les résultats. Riaud et al. [2003] définit la limitation de la réjection
totale du coronographe, lorsque la longueur d’onde utilisée est \ au lieu de Ay par :

4 A2

Pour atteindre une réjection supérieure a 2000, une précision inférieure a 1.4 % de
la longueur d’onde doit étre atteinte (ou, de fagon équivalente, une précision de 1.4 %
sur I’épaisseur de marche). En intégrant dans une bande passante AX = A\/R, le taux de
réjection totale est alors de [Riaud et al., 2003] :

(I1.2.1)

7= —R? (11.2.3)

Or, dans le cas de MIRI, la résolution des filtres est de 20 donc le composant ne sera pas
parfait. La figure 11.2.2 représente le comportement théorique en fonction de A du 4QPM
parfait ainsi que la largeur spectrale du filtre.

Dans le cas de MIRI, la réjection du coronographe peut en principe atteindre 2000.

Un autre paramétre a prendre en compte est la précision de gravure (ou de dépot).
Deux facteurs interviennent : la précision dans la profondeur de gravure et la largeur des
transitions.
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Fi1G. 11.2.2  Simulation du spectre de transmission d'un 4QPM centré a 11.4 microns. Les
barres verticales vertes représentent la largeur spectrale du filtre sur MIRI.

Dans les simulations de MIRI, cette transition est considérée comme infiniment fine.
Or, la photographie I1.5.1 montre que ce n’est pas le cas : les axes ne sont pas parfaitement
alignés et la transition au centre n’est pas exactement jointive.

De fagon empirique, Baudoz et al. |2006b| estime la réjection limite dans le cas mono-
chromatique a :

T =0.3W;> (11.2.4)

ou Wy est la taille moyenne du défaut exprimée en A\F'/D. Al14 pm, la limite s’établit a
3900 pour le rapport F/D = 20 du JWST et un défaut de 2 pm.

Les spécifications sur les masques coronographiques (erreur sur I’épaisseur de la marche,
défauts dans la transition) ont été définies afin que les performances des composants ne
limitent pas du tout la détectabilité sur MIRI. Dans la mesure ou ces spécifications ont
été effectivement atteintes, je ne les simulerai par conséquent pas dans I'étude générale des
performances des coronographes de MIRI.
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I1.2.1.2 Principe de la simulation coronographique

J’étudie maintenant les facteurs limitants dans MIRI et la réjection qui peut étre at-
teinte. Pour ce faire, intéressons-nous a la figure I1.2.3, décrivant le principe général du
systeme coronographique sur MIRI et regardons chacun des éléments.

La géométrie du miroir du JWST est le premier facteur a prendre en compte : les
segments et la présence d’une obstruction centrale vont fortement limiter les performances
du coronographe. Outre cette géométrie, les défauts de phase sont aussi considérés : défauts
de polissage, pistons et tip-tilts résiduels entre les segments, défocalisation de MIRI par
rapport au plan focal du JWST, défauts de pointage ou jitter. On peut voir ’ensemble de
ces défauts sur la pupille d’entrée de la figure 11.2.3. Ce miroir constitue la pupille d’entrée
de I'instrument. Les valeurs des paramétres sont détaillées dans le tableau 11.2.1.

Parameétres Caractéristiques
Segments 18 hexagones (obstruction de 20 %)
Jitter 7 mas RMS
Décalage de la pupille 3.8 %
Aberrations basses fréquences (entre 0 et 5 cycles) 104 nm RMS
Défocalisation 0.7 mm
Aberrations moyennes fréquences (entre 5 et 35 cycles) 58 nm RMS
Aberrations hautes fréquences (au-dela de 35 cycles) 17 nm RMS

TaB. [1.2.1 Paramétres pris en compte pour simuler la pupille d’entrée de MIRI.

Le passage d’un plan pupille au plan image se fait, idéalement, par transformée de
Fourier. En simulation, cela nous est impossible; on réalise des transformées de Fourier
rapides (“Fast Fourier Transforms” - FFT), version discrétisée et dont le temps de calcul
est optimisé de la transformée de Fourier. La seule précaution a prendre consiste a utiliser
des tableaux suffisamment grands (échantillonnés a une fréquence supérieure a la fréquence
de Nyquist) pour limiter les effets de repliement lors du calcul des FFT. L’échantillonnage
choisi est ici de 2.3 pixels par élément de résolution.

[’amplitude complexe obtenue (dont le module au carré correspond a la PSF du JWST)
est alors injectée dans le coronographe. L.e masque coronographique considéré par la suite
est un 4QPM parfait monochromatique centré a 11.4 um.

Dans le plan pupille suivant, se trouve le diaphragme de Lyot. Ce diaphragme, comme
c’est le cas dans tout systéme coronographique, a pour objectif de réduire 'impact de la
lumiére diffractée par le systéme optique. On voit, sur la figure I1.2.3, la lumiére au niveau
du plan pupille coronographique avant passage par le diaphragme de Lyot. Pour détermi-
ner la forme de ce diaphragme de Lyot, il faut trouver un compromis entre contraste et
atténuation d’un compagnon hors axe a une position d’intérét. 11 existe une taille opti-
male du diaphragme qui vérifie ces deux conditions : obtenir le contraste le meilleur tout
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FiG. 11.2.3 — Principe du systéme coronographique de MIRI. Au-dessus du systéme sont
représentés, de gauche a droite, la pupille d’entrée de MIRI, le masque coronographique et
le diaphragme de Lyot optimisé; au-dessous, Is PSF, le plan pupille avant le passage par
le diaphragme de Lyot et I'image coronographique. Les images n’ont pas la méme échelle
d’intensité ; en outre, elles sont représentent l'intensité a la puissance (.2.
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en ayant une perte de flux minimale pour un objet hors-axe [Boccaletti et al., 2005|. Le
diaphragme utilisé (figure I1.2.3) a une transmission de 60 %. Les défauts d’alignement de
ce diaphragme sont aussi considérés dans la simulation.

Enfin, une derniére transformée de Fourier permet d’obtenir I’amplitude complexe dans
le plan du détecteur ; 'image coronographique en sera simplement le module au carré.

[’image obtenue est une image exempte de tout bruit autre que le bruit de speckles.
Les bruits de photons, de lecture ainsi que le rayonnement du fond sont alors introduits
pour calculer les rapports de signal-a-bruit.

Avec la pupille aberrée décrite, mais sans bruit, la réjection obtenue sur le maximum
est de 458 et la réjection totale (définie dans I’équation 1.2.7) est de 37.
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FiG. 11.2.4 Détectabilité sur MIRL. La courbe bleue du haut représente la PSF de MIRI,
celle du bas représente le seuil de détectabilité a 3 o dans le cas d’un profil coronographique.
Les points représentent des planétes fictives de différentes températures (de 300 a 1500 K)
a des séparations angulaires différentes de 1 4 10 UA.

Ces valeurs, quoique élevées (pour comparaison, voir les performances atteintes a ce jour
sur le ciel dans la partie 1.2.2.4), ne sont pas suffisantes pour détecter un nombre suffisant
de planétes extrasolaires en se limitant a I'observation directe. Un exemple pour une étoile
de type GOV située a 10 pc est représenté sur la figure 11.2.4. La courbe bleue du bas
représente la limite de détection coronographique a 3 o. Les planétes qui sont représentées
sont des planétes théoriques a différentes températures et orbites; celles situées au-dessus
seraient détectables, les autres non. Le niveau de détectabilité est insuffisant d’environ une
magnitude pour pouvoir détecter des planétes de type Jupiter autour d'une étoile GOV. Une
autre étape doit par conséquent étre ajoutée pour améliorer encore la limite de détection.
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11.2.1.3 Etude du rapport signal-a-bruit

Comme nous ’avons vu dans la partie I, il existe un certain nombre de techniques pour
réduire le bruit de speckles aprés un coronographe. Sur MIRI, aucune technique embarquée
n’est prévue en aval du systéme coronographique. Il est cependant possible d’utiliser des
méthodes d’imagerie différentielle.

Separation angulaire en arcsec (A=10.65um) Angular separation in arcsec (A=11.40um)
1.0 1.5 2.0 1.0 1.5 2.0 2
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F1G.11.2.5 Détectabilité sur MIRI. Les courbes bleues représentent le seuil de détectabilité
a 3 0. La courbe du haut est le profil de la PSF, celle du milieu le profil coronographique et
celle du bas le résidu aprés soustraction. Les points représentent des planétes de différentes
températures (de 300 & 1500 K) & des séparations angulaires différentes de 1 a 10 UA.
Le graphique de gauche représente le résidu coronographique issu de la soustraction de
I'image coronographique a 11.4 pum par celle a 10.65um. Le graphique de droite représente
le résidu aprés soustraction de I'image coronographique de 'étoile-cible a celle de 1’étoile
de référence.

Les seules données que nous récupérons sur MIRI sont des données photométriques a
des longueurs d’onde différentes. J’ai donc étudié deux types de calibration : I'utilisation
de deux longueurs d’onde et 'utilisation d'une étoile de référence. Ces deux techniques
peuvent étre utilisées indépendamment ou associées.

Pour que I'utilisation de deux longueurs d’onde soit intéressante, il est nécessaire d’étre
dans un cas o la planéte est trés contrastée mais ou 1’étoile ’est peu. Il faut donc se placer
dans une bande d’absorption de la planéte pour un filtre et a c6té dans I'autre. La figure
I1.2.1 nous montre que les deux filtres coronographiques intéressants dans ce cas sont ceux
a 10.65 et 11.40 microns respectivement, dans et a coté de la bande d’absorption de I’'am-
moniac. J’ai donc étudié le niveau de détectabilité en utilisant deux poses coronographiques
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d'une heure soustraites I’'une a I'autre. Dans le cas de MIRI, nous ne faisons pas d’imagerie
simultanée (comme dans SPHERE par exemple); cependant, comme nous sommes dans
I'espace, les défauts différentiels entre les deux images sont moindres (différence de poin-
tage, différence de bruit de lecture et photons). Le résultat est représenté sur la figure 11.2.5
gauche. Le gain est conséquent par rapport a la détectabilité sans soustraction, gain qui
nous permet de détecter des exoplanétes, non visibles sans soustraction : celle de 1500 K a
1 UA, celles de 1000 et 1500 K & 2 UA et celles de plus de 300 K a 10 UA.

La derniére technique, celle qui a été retenue, consiste a soustraire & une image coro-
nographique de I’étoile cible une autre image coronographique obtenue sur le méme type
d’étoile (méme type spectral notamment). La encore, les images sont faites séquentiel-
lement. Le résultat est représenté sur la figure 11.2.5 droite. Le gain sur la courbe de
détectabilité est évident. Un autre atout est que le contraste des planétes est plus grand
(il n’y a pas de soustraction entre les flux a deux longueurs d’onde ). On note que dans
ce cas, un certain nombre de planétes sont détectables : en plus de celle détectables en
utilisant la soustraction a deux longueurs d’onde, on pourrait aussi détecter une planéte de
500 K a 5 UA. Cette calibration se fait en utilisant de préférence une étoile de référence du
méme type spectral que I'étoile cible. Néanmoins a ces longueurs d’onde, les spectres des
étoiles ne possédent que trés peu de raies, a I'exception des étoiles les plus froides (étoiles
M tardives et étoiles L) et une étoile d’un autre type spectral peut étre utilisée pour servir
d’étoile de référence.

I1.2.2 Application a la détection d’exoplanétes par co-
ronographie

I1.2.2.1 Meéthodologie

Comme nous l'avons vu, sur des planétes de type Jupiter, notamment en moyen infra-
rouge, le flux détectable est pour majeure partie issue du flux thermique de la planéte. Je
néglige donc, dans cette étude, le flux réfléchi par la planéte. Les spectres des planétes sont
ceux décrits dans Allard et al. [2001]. Pour connaitre les flux émis par les planétes, il est
nécessaire de connaitre leur température effective. Or Burrows et al. [1997] montre qu’elle
est trés fortement corrélée a son age (figure 11.2.6) ce qui traduit simplement la constante
de temps d’évacuation de I’énergie de contraction gravitationnelle transformée en chaleur
durant I'accrétion.

Les caractéristiques stellaires utilisées dans la simulation sont :

— le type spectral, qui permet de déterminer le corps noir correspondant,

— la distance, qui, avec le type spectral, sert a calculer le flux de 'étoile,

I’age, qui permet de calculer la température du compagnon.

Je vais tout d’abord établir la liste des étoiles d’intérét pour cette étude avant d’estimer
leurs ages. La derniére étape consistera a introduire les caractéristiques des étoiles et des
planétes dans la simulation afin d’en étudier la détectabilité.
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Fi1G. 11.2.6  Lien entre la température d'une planéte et son age pour des planétes de 1, 5
et 10 M (courbe tracée d’aprés les données présentes dans Burrows et al. [1997]).

I1.2.2.2 Catalogue d’étoiles

J’ai limité notre étude aux étoiles naines de type F a L. situées a moins de 20 pc du
Soleil.

La majorité des sources ont été trouvées dans le catalogue Hipparcos. Le choix s’est fait
sur la photométrie de ’étoile en V ainsi que sur la différence B-V. Cependant ce catalogue
n’est complet “que” jusqu’a une magnitude V de 10.5 (ce qui correspond environ a une
naine de type K6 a 20 pc). Pour compléter les données, j’ai utilisé le catalogue 2MASS
(notamment pour obtenir les données photométriques, les distances n’étant pas fournies
dans ce catalogue).

Pour les types tardifs, j’ai utilisé les données de Cruz et al. [2003| qui regroupent les
naines froides (de type M7 a L8) découvertes a moins de 20 pc (environ 250 étoiles).

Les références des binaires ont pour la plupart été trouvées dans le catalogue CCDM
[Dommanget et Nys, 2002|. Ces binaires n’ont pas été retirées de I’échantillon étudié (alors
que la présence de binaires peut limiter la détection si elles sont trés proches 'une de
'autre).
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I1.2.2.3 Détermination des ages
I1.2.2.3.1 Tables ou I’age est donné

Dans VizieR (http://vizier.u-strasbg.fr/viz-bin/VizieR), il existe un certain
nombre de tables fournissant directement 1’age de 1’étoile. Cet age est, en fonction des
catalogues, calculé par différentes méthodes qui peuvent étre complémentaires. Cette com-
plémentarité ainsi que les biais et les domaines de validité sont analysés dans Lachaume
et al. [1999].

Les catalogues de Nordstrom et al. [2004]|; Marsakov et Shevelev [1995]; Tbukiyama et
Arimoto [2002] calculent les ages des étoiles a partir des ages isochrones. L’age est calculé
de la facon suivante : les étoiles sont positionnées sur le diagramme HR, en utilisant leur
température effective, la magnitude V et leur métallicité. Néanmoins, ce dernier élément
est une donnée difficile & connaitre et sur laquelle il y a beaucoup d’incertitudes. L’age ainsi
que la masse des étoiles est alors calculé par interpolation entre les isochrones théoriques.
Cette technique ne peut étre utilisée que pour des étoiles ayant évolué suffisamment dans
la séquence principale car les isochrones convergent vers la séquence principale d’age zéro
(ZAMS : zero age main sequence). Les étoiles jeunes sont donc exclues de cette étude ainsi
que les G et K qui restent longtemps sur la ZAMS et pour lesquelles la détermination de
I’age serait trés imprécise.

Feltzing et al. |2001] utilise le code d’évolution de Hurley et al. [2000]. Ce code détermine
I’age de 1’étoile a partir de sa métallicité, de sa masse, de sa température et de modéles
analytiques.

Dans le catalogue fait par Lambert et Reddy [2004], les étoiles sont replacées dans le
diagramme HR puis leur age est déterminé en utilisant le modéle fourni par Girardi et al.
[2000].

J’ai aussi utilisé la base de données de TPF ou les ages (parfois, seulement les limites
supérieure ou inférieure) sont déterminés a partir de I'activité chromosphérique des étoiles,
a partir de la valeur de R/, qui représente le rapport de I’émission de la chromosphére a
I'intérieur des raies H et K du calcium II sur I’émission bolométrique totale de 1’étoile ; son
calcul est expliqué dans Noyes et al. [1984].

11.2.2.3.2 Autres techniques utilisées

Cependant, il n’existe pas, & ma connaissance, des catalogues d’age pour toutes les
étoiles.

De nombreux articles [Henry et al., 1996; Rocha-Pinto et Maciel, 1998; Gray et al.,
2003; Wright et al., 2004] ont déterminé I'activité chromosphérique des étoiles. La formule
de Donahue, reprise dans Henry et al. [1996|, permet alors de déterminer ’age de 1'étoile.
Cette activité chromosphérique dépend de la différence B-V et n’est calibrée que pour
044 < B-V <0.9.

Chabrier et al. [2000] présente un modéle d’atmosphére “non gris” dans lequel, a partir
des magnitudes en J et en K, il estime 1’age pour les naines M tardives et pour les étoiles
L (pour des masses stellaires inférieures a 0.124 M,).
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Une autre technique pour déterminer I'age d’une étoile est d’utiliser sa métallicité. I.’age
indiqué ne correspond qu’a une limite supérieure et n’est valide que pour une meétallicité
comprise entre -0.35 et 0.15. Cette donnée est présente dans Saffe et al. [2005|. Bonfils
et al. |2005] la détermine pour les étoiles M a partir des magnitudes V et K. Les autres
métallicités ont été trouvés dans Cayrel de Strobel et al. [1997]; Haywood [2001].

11.2.2.4 Reésultats

A partir des ages calculés, on peut alors, a I'aide des modéles de Burrows et al. [1997],
estimer la température de la planéte autour de I'étoile considérée (voir la figure 11.2.6).
Ainsi, une planéte de 10 M; de 10 millions d’années a une température d’environ 1540 K
alors que cette température chute a 235 K pour une planéte de 8.8 milliards d’années.

Il est alors possible de calculer les rapports signal-a-bruit que I'on peut obtenir avec
MIRI. On n’étudie que les planétes de type Jupiter :

— de masse 1, 5 ou 10 My ;

— situées a 1, 2, 5 ou 10 unités astronomiques de leur étoile.

On considére que ces planétes se sont formées en méme temps que 'étoile a laquelle
elles sont liées et donc qu’elles ont le méme age.

I1.2.2.4.1 Echantillon des étoiles proches

[’ensemble de I’échantillon considéré comporte 1209 étoiles. La figure I1.2.7 présente
le type spectral en fonction de la distance. La couleur de chaque étoile représente son age
selon une échelle logarithmique : plus la couleur est proche du noir, plus la planéte est
chaude et a par conséquent de chances d’étre détectable.

Au-dela des étoiles de type M5, I’échantillon est beaucoup plus clairsemé : ces étoiles
ont encore été peu détectées et caractérisées : par exemple, la base de données des étoiles
L (http://ldwarf.ipac.caltech.edu/archive/1_list_html.php) comporte 491 étoiles
mais seules 50 sont a une distance connue.

[’age a été estimé pour 896 étoiles. Les données les plus lacunaires portent sur les
étoiles les plus froides, pour lesquelles peu de modéles existent et pour lesquelles beaucoup
de données sont manquantes.

11.2.2.4.2 Statistique de détectabilité

Les courbes 11.2.8, 11.2.9, I1.2.10 ont pour objectif de mettre en évidence I'influence
des différents paramétres de la simulation : distance de l'étoile par rapport a nous, type
spectral de I'étoile, température de la planéte, distance de la planéte a 1’étoile.

Toutes ces statistiques sont, établies en supposant que toutes les étoiles considérées ont
des planétes de type Jupiter ce qui est loin d’étre le cas (Greaves et al. [2007] prédit une
fréquence de 1 % pour les planétes de type Jupiter chaud et de 8 % pour les planétes de
type Jupiter froid.).
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I1.2.2.4.2.1 Statistiques générales

La probabilité de détection d'une planéte de 10 M ; autour des étoiles de notre échan-
tillon est de 15.3 %. Cependant, cette probabilité varie fortement en fonction du type
spectral de I’étoile. Pour les étoiles les plus chaudes (les types F et G), cette probabilité
n’est plus que de 3.5 % alors qu’elle atteint plus de 22 % pour les étoiles plus froides pour
lesquelles le contraste étoile-planéte est beaucoup plus favorable (Par exemple, & 10 gm, il
y a 2.5 magnitudes d’écart entre une étoile de type G2V et une étoile de type M2V).

—— Typespectrall g | gy | F2 | F3 | F4 | F5 | F6 | F7 | F8 | F9 | Total
Planétes

Nombre d’étoiles 3 1 3 1 1 149 10|10 | 11 63

1 My
5 M, 0
1UA | 0 0 0 0 0 0 0 0 0 0 0
10 M, 5UA | 0 0 0 0 0 0 0 0 0 0 0
I0UA| O 0 0 0 0 1 0 0 0 0 1

TaB. I1.2.2 — Nombre d’étoiles de type F de notre échantillon et nombre de planétes
détectables autour de ces étoiles en fonction de leur masse et de leur distance angulaire.

\ Type spectrall | o | g2 | g3 | Ga | G5 | g6 | g7 | G8 | Go | Total
Planétes
Nombre d'étoiles 27 [ 11| 9 | 8 | 4 |24 ] 4 | 2 | 21| 2| 112

TUA L 0] 000 0l0]0 000 0

1 M, SUA | 0 0] 01000001010 0
UAl O] 0 00 0 l0] o0 001 1
TUA L 0] 0 010 010]001070 0

5 M, FUA| 00 0 l0]o0 00001 1
UAl O] 0 00 0 l0]o0 001 1
TUAL 0] 0 010 ] 010]001070 1

10 M, FUA| 000 l0]o0 000 1]1 2
WUA|l 1[0 1[0 10100 1]1 5

TaB. I1.2.3 — Nombre d’étoiles de type G de notre échantillon et nombre de planétes
détectables autour de ces étoiles en fonction de leur masse et de leur distance angulaire.

fonction de leur type spectral mais aussi de la masse de la planéte et de sa distance a
I’étoile.
On y voit plus quantitativement les résultats que j’ai donnés précédemment, a savoir que
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\ Type spectral | oo | ey | Ko | K3 | K4 | K5 | K6 | K7 | K8 | K9 | Total
Planétes
Nombre d'étoiles 30 | 20 |38 |31 24|79 0 | 45| 1| 0 | 268
TUA L 0] 000 0 lo0]0lo0]o0]o0 0
1 M, FUA | 0 0010 0100000 0
WUAl O] 000 1001000 1
TUAL 0] 0101010100107 07]0 0
5 M, FUA | 2 | 1 010 100 l0]0/ o0 4
UA| 2 | 3| 1[0l 2|1 00070 9
TUA L 0] 0101010100107 07]0 0
10 M, FUA| 2 | 3010 2|10 000 8
UA| 5 | 3|5 | 3| 4|11 0] 2[00 33

TaAB. I1.2.4 — Nombre d’étoiles de type K de notre échantillon et nombre de planétes
détectables autour de ces étoiles en fonction de leur masse et de leur distance angulaire.

les planétes sont d’autant plus facilement détectables que les étoiles sont peu lumineuses.
Etudions cette répartion en fonction de la distance de 1’étoile.

I1.2.2.4.2.2 Détectabilité et distance de 1’étoile

La répartition des planétes en fonction de la distance de 1’étoile et de son type spectral
(figure 11.2.8) est & comparer avec la statistique globale des étoiles (figure I11.2.7). De nou-
veau, le niveau de détection des planétes autour des étoiles de types F et G est trés faible
et seules 6.5 % des planétes a 5 UA de leur étoile peuvent étre détectées.

A 1 UA, la détectabilité d’exoplanétes de type Jupiter par MIRI est marginale & 1'ex-
ception notable des planétes autour d’étoiles de type L. Dans ce cas, 47 % des planétes
de 10 M; a 1 UA sont détectables et 19 % des planétes de 5 M;. Ceci a deux explica-
tions. Comme je I’ai déja mentionné, ces étoiles ne sont que faiblement lumineuses donc le
contraste avec leur planéte est plus faible. De plus, on remarque sur la figure I1.2.7 que la
moitié de ces étoiles ont moins d’un milliard d’années ; c’est donc autour de ces étoiles que
les planétes sont le plus facilement détectables.

11.2.2.4.2.3 Détectabilité en fonction du type spectral

La figure I1.2.9 représente les capacités de détection en fonction du type spectral de
I’étoile. Y sont superposés les pourcentages de détectabilités des planétes de 10 M, 5 M,
et 1 M;; cette superposition sous-entend que si I'on est capable de détecter une planéte
de petite masse, les planétes d’une masse supérieure le seront aussi (car elles sont, d’aprés
les modéles présentés dans I1.2.6, plus chaudes).

Autour d’une étoile de type K0, 16 % des planétes de 10 My, 6.7 % des planétes de
5 M sont détectables & 10 UA. En outre, plus le type est tardif, plus les planétes de petite
masse sont détectables.
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\ Type spectrall ro | nip | 2 | M3 | Ma | M5 | M6 | M7 | M8 | M9 | Total
Planétes
Nombre d'étoiles 70|75 | 95 |105] 46| 2 | 3| 0| 2| 1 | 399
TUA | 0 0] o0 |0 ]oO0 o0 o000 o0 0
1 M, 5UA | 0 |0 ] 0l 1] 0] 0] 00010 0
WUA| 0 | 0 | 1|3 | 1[0 ]0 0010 5
TUA] 0] 0] 001 0] 0101010 1
5 M, SUA | 0 ] 0] 0 4|2 000 1|1 8
WUA| 1[0 1|6 |3 [0 ]0 0 1|1 13
TUA] 0] 0] 010 1T 0] 010701 2
10 M, 5UA | 2[00l 6 |6 | 1| 1[0 1|1 18
WUA| 5 | 3 | 8 2223 1|20 2|1 67

TaB. I1.2.5 — Nombre d’étoiles de type M de notre échantillon et nombre de planétes
détectables autour de ces étoiles en fonction de leur masse et de leur distance angulaire.

Ces courbes sont a rapprocher des tableaux 11.2.2 a 11.2.6. Le pourcentage qui apparait
sur le graphique n’est représentatif que dans le cas ot le nombre d’étoiles d'un type donné
est suffisant (ce qui n’est par exemple pas le cas des étoiles de type G9 ou M9).

Pour résumer, 1.59 % des planétes de 10 M; & 10 UA sont détectables autour des étoiles
de type F, 4.4 % autour des G, 12.3 % autour des K, 16.8 % autour des M et 58.5 % autour
des L.

11.2.2.4.2.4 Détectabilité en fonction de la température

Enfin, je me suis intéressée a la détectabilité des planétes de 10 et 1 M; en fonction
de leur température (figure 11.2.10). On y voit nettement l’augmentation du niveau de
détectabilité avec la température. La température étant directement liée a 1’age de 1’étoile
hote (plus une planéte est jeune plus elle est chaude), cette tendance est cohérente avec les
résultats obtenus sur la figure 11.2.8, a savoir que les étoiles les plus jeunes ont des planétes
plus facilement détectables.

Cependant, certaines irrégularités sont présentes car les ages, donc les températures,
ne sont pas équitablement répartis entre 0 et 15 milliards d’années; ainsi, par exemple,
seules 2 planétes de 10 M; de notre échantillon ont une température comprise entre 700
et 800 K. De méme, la plupart des planétes de 1 M; ont une température comprise entre
100 et 200 K (89 %), température pour laquelle seule 1 planéte est détectable (ce qui ne
représente que 0.1 % et qui n’apparait donc pas sur le diagramme). Ces courbes montrent
également que la plupart des planétes ont une température trop faible pour étre détectées.

11.2.2.5 Conclusion

En utilisant une simulation compléte de MIRI, j’ai estimé ses capacités de détection des
exoplanétes géantes autour des étoiles proches. Pour ce faire, j'ai tout d’abord utilisé des
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\ Type spectrall po | 1y 119 | L3 |La | L5 | L6 | L7 | L8 | L9 | Total

Planétes

Nombre d’étoiles 0 9 5 9 5 11 7 3 4 0 53

TUA | O] O0|lO0o]oOlo]lOo o000 0] o0

1 M, SUA |0 1[o0ol1[0lo0olo0lo]o 0] 2

WWUA| 0 | 4 1|2[0]0l0l0]0l0] 7

TUA ] O 6 2] 20]0]01l0]0]0] 10

5 M, FUA| 0 9 5|8 12000 0] 25

WWUA| 0 | 9 5|8 |1|2[0l0 1[0 26

TUA ] O 9 5|8 |12 ]0l0]0]0] 25

10 M, FUA| 0 9 5|8 (3 |4[001[0] 30

WWUA| 0 9 5|83 |5 [001/[0] 31

TaAB. I1.2.6 — Nombre d’étoiles de type L de notre échantillon et nombre de planétes
détectables autour de ces étoiles en fonction de leur masse et de leur distance angulaire.

codes complets de simulation de MIRI, en prenant en compte les limitations de ce systéme,
a savoir celles dues aux aberrations et aux instabilités du systéme, ainsi que la forme de la
pupille d’entrée du JWST. Ces caractéristiques, notamment 1’obstruction centrale, limitent
la réjection sur le maximum de MIRI & 458, sans prendre en compte le décalage de la pupille
et a 316 si ce décalage est de 2.5 %.

J’ai ensuite recherché I’ensemble des étoiles situées a moins de 20 pc de nous ainsi que
leurs ages et leurs caractéristiques. Outre I'apport pour MIRI, ce travail m’a aussi permis
de participer a la mise a jour de la base de données des exoplanétes http://exoplanet.eu
de Jean Schneider.

J’ai ainsi montré que, si elles existaient, des planétes de 10 M; & 10 UA étaient dé-
tectables autour de 15.3 % des étoiles. Ce chiffre s’effondre a 1.5 % pour des planétes de
1 MJ.

Cette étude statistique permettra la sélection des sources du programme scientifique
de MIRI en fonction des critéres que je viens de présenter. Ainsi, il faudra favoriser la
recherche de planétes autour des étoiles de type tardif et jeunes que j’ai identifiées.

Une autre technique, qui pourra s’avérer complémentaire, est la méthode des transits
que je vais étudier maintenant.
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F1G. I1.2.9 — Pourcentage de planétes détectables en fonction du type spectral de 1’étoile
pour des planétes de 1, 5 ou 10 My a 1, 5 et 10 UA.



11.2.2. DETECTION D’EXOPLANETES PAR. CORONOGRAPHIE 65

2 9 7 4 2

10¢ T 7
o o
S ool ] N
c 60 -
\(U, \(U,
@ )
= =
5 5
9 ©
@ 4 @
W »
o =

20
ol 1 . -y I .
200 400 600 300 100015002000

Temneratire (o0 K1

(a) Détectabilité des planétes de 10 M

F1G. I1.2.10 — Détectabilité en fonction de la température de la planéte. Cette température
est directement liée & I'age de I’étoile et a la masse de la planéte. Au-dessus du graphique
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Chapitre 11.3

Détecter des transits avec le JWST

11.3.1 Introduction

Dans la problématique de la détection d’exoplanétes avec MIRI, j’ai montré qu’autour
d’étoiles proches (voir figure I1.2.5) la limite de détectabilité s’établissait, dans des cas
favorables, au niveau de planétes de type Jupiter chaud donc jeunes. Il sera donc vraisem-
blablement quasi-impossible d’espérer détecter des planétes de masses inférieures (de type
Saturne par exemple). Une solution pour pouvoir néanmoins étudier ce type de planétes
est d’utiliser la méthode des transits. Dans le cas d’instruments dédiés tels CoRoT [Bordé
et al., 2003| qui a déja détecté une premiére planéte ou Kepler [Basri et al., 2005| qui sera
lancé fin 2008, l'intérét est double d’étudier les transits : ce type de détection permet la
détection sur un grand champ et donc d’étudier simultanément de nombreux objets mais
elle permet aussi I'étude d’étoiles plus distantes que 1'imagerie ou la méthode des vitesses
radiales. Au contraire, les télescopes destinés a la haute résolution angulaire, comme Spit-
zer ou comme MIRI sur le JWST, ont des champs de vue trop étroits pour réaliser un
“survey” mais ils peuvent étre intéressants pour caractériser la planéte car ils permettent
de réaliser des spectres planétaires pour des objets déja connus comme cela a été fait sur
Spitzer (HD 189733b a été détectée par vitesse radiale [Bouchy et al., 2005] et étudiée
avec Spitzer |Grillmair et al., 2007|.) De I'eau a ainsi été détectée dans 'atmosphére d'une
planéte de type Jupiter [Tinetti et al., 2007]; dans ce cas, la profondeur du transit était
de 2.5 %.

Ce travail s’est fait en collaboration avec Giovanna Tinetti et son étudiant, Alberto
Cornia, qui ont simulé les spectres planétaires et qui ont fourni les spectres stellaires.

La figure 11.3.1 présente le principe général de la mesure d'un transit. Dans un cas
classique, le transit est observé sur plusieurs périodes avec des points pendant et hors du
transit mais aussi pendant la baisse de luminosité (entre cl et ¢2 et entre ¢3 et c¢4). Dans
mon étude, je ne me suis intéressée qu’aux cas extrémes de la mesure du flux stellaire seul
(d’intensité F') et de la mesure du flux pendant le transit planétaire (le flux mesuré vaut
alors ' — AF') en considérant les temps de pose cumulés pendant plusieurs transits.
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cl c2 c3 c4

temps

AF

Temps

F1G. 11.3.1  Principe du transit d’une planéte ayant une orbite circulaire. Les points c1, c¢2,
c3 et c4 représentent respectivement les premier, second, troisiéme et quatriéme contacts.
F est le flux de I'étoile seule, AF représente la profondeur du transit.

11.3.2 Les cibles

Les spectres que j’ai utilisés sont représentés sur la figure 11.3.2. Ils correspondent a des
étoiles de types F2V (spectre de HD 128167), G2V (le spectre est celui du Soleil) et K2V
(spectre d’e-Eridani). Je me placerai dans un cas ou ces étoiles sont situées a 10 pc, 20 pc
et 30 pc.

La planéte simulée est une Terre primitive. L’atmosphére de cette planéte, selon Tian
et al. [2005], serait beaucoup plus riche en Hs que celle de la notre. Ainsi, le modéle simule
une atmosphére composée de 30 % de H,, de 69 % de Ny et de 1 % d’un mélange de C O,
HQO, NQO, OH4 et CO.
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FiG. 11.3.2 — Spectres des étoiles utilisées dans les simulations.

11.3.3 La simulation

Aux longueurs d’onde considérées, le spectre stellaire est proche du corps noir. Le
spectre planétaire est donc beaucoup mieux résolu. J’ai donc, dans la bande spectrale
considérée, interpolé les données manquantes pour 1’étoile, afin de conserver la résolution la
meilleure. Je calcule une image MIRI monochromatique pour chacune des longueurs d’onde
considérées a l'intérieur de la bande passante. L’image finale est obtenue en sommant ces
images. Afin d’obtenir une information spectrale la plus compléte possible, j’étudie aussi
la possibilité de me servir des filtres coronographiques, beaucoup plus étroits que les filtres
d’imagerie. Dans ce cas, il est nécessaire de prendre en compte le diaphragme de Lyot dans
les simulations car il est situé au niveau des filtres coronographiques.

Nous obtenons a cette étape les images polychromatiques représentées sur la figure
I1.3.3 dans les cas distincts d’'une PSF du JWST et d’une PSF réalisée avec le diaphragme
de Lyot. Il est & remarquer que l'image de droite n’est pas un profil coronographique car
je n’utilise pas le masque coronographique.
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Fi1G. 11.3.3  Profils et images de deux PSFs utilisées dans la détection de transit : & gauche,
pProfil normalisé et image d’'une PSF de MIRI (a 11.3 um), a droite, profil normalisé et
image d’une PSF de MIRI réalisée avec le diaphragme de Lyot (a 15.5 um).

J'ajoute alors les principaux bruits présents dans MIRI : le bruit de photons, le bruit
de lecture et le bruit du fond. J'obtiens alors une image bruitée représentative de ce qui
sera obtenu sur MIRI. Je n’ai pas pris en compte le jitter qui ne devrait pas étre limitant
dans cette étude photométrique.

A partir de cette image bruitée, je vais faire les traitements nécessaires pour extraire les
données photométriques. Je soustrais donc le fond, que je calcule simplement en prenant
la moyenne des pixels situés sur les bords de I'image. Pour calculer le flux dans un filtre
donné, j'intégre I’énergie sur la partie centrale de la PSF, la moins bruitée, & savoir sur un
disque de 2 \/D.

Les temps de pose ont été calculés pour atteindre 80 % de la dynamique du détecteur.

J'ai aussi réalisé le méme travail en utilisant les filtres de NIRCam (uniquement ceux
au-dela de 2 um, n’ayant pas les données planétaires en deca de cette valeur).

11.3.4 Reésultats

Les spectres couverts par les deux instruments ainsi que les filtres qui ont servi sont
représentés sur la figure 11.3.4.

Les raies les plus intéressantes sont celle du C'Oy centrée a 15.5 um et celle du CO
centrée a 4.4 um.

Je vais maintenant présenter les résultats obtenus pour chacun des types stellaires
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Fi1G. 11.3.4  Spectres d’absorption de la planéte entre 3 et 5 microns puis entre 10 et 30
microns utilisés dans les simulations. Les rectangles de couleur correspondent aux filtres
de NIRCam-LW (figure de gauche) et a ceux de MIRI (figure de droite) utilisables pour la
mesure des transits.

traités et pour les différentes distances.

I1.3.4.1 Les étoiles de type F2V

Le tableau I1.3.1 montre les différents filtres qui peuvent étre utilisés sans saturation
pour une étoile de type F2V pour différentes distances. On remarque que seule une partie
des filtres existant dans MIRI et NIRCam peut étre utilisée car les temps de pose maximaux
pour ne pas saturer les détecteurs sont trop courts. Ce probléme limite les capacités de
caractérisation des transits sur le JWST pour des étoiles brillantes.

Les résultats sont représentés sur la figure 11.3.5 pour une étoile de type F2V située a
10, 20 puis 30 pc; les filtres imageurs 8 et 9 de MIRI sont peu utilisables car a ces longueurs
d’onde, le flux est dominé par le fond thermique.

Dans le cas d’une étoile de type F2V a 10 pc il est possible de détecter le pic d’absorption
du dioxyde de carbone a 15 pm mais pas de le caractériser complétement, les filtres autour
de 11 pm n’étant pas accessibles. Pour une F2V a 20 ou 30 pc, ce pic est détectable grace
aux filtres centrés sur le pic et ceux situés de part et d’autre. En outre, les filtres de NIRCam
centrés a 4.7 um et 5 um permettent de caractériser la profondeur de 1’absorption du CO
pour une étoile a 30 pc.
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Type de filtre | Bande passante (en pum) | A 10 pc | A 20 pc | A 30 pc
MIRI IM_4 [10.95,11.65] X X
MIRI IM_5 I11.6,14] X
MIRI IM_6 [13.5,16.5] X
MIRT IM_7 [16.5,19.5] X X X
MIRT IM_8 [18.5,23.5] X X X
MIRI IM_9 123.5,27.5] X X X
MIRI CO 1 [10.385,10.915| X X
MIRI CO_2 [11.115,11.685] X X
MIRI CO_3 [15.11,15.89] X X X
NIRCam F430M [4.2,4.4] X
NIRCam F460M 14.5,4.7| X

TaB. [1.3.1  Filtres utilisables pour une étoile de type F2V. La colonne de gauche donne
le nom des filtres, celle d’a coté la bande passante. Les trois derniéres colonnes font la liste
des filtres utilisables en fonction de la distance de I’étoile considérée, de 10 & 30 pc.
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FiG. 11.3.5 — Cas d’une étoile de type F2V. Spectres d’absorption de la planéte entre 3 et
30 microns utilisés dans les simulations et détectabilité sur MIRI et NIRCam. Les barres
d’erreur horizontales correspondent a la largeur spectrale des filtres étudiés, les barres
d’erreur verticales a I'écart-type entre les mesures. La figure de gauche représente le cas
d’une étoile & 10 pc en 10 h de pose, celle du centre une étoile & 20 pc en 10 h de pose et
celle de droite le cas d'une étoile a 30 pc en 20 h de pose pour les données MIRI et en 4 h
pour les données NIRCam.

I1.3.4.2 Les étoiles de type G2V

De méme que pour une étoile de type F2V, j’ai représenté dans le tableau I1.3.2 les
filtres utilisables pour étudier les transits pour une étoile de type G2V.

Les résultats obtenus pour une étoile G2V a 10, 20 et 30 pc sont représentés sur la
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Type de filtre | Bande passante (en pum) | A 10 pc | A 20 pc | A 30 pc
MIRI IM_4 [10.95,11.65] X X
MIRI IM_5 I11.6,14] X
MIRI IM_6 [13.5,16.5] X
MIRT IM_7 [16.5,19.5] X X X
MIRT IM_8 [18.5,23.5] X X X
MIRI IM_9 123.5,27.5] X X X
MIRI CO 1 [10.385,10.915| X X
MIRI CO_2 [11.115,11.685] X X
MIRI CO_3 [15.11,15.89] X X X
NIRCam F430M [4.2,4.4] X
NIRCam F460M 14.5,4.7| X
NIRCam F480M 14.6,5] X
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TAB. I1.3.2 — Filtres utilisables pour une étoile de type G2V. La colonne de gauche donne
le nom des filtres, celle d’a coté la bande passante. Les trois derniéres colonnes font la liste

des filtres utilisables en fonction de la distance de I'étoile considérée, de 10 a 30 pc.

figure 11.3.6.
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F1G. 11.3.6  Cas d’une étoile de type G2V. Spectres d’absorption de la planéte entre 3 et
30 microns utilisés dans les simulations et détectabilité sur MIRI et NIRCam. Les barres
d’erreur horizontales correspondent a la largeur spectrale des filtres étudiés, les barres
d’erreur verticales a I’écart-type entre les mesures. La figure de gauche représente le cas
d’une étoile & 10 pc en 20 h de pose, celle du centre une étoile & 20 pc en 30 h de pose et
celle de droite le cas d'une étoile & 30 pc en 20 h de pose pour les données MIRI et en 5 h
pour les données NIRCam.

[’étoile étant plus faible, il est possible d’utiliser un filtre de plus que pour une F2V;
en contrepartie, aux grandes longueurs d’onde, le flux de 'étoile devient trop faible par
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rapport au niveau du fond thermique et I’on est dominé par ce fond qui, pour des étoiles
a plus de 20 pc, empéche d’obtenir une photométrie correcte, méme pour le filtre centré a
18 microns. En outre, les temps de pose requis sur MIRI deviennent trés importants : il faut
20 heures par filtre pour pouvoir caractériser la profondeur de ’absorption du C'O alors

qu’a 30 pc, il suffit de 5 h pour obtenir une mesure de la profondeur de la raie d’absorption
du CO.

I1.3.4.3 Les étoiles de type K2V

Le méme travail est réalisé pour un étoile de type K2V : les filtres utilisés sont ceux du
tableau I1.3.3. Les résultats sont présentés sur la figure 11.3.7.

Type de filtre | Bande passante (en pum) | A 10 pc | A 20 pc | A 30 pc
MIRT IM_4 [10.95,11.65] X X
MIRI IM_ 5 I11.6,14] X
MIRI IM_ 6 [13.5,16.5] X
MIRI IM_ 7 [16.5,19.5] X X X
MIRT IM_8 [18.5,23.5] X X X
MIRT IM_9 23.5,27.5] X X X
MIRI CO 1 [10.385,10.915| X X
MIRI CO_ 2 11.115.11.685)| X X
MIRI CO_ 3 15.11,15.89)] X X X
NIRCam F335M [3.1825,3.5175| X
NIRCam F360M [3.42,3.78] X
NIRCam F410M [3.895,4.305] X
NIRCam F430M 4.2,4.4] X X
NIRCam F460M 14.5,4.7] X X
NIRCam F480M [4.6,5] X X

TaB. I1.3.3 — Filtres utilisables pour une étoile de type K2V. La colonne de gauche donne
le nom des filtres, celle d’a coté la bande passante. Les trois derniéres colonnes font la liste
des filtres utilisables en fonction de la distance de I'étoile considérée, de 10 a 30 pc.

A 10 pc seuls deux filtres sont utilisables : le filtre imageur de MIRI autour de 18 microns
et le filtre coronographique a 15.5 microns; pour des étoiles plus éloignées, les filtres les
plus intéressants sont ceux de NIRCam qui permettent d’obtenir un spectre d’absorption
assez détaillé entre 3 et 5 microns.

11.3.5 Conclusion

J’ai, dans cette partie, étudié les capacités de MIRI et de NIRCam a détecter des
transits connus pour caractériser spectralement la planéte. Je me suis intéressée plus par-
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Fi1G. 11.3.7 Cas d’'une étoile de filtre K2V. Spectres d’absorption de la planéte entre 3 et
30 microns utilisés dans les simulations et détectabilité sur MIRI et NIRCam. Les barres
d’erreur horizontales correspondent a la largeur spectrale des filtres étudiés, les barres
d’erreur verticales a I'écart-type entre les mesures. La figure de gauche représente le cas
d’une étoile & 10 pc en 20 h de pose, celle du centre une étoile & 20 pc en 30 h de pose
pour MIRI et 2 h pour NIRCam et celle de droite le cas d'une étoile a 30 pc en 30 h de
pose pour les données MIRI et en 10 h pour les données NIRCam.

ticulierement a la détection de planétes de type Terre primordiale par transit. De telles
planétes sont caractérisées entre autre par des raies de CO, et de C'O profondes et larges.

L’instrument MIRI ne permettra de détecter la largeur et la profondeur de la raie de
CO4y que pour des étoiles relativement brillantes; pour des étoiles plus faibles, le flux est
dominé par le rayonnement du fond thermique. Dans ce cas, seul le niveau du corps noir
sera accessible (autour de 11 pm). Les temps de pose cumulés sont, méme dans les cas
favorables, supérieurs a 10 h par filtre. Ce temps de pose doit étre réalisé pendant et hors
du transit, soit 20 h au minimum.

Je n’ai étudié NIRCam qu’au-dela de 2 pm (en dega, je n’avais pas le spectre d’absorp-
tion planétaire). A ces longueurs d’onde, le détecteur est saturé pour des étoiles de type
K2V a 10 pc et NIRCam ne peut étre utilisé en I'état. Pour des étoiles de type spectral
plus tardif a la méme distance ou des étoiles du méme type plus éloignées, il sera possible
de caractériser I’absorption du C'O. Les temps de pose sont, pour NIRCam, inférieurs a
10 h par filtre, dans le cas le plus défavorable traité, ¢’est-a-dire une K2V a 30 pc (’étoile
la moins lumineuse de notre échantillon). Tl n’est que de 2 h pour une étoile de type K2V
a 20 pc.

Une solution pour permettre d’utiliser I’ensemble des filtres de MIRI sans saturer le
détecteur consisterait a utiliser le masque coronographique de Lyot afin d’atténuer le flux
de I'étoile; dans ce cas, I'atténuation serait d’environ 200. Un filtre intéressant qui serait
alors possible d’utiliser est le filtre de MIRI a 7.7 pum qui permettrait de caractériser
I’absorption du CH,. De méme, il serait possible d’étudier I'intérét de I'utilisation du
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masque coronographique sur NIRCam (le coronographe est du type “band-limited”) afin de
pouvoir utiliser tous les filtres, méme sur les étoiles les plus brillantes.



Chapitre 11.4

Centrage de la PSF sur un 4QPM

La détection d’exoplanétes sur MIRI se décompose en deux étapes : réaliser I'image
coronographique puis soustraire a cette image une image de référence. Afin que cette sous-
traction soit la meilleure possible, il est nécessaire que les images coronographiques des
étoiles soient les plus ressemblantes possibles, c’est-a-dire qu’il faut des speckles les plus
ressemblants possibles. Cette ressemblance est d’autant meilleure que le systéme optique
est stable. Le centrage sur le masque coronographique est aussi primordial. Il existe deux
aspects liés mais néanmoins distincts a résoudre pour traiter ce probléme :

— d’une part la détermination précise du centre de I'image coronographique, c¢’est-a-dire

le choix de I'algorithme de centrage ;

— l'autre aspect a déterminer est la procédure de centrage, c’est-a-dire quels vont étre

les mouvements du JWST et les réglages de MIRI.

Il existe de trés nombreux algorithmes de centrage plus ou moins complexes (Mi-
ghell [1999], Mighell [2005], Yano et al. [2006], Sato et Yoshizawa [1995], Stone [1989)]
par exemple), utilisés notamment pour I'estimation du centre de gravité du spot en op-
tique adaptative. Je suis dans un cas sensiblement différent puisque je cherche a centrer
une image coronographique donc déformée par le coronographe.

Je vais tout d’abord étudier les performances nécessaires dans le cas de MIRI (B.I1.4.1)
puis les algorithmes étudiés (B.I1.4.2). J’étudierai enfin les performances attendues sur
MIRI (B.I1.4.3) ainsi que les procédures de centrage les plus adaptées (B.I11.4.4).

I1.4.1 Problématique

Cette partie est dédiée a I’étude des performances requises pour la détection d’exopla-
nétes de type Jupiter. Je vais donc m’intéresser aux dégradations de performances engen-
drées par des défauts de pointage. Il en existe de deux types : défauts de pointage entre le
centre du coronographe et 1’étoile cible et défauts de pointage entre I’étoile cible et 1’étoile
de référence.

La figure I1.4.1 présente les performances de MIRI dans ces deux cas avec le corono-
graphe centré a 11.4 pm. La figure de gauche représente l'influence de la distance entre les
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Fi1G. 11.4.1  Simulation numérique d’une étoile de type M2V située a 10 pc aprés sous-
traction d'une étoile de référence. Les décentrages et les décalages se font sur la diagonale.
La figure de gauche représente les niveaux de détectabilité de MIRI pour des distances
angulaires entre I’étoile cible et I’étoile de référence comprises entre 0 et 15 mas (de bas en
haut) pour une distance angulaire de 5 mas entre 1’étoile cible et le centre du coronographe.
La figure de droite représente les niveaux de détectabilité de MIRI pour des distances an-
gulaires entre le centre du coronographe et ’étoile cible comprises entre 0 et 25 mas (de bas
en haut) pour une distance angulaire de 5 mas entre 1’étoile cible et 1’étoile de référence.

positions effectives de 1’étoile cible et de I'étoile de référence sur le détecteur aprés poin-
tage; on voit que la dégradation des performances devient importante lorsque la distance
sur le détecteur entre les deux étoiles augmente. Pour que cette dégradation soit limitée,
la distance entre les deux étoiles doit étre inférieure & 5 mas par axe.

La figure de droite représente quant a elle 'impact de ’écart entre la position effective
de T’étoile cible et le centre du coronographe, la distance entre 1’étoile cible et 1’étoile de
référence étant fixée a 5 mas par axe. On remarque que la dégradation des performances est
moindre ; on pourra donc relacher les contraintes : ’écart entre le centre du coronographe
et ’étoile cible devra donc étre limité & 10 mas par axe.

Or, dans MIRI, l'erreur de pointage est, dans le meilleur des cas, c’est-a-dire pour
des mouvements de faibles amplitudes (compris entre 0 et 0.5”), de 5 mas RMS par axe.
Cette erreur est due aux erreurs dans le déplacement du FGS (“Fine guidance Sensor”), a
la distortion de son champ, aux décalages entre MIRI et le télescope et le désalignement
de FGS par rapport aux instruments. Afin que I'erreur engendrée par les algorithmes ne
contribue pas de facon significative au budget d’erreur global, je souhaite la limiter a 2 mas
(soit 1/55°™¢ de pixel) par axe en réalisant des poses suffisamment longues. Dans MIRI, le
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pixel a une taille de 110 mas.

I1.4.2 Etude des limitations dues aux algorithmes

I1.4.2.1 Hypothéses de simulation

Le centrage précis n’est pas possible avec le systéme coronographique complet. En effet,
dans ce cas, la réjection du coronographe est trop grande donc le temps de pose serait trop
important pour faire un centrage correct. En outre, la PSF est trop déformée et cette
déformation est trop sensible au positionnement. [’utilisation de la dénomination “PSE”
est ici galvaudée : ce n’est pas réellement une PSF car elle est réalisée avec le masque
coronographique. Mais, comme 'image est obtenue sans diaphragme de Lyot et avec un
filtre trés absorbant et trés large bande défini par la suite, I'atténuation du coronographe
est trés faible et I'image ressemble plus a celle d’'une PSF (comme on peut le voir sur la
figure 11.4.4 gauche). L’échantillonnage choisi est celui de MIRI (les pixels mesurent 0.11”)
afin que les précisions obtenues reflétent la réalité.
Le dernier point est que le temps de pose est trop sensible a la position a cause de
I’atténuation du coronographe. La solution consiste a utiliser une densité neutre, c’est-a-
dire un filtre trés large pour rendre 'effet du coronographe négligeable (selon la formule
I1.2.3). Pierre Baudoz a spécifié sa transmission de la fagon suivante.
Elle doit permettre le centrage a la fois d’étoiles trés lumineuses (notamment Véga)
mais aussi d’étoiles plus faibles, les plus intéressantes de notre échantillon.
Pour choisir ce filtre, plusieurs paramétres ont été pris en compte :
— lefficacité quantique et la dynamique du détecteur (représentée sur la figure 11.4.2
gauche),
la transmission des optiques (66 %),

— les erreurs de phase de la pupille d’entrée (décrites dans 11.2.1),

— les traitements antireflets et la transmission du germanium (représentés sur la figure
I1.4.2 droite).

Afin de simuler I'image polychromatique, je simule cent images monochromatiques
(générées en utilisant le masque coronographique et en prenant en compte sa variation
d’extinction en fonction de la longueur d’onde ainsi que la densité neutre) aux différentes
longueurs d’onde comprises dans la bande passante de la densité neutre et je les additionne.

La densité neutre est un filtre passe-haut (aux grandes longueurs d’onde la coupure est
celle du germanium) avec la transmission suivante :

1079 jusqu’a 8 microns
2.1073 au-dela.

De facon plus précise, les tolérances sur cette densité neutre sont représentées sur la
figure 11.4.3.

J’ai aussi fait I’hypothése que le coronographe est centré au milieu d’un pixel, ses
transitions étant paralléles aux cotés des pixels. ['image polychromatique est représentée
sur la figure 11.4.4 gauche, son spectre, réalisé en prenant en compte toutes les transmissions



80 CHAPITRE I11.4. CENTRAGE DE LA PSF SUR UN 4QPM

0.8

o
(o2}
T
|
=}
o

g
g
T

] 5
55 coronagralph 3

values, 1 7

(=]
U
N —
[T T T T T

|

i

i

i

| | jﬁ
i

! Extrapo!at
i

i

i

i

i

i

Efficacite quantique du detecteur
o
EN
T
I

AR coating transmission

i
>3 um: |
F theoretical AR 3 =>25 pm: measured AR e ]

[values

0.1 1.0 10.0 10
Longueur d'onde en microns

o
N
T
|
o
|
IS

Extrapolated
{
1
1
1
1
1
1

wavelength in microns

Fi1G. 11.4.2 Paramétres ayant été pris en compte dans la spécification de la densité neutre.
['image de gauche représente 'efficacité quantique du détecteur alors que celle de droite
représente la transmission des antireflets choisis pour les coronographes de MIRI superposée
a celle du germanium.

précédemment citées, est représenté sur la figure 11.4.4 droite.

I1.4.2.2 Les algorithmes de centrage étudiés

J’ai, dans cette étude, considéré quatre algorithmes.

Le premier est I'ajustement gaussien. Pour ce faire, j’utilise la fonction d’IDL “gauss2dfit”.
Cet ajustement repose sur une minimisation aux moindres carrés. Un de ses grands avan-
tages est que c’est un algorithme non biaisé. Je 'ai testé en déplacant une PSF de facon
subpixélique d’une valeur connue. Ce déplacement se fait en introduisant une pente dans
un plan pupille; la transformée de Fourier de cette pente est un déplacement de la PSF
dans le plan image. La valeur donnée par I’algorithme était identique a la valeur spéci-
fie. Cependant, les algorithmes développés devront pouvoir étre utilisés dans le logiciel de
vol du JWST. [’ajustement gaussien semble trop complexe pour y étre implémenté. Cet
algorithme me servira donc de référence.

Le second algorithme étudié est le centre de gravité (ou barycentre ou moment d’ordre 1).
Cet algorithme trés simple est bien connu et est couramment utilisé dans les systémes d’op-
tique adaptative car rapide a calculer et peu gourmand en ressources. Sur un axe, le centre
de gravité peut s’écrire :

_ 2@y
Tepa = NIER) (I1.4.1)

Deux versions améliorées du centre de gravité vont également étre étudiées.
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Fi1a. 11.4.3 Gabarit de la densité neutre et tolérances sur la transmission.

La premiére répond a un défaut spécifique (le fait qu'il soit biaisé, comme je le montre
dans la partie B.I1.4.2.3.1) du centre de gravité classique. Proposée par Mike Regan du
STScl, elle consiste a réaliser des itérations de la fenétre en la déplacant de fagon sub-
pixélique (d’ott son nom de centre de gravité a fenétre flottante). Pour les pixels qui n’in-
terviennent pas entiérement dans le calcul, leur poids est calculé au prorata de la surface
intervenant dans le calcul. Un exemple est donné dans la figure 11.4.5. La figure de gauche
représente la fenétre utilisée dans le cadre d’un centre de gravité classique. L’étoile ne se
situe pas au centre d’'un pixel; cette fenétre ne contenant que des pixels entiers, elle ne
peut étre centrée sur I'étoile et la répartition d’énergie n’est donc pas symétrique autour
de I'étoile. L.idée pourrait consister a prendre une fenétre plus grande pour avoir autant de
flux de part et d’autre du maximum mais cette solution n’est intéressante qu’en ’absence
de bruit. En effet, dans ce dernier cas, le calcul de la position se ferait sur des pixels a
trés faibles rapports signal-sur-bruit, ce qui dégraderait considérablement la précision de
I’algorithme. Dans le cas d’un centre de gravité a fenétre flottante, plusieurs itérations sont
nécessaires :

— 1. lors de la premiére itération, la fenétre est celle du centre de gravité classique;;

— 2. le centre de gravité est alors calculé;

— 3. la fenétre est déplacée de facon sub-pixélique pour étre centrée sur la position
calculée ;
4. on revient a I’étape 2. jusqu’a ce que le calcul donne le méme résultat qu’a lI'itération
précédente.

Ces itérations sont nécessaires, car lors des premiéres étapes, la fenétre n’est pas centrée

sur 1’étoile et par conséquent 1’énergie n’est pas répartie symétriquement dans la fenétre.
Lors de la derniére étape, on est dans le cas représenté sur la figure [1.4.5 droite.
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FiGc. 11.4.4  Caractéristiques de la PSF utilisée pour les simulations. Elle est simulée en
utilisant un masque coronographique et la densité neutre. La figure de gauche représente
I'image polychromatique utilisée pour les simulations, la figure de droite représente son
spectre.

La seconde est le centre de gravité pondéré. Cet algorithme a été développé par Nicolle
et al. [2004]. L’inconvénient du centre de gravité classique est que tous les pixels ont le méme
poids, qu’ils contiennent ou non du signal. Dans des cas ou le bruit est important, cela
peut devenir limitant. [.’idée consiste a affecter a chaque pixel un coefficient de pondération
représentatif de son rapport signal-a-bruit. Il s’agit de donc de multiplier I'image par une
fonction pondérante (une fonction de Bessel, une gaussienne, une lorentzienne...). Le calcul
du centre de gravité peut alors se faire selon :

Zgg xl(z,y)P(x,y)
> Iz, y)P(z,y) (11.4.2)

avec P(x,y) la fonction pondérante. Dans le cas de MIRI, je me suis focalisée sur une

Twcoc =

pondération par une gaussienne :

1 (z=20)%+(y—y0)?
P(x,y) = e 202 11.4.3
() =~ (11.43)
ou
h
—C (I1.4.4)

2y/2Tog?2’
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Fi1G. 11.4.5 Exemple de calcul de position d’une étoile dans une fenétre de 3 x 3 pixels. LLa
figure de gauche représente la fenétre dans le cas classique du centre de gravité standard
alors que la figure de droite représente la fenétre utilisée lors du calcul du centre de gravité
a fenétre flottante.

Le couple (xg,yo) représente la position du maximum de la gaussienne. Lors de la

premiére itération, ce maximum est choisi au centre du pixel le plus brillant.

Deux types d’erreurs entachent la mesure :

— les erreurs statiques (ou biais). Elles sont dues & une non-linéarité. Dans la plupart des
cas, cette non-linéarité est due a I’estimateur. Dans notre cas, elle est due a la présence
du masque coronographique, composant non-linéaire. Pour une configuration et une
position du spot données, elles n’évoluent pas au cours du temps et pourraient donc
étre calibrées en théorie.

— les erreurs statistiques. Ces erreurs sont dues aux bruits de mesure et ne peuvent pas
étre calibrées.

Je vais maintenant étudier chacun de ces types d’erreur individuellement.

11.4.2.3 Biais

J’étudie, dans cette partie, I'effet de la taille de la fenétre de calcul des estimateurs puis
I'influence de la position du maximum de la PSF a I'intérieur du pixel central (c¢’est-a-dire
du pixel dans lequel se situe le centre du coronographe). Comme je I'ai dit, I'ajustement
gaussien n’est pas biaisé. Les erreurs statiques sont donc nulles. Je ne I'étudierai donc pas
dans cette partie.

I1.4.2.3.1 Le centre de gravité classique

Le centre de gravité classique est non biaisé asymptotiquement dans le cas d’'une PSF
gaussienne [Thomas, 2006, c’est-a-dire lorsque le calcul de 'estimateur se fait sur une
fenétre infinie. Or, dans notre cas, la zone de calcul est finie, et 1a PSF n’est pas gaussienne ;
en outre elle est légérement déformée a cause du coronographe.
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FiG. 11.4.6  Etude du biais pour le centre de gravité classique. La figure de gauche re-
présente la valeur du biais sur I'axe y pour différentes positions intra-pixel en fonction de
la taille de la fenétre de calcul. La figure de droite représente le biais sur I'axe y pour
différentes positions a lI'intérieur du pixel. Ces positions sont aléatoires selon les deux axes.
Le centre de gravité est calculé sur une fenétre de 5 pixels.

Sur la figure 11.4.6 gauche est représenté le biais sur 'axe y pour différentes positions
du maximum de la PSF a l'intérieur du pixel central en fonction de la taille de la fenétre
de calcul ; seules les fenétres de tailles impaires en pixels sont étudiées (pour les fenétres
paires, le biais est trés grand car la zone de calcul est non symétrique). On remarque,
pour la plupart des courbes, un minimum local pour une fenétre de 5 pixels (soit environ
2)\/D). Seule la courbe orange ne comporte pas ce minimum. Au niveau de ce minimum, le
biais est d’environ 10 mas. Pour des fenétres plus grandes, il existe certaines positions pour
lesquelles la valeur du biais est trés faible mais la dispersion pour les différentes positions
est trés grande. En outre, en présence de bruit de lecture et de bruit de fond, la dégradation
de la performance de 'algorithme serait d’autant plus grande. Par la suite, le calcul du
centre de gravité se fera sur une fenétre de 5 pixels sur 5 pixels.

Avec cette valeur de fenétre, le biais pour différentes positions a I'intérieur du pixel est
représenté sur la figure 11.4.6 droite. En absence de coronographe, I'estimation du centre
de gravité classique n’est fiable que lorsque le maximum de la PSF est au centre du pixel :
dans ce cas, I’énergie est symétrique dans la fenétre de calcul. Dés que 'on s’en écarte, la
dissymétrie de I’énergie dans la fenétre de calcul engendre un biais dans I'estimation. En
présence de coronographe, ce biais est amplifié : en effet une partie de I'énergie est absorbée
par le coronographe et modifie la symétrie de la PSF. Sur la figure 11.4.6 droite, on voit
qu'avant 127.5 pixels, 'absorption du coronographe biaise I’estimation vers des valeurs
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négatives alors qu’elle est biaisée vers des valeurs positives pour des positions supérieures
a 127.5 pixels.

C’est suite a cette étude des biais du centre de gravité classique que Mike Regan a
proposé le centre de gravité a fenétre flottante, décrite dans la partie B.11.4.2.2. J’en étudie
le biais dans la partie suivante.

I1.4.2.3.2 Le centre de gravité avec fenétre flottante

Je vais étudier dans cette partie les mémes paramétres que dans la partie précédente, a
savoir le biais en fonction de la taille de la fenétre puis en fonction la position sub-pixélique
(a l'intérieur du pixel central). Comme présenté dans la partie B.I1.4.2.2, plusieurs itérations
sont nécessaires pour atteindre le résultat. Dans ce cas, le calcul en nécessite environ une
dizaine.
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FiG. 11.4.7 Etude du biais pour le centre de gravité avec fenétre de calcul flottante. La
figure de gauche représente la valeur du biais sur 'axe y pour différentes positions intra-
pixel aléatoires en fonction de la taille de la fenétre de calcul. La figure de droite donne le
biais sur I’axe y pour différentes positions aléatoires a I'intérieur du pixel central. Le centre
de gravité flottant est calculé sur une fenétre de 7 pixels de coté.

La figure I1.4.7 gauche représente la valeur du biais en fonction de la taille de la fenétre
pour différentes positions a l'intérieur du pixel central. La valeur optimale est obtenue
pour une fenétre de 7 pixels. Le biais est alors inférieur 4 1.5 mas. C’est ce que montre
la figure 11.4.7 droite pour la plupart des points. Le gain est substantiel par rapport au
centre de gravité classique : le biais est réduit d'un facteur 10 ou 15 en fonction des cas. Cet
algorithme semble donc intéressant a appliquer a MIRI, ot I'erreur totale due a I'algorithme
doit étre inférieure & 2 mas.
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I1.4.2.3.3 Le centre de gravité pondéré

Le dernier algorithme étudié, le centre de gravité pondéré, est une version améliorée du
centre de gravité classique. Ne connaissant pas a priori la position exacte du maximum de
la PSF, I'unique méthode est, comme pour le centre de gravité a fenétre flottante, de faire
des itérations, en recentrant chaque fois la pondérante sur la position estimée a I'étape de
calcul précédente. Le recentrage de la pondérante est montré sur la figure 11.4.8 ; seules 5
itérations sont représentées car les décalages des itérations suivantes sont trop faibles pour

apparaitre sur la figure.
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FiGc. 11.4.8  Exemple de déplacement de la pondérante au fil des itérations.

A l'instar des deux cas précédents, je vais maintenant étudier les paramétres optimaux
pour obtenir un biais minimal (figure 11.4.9). Dans ce cas, plusieurs paramétres appa-
raissent : la taille de la fenétre de calcul mais aussi la largeur & mi-hauteur de la gaussienne
pondérante. Le nombre d’itérations est aussi un paramétre libre; dans notre cas, j’ai fait
le nombre d’itérations nécessaires pour que deux itérations successives donnent le méme
résultat (environ une dizaine).

La figure 11.4.9 gauche représente le biais en fonction de la largeur & mi-hauteur de la
pondérante ; il existe une position optimale pour une largeur a mi-hauteur de 2.85 pixels
qui correspond approximativement a la largeur a mi-hauteur de la PSF de MIRI (ap-
proximativement car la PSF est polychromatique; 2.85 pixels correspondent au \/D a
10 microns).

La figure suivante [1.4.9 au centre représente I'influence de la taille de la fenétre sur le
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Fi1G. 11.4.9 — Biais du centre gravité pondéré en fonction des différents parameétres qui
I'influencent. La figure de gauche représente l'influence de la valeur de la largeur a mi-
hauteur de la gaussienne sur le biais sur I'axe y. La figure du milieu montre I'influence
de la valeur de la taille de la fenétre de calcul sur le biais sur 'axe y. La figure de droite
représente les biais sur I’axe y pour différentes positions a I'intérieur du pixel. Le centre de
gravité pondéré est calculé sur une fenétre de 11 pixels avec une gaussienne de largeur a
mi-hauteur de 2.85 pixels.

biais. On voit qu’au dela de 9 pixels, ce biais est négligeable. Je choisirai par la suite des
fenétres de 11 pixels pour mes calculs. La figure 11.4.9 droite représente le biais sur 'axe y
pour différentes positions a l'intérieur du pixel central ; la plupart des points sont & moins
de 0.7 mas d’erreur ce qui est largement suffisant pour MIRI.

Restent a étudier les erreurs statistiques, a savoir les erreurs engendrées par les bruits
qui seront présents sur MIRI.

I1.4.2.4 Erreurs statistiques liées a la détection

J’étudie maintenant les erreurs dynamiques. Ces erreurs sont d’origine statistique, c¢’est-
a-dire dues aux bruit de mesure (bruits de photons, lecture, bruit de photons du fond
et défauts du flat field). L’erreur statistique s’exprime en terme d’écart-type entre des
réalisations indépendantes du bruit. Je fais ce calcul sur 100 réalisations. Cette valeur a
été choisie afin d’avoir un échantillon suffisamment important pour que la moyenne et
I'écart-type obtenus soient représentatifs (erreur de 10 %) mais pour que les temps de
calcul restent raisonnables.

Pour chacun des algorithmes les simulations sont faites avec les données qui fournissent
un biais minimum (donc dans un cas non bruité) :

pour le centre de gravité classique (CdG), la fenétre utilisée a 5 pixels;
pour le centre de gravité avec fenétre flottante (FCAG), la fenétre utilisée est de
7 pixels de coté;
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pour le centre de gravité pondéré (CAGP), j'utilise une fenétre de 11 pixels de coté
et une gaussienne pondérante de largeur & mi-hauteur 2.85 pixels.
Dans la suite, 1’étoile est positionnée a 20 mas (soit 1/5"¢ de pixel) du centre du
coronographe.

11.4.2.4.1 Le bruit de photons

Le premier bruit étudié est le bruit de photons. Les courbes de la figure 11.4.10 montrent

Bruit de photon
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F1G. I1.4.10 — Variation de la précision des estimateurs en présence du bruit de photons.

I’évolution de I'écart-type de I'erreur d’estimation en fonction du nombre de photo-électrons
sur le détecteur.

Les trois algorithmes, FCdG, CdGP et ajustement gaussien, ont tous les trois le méme
comportement avec une variation de la précision de I'algorithme qui évolue en racine carrée
du nombre de photons. On retrouve ici le type de variations étudiées dans Rousset [1999]
pour le centre de gravité simple et une PSF gaussienne. Or, dans le cas présent de la PSF de
MIRI, le comportement du CdG simple est nettement dégradé notamment pour de faibles
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Etoile considérée | Magnitude en bande N | Nombre de photo-électrons sur le détecteur
A0 a 10 pc 0 9.2-10°
GO0 a 10 pc 3 5.8 104
K0 a 10 pc 3.95 24150
MO a 10 pc 4.98 9350

TaB. 11.4.1 Equivalence entre le type spectral, la magnitude dans la bande N et le nombre

de photo-électrons au niveau du détecteur dans le cas de l'utilisation de la densité neutre
de MIRI/JWST pour une pose de 1 s.

flux. L’explication est simple : a faibles flux, notamment dans ce cas particulier ou la PSF
n’est pas centrée sur le milieu du pixel, le pixel le plus brillant n’est pas systématiquement
le méme, ca peut aussi étre le pixel adjacent ce qui génére un écart-type beaucoup plus
important. Cet effet est d’autant plus fréquent que le maximum de la PSF est proche du
bord du pixel ou que sa largeur a mi-hauteur est importante.

La précision tracée sur les courbes de la figure 11.4.10 correspond a 1’écart-type total
(0ot = /02 + 0?). Elle ne prend pas en compte le biais de mesure. Pour que cette précision
totale ne soit que de 2 mas (afin qu'en prenant en compte le biais la somme ne dépasse
pas les 2 mas par axe pour le FCdG, I'ajustement gaussien et le CAGP), il faut au moins
2.8 - 10* photo-électrons sur le détecteur pour le centre de gravité a fenétre flottante et
4 -10* pour 'ajustement gaussien et le centre de gravité pondéré. Le tableau I1.4.1 donne
'équivalence entre le nombre de photo-électrons, la magnitude en bande N (c’est-a-dire a
10.4 microns) et le type d’étoile auquel le flux correspond. Les courbes ont été tracées en
utilisant le spectre d’une étoile de type GOV ; cependant, aux longueurs d’onde considérées,
le régime de Rayleigh-Jeans s’applique et il suffit donc de modifier le flux pour passer d’une
étoile d’un type donné a une étoile d'un autre type spectral.

11.4.2.4.2 Le bruit de lecture

J’ai ensuite étudié I'impact du bruit de lecture en conservant le bruit de photons dans
les simulations. Dans le cas de MIRI, le bruit de lecture est de 10 photo-électrons RMS par
pixel.

Deux niveaux de bruits de lecture ont été étudiés, 5 photo-électrons RMS par pixel
(figure 11.4.11 gauche) et 10 photo-électrons RMS par pixel (figure 11.4.11 droite) afin de
vérifier la sensibilité des estimateurs a ce paramétre.

Pour un bruit de lecture de 5 photo-électrons, la dégradation est faible au-dela de 10*
photo-électrons ; en-deca, la pente est différente & I'exception de I’ajustement gaussien qui
ne converge pas a moins de 5 - 10* photo-électrons.

Pour un bruit de lecture de 10 photo-électrons la dégradation est plus importante :
aucun estimateur ne converge a moins de 5 - 10® photo-électrons. Au-dela, la pente est
léegérement modifiée (elle est de 0.57 au lieu de 0.5). En outre, I’ajustement gaussien, le
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Bruit de lecture Bruit de lecture
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FiG. 11.4.11  Influence du bruit de lecture sur la précision des algorithmes étudiés en
présence de bruit de photons. La figure de gauche a été réalisée pour un bruit de lecture de
5 photo-électrons RMS par pixel, celle de droite pour un bruit de 10 photo-électrons RMS
par pixel.

FCAG et le CAGP sont au méme niveau (alors qu’en présence de bruit de photons seul, le
FCdG est meilleur.).

11.4.2.4.3 Les défauts de fiat field

Dans MIRI, la variation de réponse entre deux pixels est de 'ordre de 5 % sans calibra-
tion et peut étre abaissée a 1 % apreés calibration. Or, a cause du centre du 4QPM et de
son absorption, cette calibration semble infaisable derriére les coronographes de MIRI. Je
vais donc étudier 'influence d'un flat field précis a 1, 5 et 10 % pour comprendre les limi-
tations que ces défauts impliquent. Afin d’étudier les bruits statistiques, je vais, a chaque
réalisation du bruit, faire varier le flat field ce qui, évidemment, n’est pas le cas dans MIRI.
Dans MIRI, I'impact se fera sur la moyenne, non sur I’écart-type.

La figure 11.4.12 montre que pour des défauts de flat field de 1 %, la dégradation
des performances est faible par rapport a la précision en présence seulement de bruit de
photons. Elle ne devient sensible que lorsque le bruit de photons devient négligeable, c’est-
a-dire pour un trés grand nombre de photons.

Au contraire, pour des défauts de 5 % (respectivement 10 %), 'impact devient non
négligeable : il empéche d’atteindre des précisions inférieures a 2 mas (respectivement
4 mas) pour le FCdG et 3 mas (respectivement 6 mas) pour le CAGP. Comme je I'ai dit,
cet effet n’est pas exactement le méme dans le cas de MIRI, et il faut vérifier que la moyenne
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Influence du flat field Influence du flat field Influence du flat field
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F1G. 11.4.12  Influence des défauts de flat field sur la précision des estimateurs étudiés en
présence de bruit de photons. La figure de gauche comporte un flat field précis a 1 %, la
figure centrale un flat field précis & 5 % et la figure de droite un flat field de 10 %.

n’est pas trop affectée par la présence de défauts dans le flat.

11.4.2.4.4 Le bruit de photons du fond thermique

Le dernier bruit que j’ai étudié est le bruit de photons du fond thermique. MIRI fonc-
tionne en moyen infra-rouge donc le niveau du fond est important et ne peut étre négligé.
Voyons s’il influe sur la précision des estimateurs étudiés.

La figure 11.4.13 représente les courbes de précisions des différents estimateurs en pré-
sence de bruit de photons et de bruit de photons du fond. A faible niveau de photons (pour
moins de 5-10% photo-électrons), les estimateurs ne convergent pas; au-dela la dégradation
est non négligeable puisque il faut 6 - 10* photo-électrons pour atteindre un écart-type de
2 mas entre les mesures. La courbe du bas représente les limitations imposées par le bruit
de photons seul sur la précision du centre de gravité a fenétre flottante : au-dela de 10°
photo-électrons la précision est limitée par le bruit de photons alors qu’en-dessous, c’est la
limitation imposée par le bruit de photons du fond qui domine.

11.4.2.4.5 Bilan sur les différents bruits

Le tableau 11.4.2.4.5 résume les performances des différents algorithmes en fonction des
différents bruits pour un signal de 10° photo-électrons.

Dans ce cas, le seul algorithme a ne pas atteindre les performances requises (3 mas
radial) est le centre de gravité classique.

Pour les autres algorithmes, le bruit de photons reste la limitation principale et ce méme
en présence de bruit de lecture ou de bruit de photons du fond. Le défaut de flat field va
limiter de facon sensible les performances de ces algorithmes; dans ce cas, seul le FCdG,
avec 2.1 mas radial, atteint la précision requise.
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Bruit de photons du fond
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F1G. I1.4.13 — Influence du bruit de photons du fond sur la précision des algorithmes en
présence du bruit de photons stellaire.

11.4.3 Cas de MIRI

I1.4.3.1 Etude d’étoiles de types MOV et GOV a 10 pc

Je vais maintenant étudier les performances globales des algorithmes dans le cas de
MIRI en considérant une étoile de type GOV a 10 pc ainsi qu’une étoile de type MOV.
Dans la simulation, je n’ai pas introduit de “jitter” car je n’en connais pas la fréquence
temporelle et celle-ci est primordiale dans I’étude des algorithmes : pour une fréquence trés
rapide, I'impact du jitter se moyenne et la détermination du centre est correcte (mais sur
une PSF artificiellement élargie) alors que s'il est trés lent la position estimée n’est pas la
bonne. J’ai introduit du bruit de photons, un RON de 10 photo-électrons par pixel, un flat
field de 5 %, du bruit de photons sur le fond et la PSF est centrée a 20 mas du centre sur
la diagonale.

La figure I1.4.14 gauche représente la précision des algorithmes dans les deux cas consi-
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. S Algorithmes Ajustement gaussien | CdG | CdGP | FCdG
Bruits considérés

Bruit de photons 1.2 5t 1.2 1.05
Bruit de photons -+ bruit de

lecture (10 photo-électrons) 1.05 6 1.2 1.05
Bruit de photons -+ bruit de

photons du fond 1.3 7 1.3 1.1
Bruit de photons + défauts de A 09 a1 .

flat field

TAB. I1.4.2 — Précision des algorithmes (en mas) en fonction des différentes sources de
bruits pour 10° photo-électrons.

dérés; on retrouve les performances de chacun d’eux : dans le cas d’une étoile de faible
flux (ici une MOV a 10 pc), les performances du CdG sont fortement dégradées par rapport
aux autres algorithmes mais cet algorithme devient légérement plus performant (tout en
n’oubliant pas que le biais n’est pas considéré) au-dela de 1 s de pose pour une étoile de
type GOV a 10 pc. Les autres algorithmes ont des performances équivalentes, pour un flux
stellaire donné.

Néanmoins, le fait de ne pas considérer le biais ne traduit pas complétement la réalité des
résultats qui seront obtenus sur MIRI. Je I'ai donc ajouté sur la figure 11.4.14 droite. Le biais
étant fortement dépendant de la position considérée, je I'ai pris en compte sous la forme
de l'écart-type entre les mesures de biais a U'intérieur du pixel central (cela correspond a
I'écart-type des valeurs obtenues sur les figures 11.4.6 droite, 11.4.7 droite et 11.4.9 droite).
J’ai ajouté quadratiquement cette erreur a l'erreur statistique de mesure. Les résultats
obtenus sont sensiblement différents des précédents. Pour le CdG, 1'écart-type du biais
est de 12 mas radial : c’est ce biais qui domine les mesures et qui exclut complétement
I'utilisation de cet algorithme pour MIRI. Les résultats sont moins nets pour les autres
algorithmes :

I’ajustement gaussien n’étant pas biaisé, les résultats restent inchangés;

I’écart-type du CdGP n’étant que de (0.22 mas radial, le biais n’a donc qu’'un impact
limité sur les performances, n’intervenant que pour des temps de pose longs mais
sans étre limitant ;

enfin, pour le FCdG, le biais est de 0.89 mas radial ; sans étre limitante, cette valeur
va dégrader sensiblement les performances de 1’algorithme par rapport a celles du
CdGP, notamment pour une étoile de type GOV pour des temps de pose supérieurs
abds.

Ces résultats confortent le choix de ne pas sélectionner le centre de gravité standard
ainsi que l'intérét de I'étude du FCAG et du CdGP dans le contexte du positionnement
précis derriére les coronographes de MIRI.
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F1G. 11.4.14  Performances des algorithmes de centrage sur MIRI dans le cas d’une étoile
de type GOV a 10 pc (courbes en tiret) et d’une étoile de type MOV a 10 pc (en trait plein).
La figure de gauche représente 'erreur statistique seule, la figure de droite comprend cette
erreur mais aussi I'impact du biais.

I1.4.4 Procédure de centrage

Je vais maintenant m’intéresser au deuxiéme aspect du centrage derriére les corono-
graphes de MIRI, a savoir la procédure de centrage. J’ai montré que la précision de centrage
requise était de 5 mas entre I’étoile et la référence et de 10 mas entre I’étoile et le centre
du coronographe (pour rappel, voir la figure 11.4.1).

Deux procédures ont été proposées pour réaliser ce centrage sur MIRI. Sur cet instru-
ment, la précision du déplacement dépend de I'amplitude de celui-ci :

Pour des mouvements supérieurs a 207, la précision est de 90 mas RMS par axe,
pour des mouvements dont I'amplitude est comprise entre 2 et 207, la précision du
déplacement est de 20 mas RMS par axe,

— pour des mouvements compris entre 0.5 et 27, la précision du déplacement est de 1 %
RMS de 'amplitude dudit déplacement,
pour des mouvements inférieurs a (.57, la précision est de 5 mas RMS par axe.

Je me place dans un cas ou le dernier déplacement a été inférieur a 0.5” donc que la
précision est de 5 mas RMS par axe et dans le cas défavorable ot I'on arrive a une position
a 20 mas du centre du coronographe.
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I1.4.4.1 Carte d’étoiles de référence

La premiére technique, proposée par le STScl, consiste a réaliser une carte d’étoiles
cibles. Celle-ci sera réalisée a partir d’une position située a 30 mas du centre du corono-
graphe et couvrira une zone de 30*30 mas autour de ce centre par pas de 5 mas. Pour
chacune des positions, une image coronographique sera enregistrée.

Etudions maintenant le déplacement de 1’étoile de référence : si au départ elle est a 10”
du centre du coronographe avec la densité neutre, on calcule sa position grace a I'un des
algorithmes précédemment étudiés puis on la déplace sur le détecteur de la valeur trouvée;
la précision de ce mouvement est de 20 mas RMS. Dans le cas pessimiste ou l'erreur est
de 3 o sur le déplacement, I'étoile de référence sera a 60 mas du centre du coronographe.
On calcule sa nouvelle position puis on déplace de I'amplitude voulue ; dans ce cas l'erreur
n’est plus que de 5 mas RMS par axe donc, & 3 o, de 15 mas par axe. Ainsi, I'étoile de
référence sera a l'intérieur de la grille d’étoiles de référence et sera donc a moins de 5 mas de
I'une des positions. A cette position, on réalise une pose coronographique. Pour déterminer
I'image de 1’étoile cible la plus proche de I'image de I’étoile de référence, il est possible de
faire, au sol, la corrélation entre les deux images ou d’étudier I’écart quadratique moyen.

Cette méthode permet donc d’obtenir, dans le pire des cas, une étoile cible & 15 mas
(sur un axe) du centre du coronographe et une étoile de référence a moins de 5 mas de
I’étoile cible.

Quels sont les avantages et les inconvénients de cette méthode? Un avantage de cette
méthode est qu’elle permet d’obtenir la précision souhaitée. Néanmoins, elle nécessite des
temps de pose trés longs (la grille est réalisée avec des images coronographiques, donc
nécessitant chacune de I’ordre d’une heure de pose). En outre, elle suppose qu’il est possible
de faire des pas de 5 mas avec une trés grande précision.

11.4.4.2 Procédure itérative

Afin de gagner du temps de télescope, nous proposons une procédure itérative utilisant
la densité neutre, en calculant & chaque itération la position de la PSF. Lorsque la position
obtenue est correcte, on réalise alors I'image coronographique.

Plus précisément, on souhaite positionner I’étoile cible & 10 mas du centre du corono-
graphe. Tout d’abord on calcule la position de la PSF'; la précision de 1’algorithme est de
2 mas par axe; on déplace I’étoile. On recommence jusqu’a atteindre la position souhaitée.
La précision du mouvement étant de 5 mas, il y a statistiquement 95 % de chance d’étre
a 10 mas (2 o) en une itération. La derniére position est stockée. On réalise alors I'image
coronographique, en choisissant le filtre adapté.

Quant a I’étoile de référence, la procédure est identique, a I'exception prés que ’on sou-
haite obtenir une précision de 5 mas par axe. On suppose que le systéme est stable durant
I’ensemble de la procédure. Dans le cas contraire, le seul moyen de centrer la deuxiéme
étoile serait de comparer les images et non la position. La probabilité d’atteindre 5 mas est
de 68.3 %. Par conséquent plusieurs itérations seront certainement nécessaires. Une fois la
position souhaitée atteinte, I'image coronographique est réalisée.
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Un des avantages de cette méthode est qu’elle est simple et rapide : une pose avec la
densité neutre ne prend pas plus de 1 minute, temps court méme en réalisant plusieurs
itérations. Néanmoins, cette méthode requiert une certaine stabilité du systéme entre les
acquisitions coronographiques de I'étoile cible et de la référence pour que les conditions
soient identiques (notamment la position du centre du coronographe). En outre, il n’est
pas possible de réaliser une infinité d’itérations; il est nécessaire de donner une limite a ce
nombre, limite qui risque de nous conduire a des résultats dégradés.

Je suis donc plus favorable a la seconde solution, notamment pour des questions de
temps de télescope qui est limité.

J’ai affirmé que les temps de pose pouvaient étre inférieurs a la minute. Vérifions-le.

I1.4.4.3 Temps de pose pour atteindre une précision des algo-
rithmes de 2 mas RMS par axe (ou 3 mas radial)

Deux cas vont se présenter : le cas d’une étoile brillante et le cas d’une étoile plus
faible. Pour simuler ces différentes étoiles, j’ai étudié une étoile de type GOV a différentes
distances; il est alors aisé, avec les correspondances du tableau I1.4.1, d’adapter les valeurs
trouvées au cas d’une étoile d’un autre type spectral.

1I1.4.4.3.1 Cas des étoiles brillantes

La figure I1.4.15 représente le temps de pose nécessaire pour atteindre une précision
de 3 mas radial en fonction de la distance d'une étoile de type GOV en utilisant, comme
auparavant la densité neutre. Je n’ai représenté que les deux algorithmes intéressants dans
le cas de MIRI : le centre de gravité pondéré et le centre de gravité a fenétre flottante.

On voit que pour une étoile de type GOV située a moins de 20 pc, les temps de poses
requis sont inférieurs a la minute. Pour des étoiles de magnitudes plus élevées, la densité
neutre atténue trop le flux. Il faut donc utiliser un autre filtre.

I1.4.4.3.2 Cas des étoiles faibles

Le coronographe que nous avons étudié est centré a 11.4 microns. Afin de se placer
hors du maximum d’efficacité du coronographe, nous allons utiliser le filtre de MIRI dont
la bande passante est comprise entre 9 et 11 microns pour étudier le centrage des étoiles
plus faibles (voir la figure 11.2.2).

La figure 11.4.16 représente le temps de pose nécessaire pour atteindre en précision de
3 mas (en tout) en fonction de la distance d’une étoile de type GOV. J'ai gardé, pour cette
simulation, les mémes paramétres que j’avais définis avec la densité neutre et notamment
la méme taille de fenétre pour les algorithmes.

Il est alors possible de centrer des étoiles de type GOV jusqu’a environ 80 pc ce qui
correspond & une étoile de type MOV a 50 pc. Méme s’il ne correspond pas aux longueurs
d’onde auxquelles le coronographe a le moins d’impact en raison de son chromatisme,
le filtre N semble donc bien adapté au centrage de 1’étoile avec le coronographe centré a
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FiG. [1.4.15 — Temps de pose minimal pour atteindre une précision de 3 mas radial en
fonction de la distance d’une étoile de type GOV.

11.4 pm dans le cas d’étoiles peu lumineuses ; s’il est nécessaire de centrer des objets encore
plus faibles, il est possible d’utiliser un autre filtre de I'imageur (par exemple celui centré a
7.7 pm, pour lequel 'atténuation du coronographe est encore moins importante que dans
le filtre N mais qui conserve une image échantillonnée a Nyquist).

11.4.5 Conclusion

J’ai donc, dans cette partie, étudié I’ensemble de la problématique de pointage sur
MIRI.

J’ai tout d’abord estimé les contraintes de pointage requises par les coronographes pour
atteindre un rapport signal-a-bruit suffisant pour détecter des exoplanétes géantes, a savoir
une contrainte sur le pointage de 10 mas entre I'étoile cible et le centre du coronographe
et de 5 mas entre I’étoile cible et 1’étoile de référence.
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Fi1G. 11.4.16 — Temps de pose minimal pour atteindre une précision de 3 mas en tout, en
fonction de la distance d’une étoile de type GOV avec le filtre N de MIRI.

Le deuxiéme aspect a consisté a étudier les algorithmes les mieux adaptés au centrage
sur MIRI, c’est-a-dire a la présence d’un coronographe et aux contraintes de devoir réaliser
un algorithme qui pourrait étre embarqué. J’ai étudié quatre algorithmes différents.

Le premier est I'ajustement gaussien. Intéressant car non biaisé, ses performances en
présence d’erreur statiques sont satisfaisantes. Il semble cependant plus sensible au bruit
de lecture. Mais son plus gros inconvénient dans le cas de MIRI est qu’il semble nécessiter
plus de mémoire pour étre codé dans le systéme embarqué que les autres algorithmes.

Le deuxiéme algorithme est le centre de gravité simple. Son biais est au-dela des limites
fixées pour MIRI et ne peut étre corrigé (il dépend de la position du centre du 4QPM dans
le pixel ainsi que de l'orientation des transitions) ; outre ce défaut majeur, il est nettement
moins performant que les autres algorithmes a faible flux. Il est donc exclu que MIRI
puisse utiliser le centre de gravité classique qui était au départ favorisé (car trés simple a
implémenter).

Le troisiéme est le centre de gravité a fenétre flottante. Sa fenétre “flottante” permet
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d’outrepasser les défauts du centre de gravité classique. Ses performances sont satisfaisantes
tant au point de vue du biais que des erreurs dynamiques. En outre, il reste simple a coder
et peu gourmand en ressources. Le seul bémol a apporter est qu’il nécessite plusieurs
itérations pour étre efficace.

Le dernier est le centre de gravité pondéré par une gaussienne. Les résultats sont com-
parables a ceux de I'ajustement gaussien et du centre de gravité a fenétre flottante. Peu
gourmand en calcul, il nécessite plusieurs itérations pour étre efficace. Son seul inconvénient
est, qu’en plus de la taille de la fenétre de calcul, il nécessite que la largeur & mi-hauteur
de la gaussienne soit introduite en paramétre d’entrée.

Ainsi, deux algorithmes répondent parfaitement aux contraintes et aux spécifications
imposées par MIRI : le centre de gravité avec fenétre flottante et le centre de gravité
pondéré. Tous deux sont itératifs. La décision a été prise par le groupe de travail associant
le STScl et le LESIA : le choix s’est porté sur le centre de gravité a fenétre flottante qui
répond mieux aux contraintes imposées par I'ensemble des instruments du JWST et qui
nécessite un paramétre de moins que le CAGP (la largeur & mi-hauteur de la gaussienne).

Enfin, le dernier volet de ce travail a été la sélection d’une procédure de centrage
répondant aux contraintes de MIRI qui s’est, 1a encore, faite en collaboration avec le
STScl.
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Chapitre 11.5

Caractérisation des coronographes de
MIRI

Les premiers coronographes de phase a4 quatre quadrants ont été réalisés en 2001 [Riaud,
2003|. Différentes techniques de fabrication ont été étudiées.

La premiére est la technique du “lift-off”. 1l s’agit de déposer une résine photosensible sur
un substrat plan, de I'irradier aux ultra-violet aprés ’avoir cachée par le masque adéquat
puis de la développer (une partie du substrat est donc apparente) avant de déposer une
couche d’'un matériau d’indice proche de celui du substrat afin d’éviter les interférences
dues aux réflexions parasites. Enfin, la résine est retirée. Il ne reste que le substrat et le
dépot dans la zone exempte de résine.

Une autre technique utilisée est la “Reactive Ton Etching” (RIE). Cette technique
consiste a créer un plasma par un champ électromagnétique radio-fréquence. Ce plasma
est constitué d’ions haute énergie qui attaquent la surface du substrat (en partie protégée
par un masque).

Dans le cadre de MIRI, différents matériaux ont été étudiés. Il a fallu évaluer leur
conformité aux spécifications définies dans 11.2.1.1 et pour ce faire utiliser des bancs dédiés.
En plus du microscope, permettant d’étudier I'état de la surface, la qualité des transitions
ainsi que l'orientation du coronographe, deux bancs existent au LESIA :

— un banc visible permettant d’étudier I’atténuation de composants visibles. Il est aussi
possible d’y faire de la spectroscopie basse résolution afin de mesurer I’épaisseur de
la marche des quatre quadrants en transmission ou en réflexion (donc indépendam-
ment de 'indice) pour des composants devant fonctionner a n’'importe quelle longeur
d’onde.

— un banc infrarouge cryogénique qui permet de tester les 4QPM en moyen infrarouge
(entre 0.8 et 5 um) et a basse température.

101
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I1.5.1 Les composants testés

Dans un premier temps, ont été testés différents matériaux afin de prouver la faisabilité
des 4QPM pour MIRI/JWST et de sélectionner le meilleur, “meilleur” sous-entendant dans
ce cas non seulement le composant répondant le mieux aux spécifications mais aussi le
fournisseur le plus fiable, c’est-a-dire qu’on a cherché a qualifier le processus complet. Je
suis arrivée dans le projet MIRI au moment de ces tests auxquels j’ai participé. Quatre
types de composants ont été réalisés puis testés sous la responsabilité de Jacques Baudrand :

dépot de ZnSe sur un substrat en ZnSe polycristallin, réalisé par I'institut Fresnel a
Marseille,

— attaque RIE du ZnSe réalisé par le CSL a Liége (Belgique),

— attaque RIE du germanium réalisé par le CES-SPEC a Saclay
attaque RIE du diamant réalisé par Adamantis a Uppsala (Suéde).

I1.5.2 Qualité de la transition

La technique de dépot du ZnSe s’est avérée inutilisable sur les 4QPM de MIRI, tech-
nique dans laquelle les transitions sont larges de 20 um (valeur & comparer aux 2 microns
requis pour vérifier les spécifications). Dans ce cas, le dépot de ZnSe n’adhére que mal au
substrat et s’arrache par endroits ce qui engendre les mauvaises transitions. Un exemple
est représenté sur la figure I1.5.1 & gauche.

AccV D X
30.0kV 3.0 20000x SE 09 1

Fic. 11.5.1  Trois exemples de transition de masques coronographiques (attention, les
échelles des photos sont différentes). La figure de gauche représente la transition sur un
masque en 7ZnSe fait par dépot, celle du centre la transition sur un masque en diamant et
celle de droite la transition sur un masque en germanium.

Dans le cas du diamant, cette transition est inférieure a 0.5 micron alors qu’elle vaut
environ deux microns sur le masque en germanium (voir figure 11.5.1).
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11.5.3 Les tests sur le banc visible

I1.5.3.1 Description du banc

Le banc visible a été concu pour pouvoir tester différents systémes coronographiques. Il
permet a la fois de déterminer le taux de réjection du coronographe (c’est le mode nulling)
mais aussi de déterminer sa longueur d’onde d’utilisation optimale et son chromatisme a
I’aide d'une mesure spectroscopique. C’est le montage en nulling qui est représenté sur la
figure 11.5.2.

Lyot
=
diode laser 4|7

635 nm détecteur

pupille d’entrée

FiG. I1.5.2  Schéma du banc visible fonctionnant en transmission et en mode nulling.

La premiére lentille projette I'image de la source a I'infini. Suit la pupille d’entrée qui
peut étre changée en fonction des tests a faire; elle définit le support d’ouverture et donc
I’échantillonnage spatial a la position du masque. Une seconde lentille focalise le faisceau
sur le masque coronographique. La lentille suivante conjugue la pupille d’entrée avec le
diaphragme de Lyot, qui est un simple trou, concu pour filtrer la diffraction. Son diamétre
est généralement égal & 80 % du diamétre de la pupille. La derniére lentille forme 'image
sur la caméra.

Un réseau en transmission de 110 traits par mm a été ajouté pour déterminer la trans-
mission spectrale du coronographe. Pour ce faire, le systéme optique est éclairé en lumiére
blanche (grace a une lampe a incandescence a 3400 K). La longueur d’onde est calibrée en
utilisant deux lasers monochromatiques aux longueurs d’onde bien connues (laser He-Ne a
632.8 nm et laser YAG :Nd a 532.05 nm). Le montage peut aussi étre configuré pour tester
des composants en réflexion (ce qui est le cas du germanium notamment). Le mesure est
effectuée de la facon suivante. Une mesure est réalisée avec la PSF centrée sur le masque
(donc en mode coronographique) ; puis une seconde est faite avec le masque décentré. Cette
seconde mesure permet de déterminer I’absorption du substrat en transmission et de ’an-
tireflet lors d’une mesure en réflexion. A chacune de ces images est soustrait le fond. Les
mesures obtenues sont des spectres en visible. Puis le spectre réalisé avec la PSF centrée est
divisé par celui réalisé avec la PSF décentrée, permettant d’obtenir I’effet du coronographe
seul.
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I1.5.3.2 Mesure d’épaisseur

Le banc a permis de mesurer les spectres d’un certain nombre de coronographes, dont
certains a la fois en transmission et en réflexion (le ZnSe et le diamant ; pas le germanium
car il n’est pas transparent en visible). Cette double mesure a permis de vérifier I’épaisseur
de la marche et 'indice du composant. Ainsi, il est possible de déterminer trés précisément
(4 nm RMS), dans les conditions d’utilisation, la longueur d’onde centrale optimale &
température ambiante.
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Fi1G. 11.5.3  Spectres d'un 4QPM en diamant en transmission et en réflexion. La finesse de
la transition du diamant permet d’obtenir un trés bon contraste sur les spectres. Au-dela
de 950 nm, la contamination par I’ordre 2 du réseau est trés importante et, par conséquent,
les spectres sont. déformeés.

Le lien entre le déphasage, I'indice et I'épaisseur d’'un composant en transmission a été
donné dans I'équation I1.2.1. En réflexion, I’équation est :

2t e
A cos (%)
avec i I'angle d’incidence (le composant n’est pas perpendiculaire a 1'axe optique pour

pouvoir récupérer le faisceau en sortie).
Dans ce cas, les extrema que I'on voit sur la figure 11.5.3 vérifient :

¢ = (1 + cosi) (I1.5.1)

2r e

— (1 ) =k 11.5.2
X cos (2) (1+ cosi) = km ( )
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ou k est I'ordre de I'extremum (k est impair pour un minimum et pair pour un maximum).
Ainsi, pour un 4QPM prévu pour fonctionner dans le visible, I’épaisseur de marche est
importante et lorsque I'on réalise la mesure en visible, on observe des ordres élevés (k est
grand). On en voit un exemple sur la figure 11.5.3 gauche ou les ordres représentés sont
compris entre 7 et 9.

I1.5.4 L’extinction sur le banc infrarouge

Le travail qui suit est présenté dans l'article a referee de PASP par I'équipe corono-
graphique travaillant sur MIRI [Baudoz, Boccaletti, Riaud, Cavarroc, Baudrand, Reess, et
Rouan, 2006a].

I1.5.4.1 Description du banc

Un banc moyen infrarouge a été développé au LESIA pour tester I'atténuation des
coronographes de MIRI en infrarouge et aux températures cryogéniques. Le schéma du
banc est représenté sur la figure 11.5.4. Une lampe tungsténe alimente une fibre optique qui
transmet jusqu’a 5 microns. Un trou source est ajouté pour conserver une source quasi-
ponctuelle. Le 4QPM est refroidi & 12 K. Un diaphragme de Lyot de 83.3 % joue aussi le
role de “cold stop” dans le cryostat du détecteur. Le détecteur infrarouge couvre une bande
spectrale de 0.8 a 5.2 microns. Pour tester le 4QPM a différentes longueurs d’onde, un filtre
modifiable en longueur d’onde, de résolution 9.5 a été introduit dans le train optique. La
longueur d’onde centrale varie de 4.66 a 4.84 microns avec I'inclinaison du filtre.

11.5.4.2 Mesure de ’extinction

Plusieurs composants ont été testés sur le banc infrarouge. Les performances obtenues
sont montrées sur la figure 11.5.5 dans le cas d'un 4QPM en germanium centré a 5 um.
Il s’agit d’'un démonstrateur des performances du coronographe, cette longueur d’onde
n’existant pas parmi les coronographes de MIRI. Le pic stellaire est atténué d’un facteur 400
et le contraste est de 10* 4 2 A/ D. Cette performance est limitée par la résolution spectrale
de la source ainsi que par sa taille résolue (elle mesure environ A\/5D). Les performances
atteintes sont conformes aux spécifications de MIRI.

I1.5.4.3 Sélection du matériau du masque coronographique

Aprés avoir testé les différents composants fournis, le choix s’est porté sur le germanium,
réalisé par le CEA-SPEC a Saclay, pour plusieurs raisons.

Comme je I’ai dit plus haut, le dépot de ZnSe n’est pas adapté a la hauteur de marche
requise, la transition est trop large. Les autres techniques mettaient en compétition 1'at-
taque RIE sur différents matériaux; le ZnSe n’a pas été choisi car il requiert 1'utilisation
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FiGg. 11.5.4  Agencement du banc infrarouge cryogénique. Juste aprés la source, le filtre
permet de changer de longueur d’onde en fonction de son inclinaison. Ceci alimente une
fibre chalcogénide avec, au bout, un trou de 30 um de diameétre. Le train de lentilles qui
suit est en ZnSe.

d’un substrat de ZnSe monocristallin pur, matériau peu courant et donc d’approvision-
nement difficile et onéreux. Les performances du diamant et du germanium vérifiaient
toutes les deux les spécifications; c’est néanmoins le germanium qui a été sélectionné car
le fournisseur était le plus fiable des deux.

Par la suite, pour chacune des longueurs d’onde, il a été réalisé cinq composants pour
chacun des modéles de MIRI (“Demonstration Model”, “Verification Model”, “Engineering
and Technical Model” et finalement “Flight Model”) soit 60 coronographes a tester. Pour
chacun, I’épaisseur a été mesurée sur le banc visible et la géométrie (orientation des qua-
drants et qualité de surface) a été controlée. L’antireflet a ensuite été déposé sur les deux
faces par la société CILAS. Prévu pour fonctionner en moyen infrarouge, il devient alors
difficile de revérifier I’épaisseur de la marche car la réflectivité de I'antireflet aux longueurs
d’onde visibles fluctue et empéche de réaliser la mesure spectro-photométrique.

Un exemple est donné sur les figures 11.5.6 (cas sans antireflet) et I1.5.7 (cas avec
antireflet). La figure de droite montre clairement I’absorption de I'antireflet. Cet antireflet
est constitué de quatre couches de compositions et d’épaisseurs différentes déposées sur le
germanium :

32.6 nm de Y F3,
584.5 nm de BakFs,



I1.5.5. CONCLUSION 107

0 . : —
10 & A—4.79, R—94
107! T=293 K
v 10“2
& 0@ 2 A/D
&S00
o
3
e 190”*
1075
| -6 Tilt for the germanium substrate : 26.4°
10 , . ) . ; o
0.1 1.0 10.0

=

distance to the center of the focal mask (in =)

Fi1G. I1.5.5 Résultat du nulling sur un composant infrarouge centré a 5 ym. La courbe du
haut est la PSF, celle du bas le profil coronographique. Le composant est tourné de 26 ° afin
de déplacer les images parasites du centre de I'image afin de pouvoir estimer correctement
l'atténuation du coronographe. Figure extraite de Boccaletti et al. [2005].

32.6 nm de Y F3,
472.1 nm de ZnSe.

I1.5.5 Conclusion

J’ai présenté dans cette partie ’ensemble des procédures utilisées dans la caractérisation
des masques coronographiques de MIRI.

Beaucoup de tests, auxquels j’ai participé, ont été réalisés sur les composants sélection-
nés pour MIRI. IIs ont d’abord permis de choisir le matériau le plus adapté a la réalisation
des coronographes moyen infrarouge de l'instrument. Aprés le choix du germanium, de
nombreux masques ont été réalisés ; chacun a été testé selon les procédures présentées afin
de trouver le meilleur composant, celui qui est le mieux centré par rapport aux filtres de
MIRI, et dont la transition vérifie les spécifications.

Ces outils sont aussi utilisés pour contréler et pour tester 'ensemble des masques co-
ronographiques développés au LESTA.
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Fi1G. 11.5.6  Exemple d'un spectre de 4QPM en germanium avant le dépot de 'antireflet.
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FiG. 11.5.7 Effet du dépéot de Iantireflet sur le germanium. A gauche, spectre obtenu avec
un 4QPM traité; a droite, la courbe rouge correspond au spectre de 'antireflet et la verte
au spectre du 4QPM. Les lignes bleues représentent les extrema obtenus avant le dépot de

I'antireflet.
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Chapitre 11.6

Conclusion et perspectives

J’ai, dans le présent chapitre, étudié des aspects trés différents des coronographes de
phase de MIRI, de I’étude théorique des performances a la réalité, de simulations pures a
des aspects plus pratiques.

Un des objectifs principaux du programme scientifique de MIRI est la détection et la
caractérisation d’exoplanétes. La sensibilité des coronographes de phase a quatre quadrants
de MIRI a été étudiée en prenant en compte les caractéristiques du télescope (forme de la
pupille, obstruction centrale, niveau et répartition fréquentielle des aberrations) et celles
de I'instrument MIRI (notamment sur la précision d’alignement et de focalisation des dif-
féerents systémes optiques et la précision de pointage). En considérant I’ensemble de ces
contraintes, la réjection maximale des coronographes de MIRI est d’environ 300 ce qui est,
a I'exception de cas trés favorables d’étoiles trés jeunes ou tres faibles, insuffisant pour
détecter directement des planétes de type Jupiter. Deux types de calibrations peuvent étre
envisagées (voire associées) : la soustraction d’une étoile de référence a la méme longueur
d’onde qui est une technique classique ou la soustraction de la méme étoile & deux lon-
gueurs d’onde. Changer de filtre ne devrait pas entrainer, théoriquement, de changement
de pointage; les images de I'étoile aux deux longueurs d’onde seront donc centrées de la
méme facon derriére le coronographe, rendant la calibration trés bonne. Néanmoins cette
technique ne peut étre utilisée que pour des longueurs d’onde proches et pour lesquelles les
flux de la planéte sont trés différents. On ne peut donc I'utiliser pour le filtre a 15.5 um ; en
outre, elle utilise des a priori sur le spectre de la planéte (absorption de N Hs a 10.65 um).
La calibration classique, par une étoile de référence, requiert une reproductibilité de posi-
tionnement trés grande (que ce soit derriére le masque coronographique ou au niveau de
la roue a filtre pour retrouver les mémes speckles) et une trés grande stabilité. C’est cette
seconde technique que j’ai toutefois utilisée pour étudier la détectabilité des planétes. Je
me suis particuliérement intéressée aux planétesde 1, 5et 10 M; a 1,2, 5 et 10 UA de leurs
étoiles, pour des étoiles de la séquence principale a moins de 20 pc. Les calculs utilisent le
type spectral, la distance et ’age de I’étoile, ce dernier parameétre permettant d’estimer la
température de la planéte (modéle de Burrows et al. [1997]). Mon étude des étoiles proches
a mis en évidence qu’environ 15 % des planétes de 10 M; sont détectables autour de ces
étoiles, principalement autour des étoiles les moins lumineuses pour lesquelles le contraste
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planéte-étoile est le plus favorable. Ce chiffre est de 6.5 % pour des planétes de 5 M; a
10 UA de leur étoile hote et de 1.5 % pour des planétes de 1 M; a 10 UA.

Une autre technique qui pourrait répondre aux objectifs scientifiques de MIRI est la
méthode des transits. Tinetti et al. [2007] a détecté, en moyen infrarouge (entre 3 et 9
um), la présence d’eau dans I'atmosphére d’une planéte de 1.15 M en orbite autour d’une
étoile de type K1 (HD 189733). Dans ce cas, la profondeur du transit est d’environ 2.5 %.

Cette méthode peut permettre d’accéder a certaines données spectrales pour des pla-
nétes de masse inférieure a celle de Jupiter. Je n’ai étudié, ici, que le cas d'une Terre
primitive autour d’étoiles de types F2, G2 et K2 a différentes distances : si MIRI est inté-
ressant dans le cas d’étoiles relativement brillantes (les autres étant dominées par le fond
thermique), NIRCam peut aussi étre utilisé pour étudier des étoiles plus faibles & moins
de 5 um. Cette étude n’est qu'une ébauche qui demande a étre poursuivie afin d’étudier
notamment les possibilités qu’aménerait 1'utilisation du masque coronographique de Lyot
sur MIRI (ou du “band-limited” sur NIRCam) : en atténuant le flux de I'étoile, ces deux
masques coronographiques permettraient de pouvoir utiliser 'ensemble des filtres de MIRI
et de NIRCam (le détecteur est saturé dans beaucoup de cas). Un exemple intéressant est

Dans le cadre de la coronographie avec les 4QPM sur MIRI, il est nécessaire de bien
centrer 1’étoile sur le masque coronographique. Je me suis donc intéressée aux procédures
de pointage de MIRI; j’ai mis en évidence que les algorithmes initialement prévus dans
le JWST n’étaient pas adaptés (ils étaient biaisés avec un biais non corrigeable) et j’en
ai proposé d’autres répondant mieux aux contraintes et aux spécifications imposées par
I'instrument, notamment permettant de réaliser la procédure de centrage rapidement, op-
timisant le temps de télescope pour les observations scientifiques. La réalisation du systéme
coronographique a nécessité quatre modéles de tests. J’ai donc testé certains de ces modéles
sur le banc visible du LESIA afin de vérifier leur conformité aux spécifications, notamment
leur longueur d’onde de centrage.



Troisiéme partie

Le futur : les ELTs suffisants pour “voir”
des Terres?
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Introduction

Comme nous ’avons vu en début de manuscrit sur la figure 1.0.1, le contraste entre une
planéte terrestre et le Soleil est de 2.1071% en visible et en proche infra-rouge. En revanche, le
gain en résolution que doit apporter un trés grand télescope a ces longueurs d’onde permet
en principe de gagner beaucoup en contraste & une distance angulaire donnée. Il est donc
intéressant d’évaluer les capacités d'un EL'T dans des conditions plus ou moins réalistes. Or
I’'observation depuis le sol se heurte a beaucoup de difficultés : il n’est possible d’observer
que dans les fenétres de transmission de 'atmosphére, la turbulence atmosphérique limite
la qualité des observations, le fond thermique est important,...

Je présenterai d’abord ce que sont les ELTs, leurs caractéristiques et leur intérét dans la
détection d’exoplanétes. J'introduirai ensuite les différentes limitations des systémes d’op-
tique adaptative. Depuis le sol, un systéme d’optique adaptative performant est nécessaire
pour obtenir une image la plus parfaite possible, ¢’est-a-dire ayant un bruit de speckles
faible ; j'utilise donc dans mes simulations un systéme d’optique adaptative extréme preé-
senté dans la partie I11.2. Méme avec un tel systéme, il n’est pas possible d’atteindre un
niveau de contraste suffisant pour détecter une planéte tellurique (le bruit de speckles reste
5000 fois plus élevé que le pic planétaire). Pour augmenter ce contraste, jutilise un systéme
coronographique en aval de I'optique adaptative. Avec le rapport de Strehl optimiste de
98 %, le coronographe recoit un front d’onde imparfait : 2 % de la lumiére stellaire est donc
dans le halo empéchant d’atteindre un contraste supérieur a 107°.

Pour améliorer le contraste et réduire le bruit de speckles, un systéme de calibration est
indispensable. Nous verrons, dans un cas simplifié, le gain apporté par la calibration. La
suite de mon étude s’intéresse a la limite de détectabilité qui peut étre atteinte, dans des
cas théoriques, par un systéme combinant optique adaptative, coronographie et imagerie
différentielle simultanée, une des voies possible de calibration.

Je comparerai ensuite ce modéle & des cas de coronographes existant. Enfin, j’étudierai
de facon théorique des systémes prenant en compte les défauts d’amplitude que j’avais dans
un premier temps négligés et un systéme réel de calibration.
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Chapitre 111.1

Présentation

III.1.1 Les projets en concurrence

Plusieurs projets de télescopes de trés grande taille sont prévus dans le monde. Je ne
présenterai que les trois projets principaux. Deux autres projets, un japonais |lye, 2006]| et
un chinois [Cui, 2006] sont aussi a 1’étude mais peu de détails sont disponibles.

I11.1.1.1 Le "Giant Magellan Telescope" (GMT)

Prévu pour 2016, le design du GMT est représenté sur la figure I11.1.1. Le miroir
primaire est constitué de six miroirs monolithiques de 8.4 métres autour d’un miroir central
troué |[McCarthy, 2006|. Le primaire a une ouverture de f/0.7; "ouverture finale est de f/8.
Fruit d’une collaboration des instituts américains et de 1’Australie, il est prévu qu’il soit
installé & Las Campanas aux Canaries. Ce design est techniquement le plus simple des
ELTs car la réalisation des miroirs du primaire a déja été testée sur le LBT (qui est un
télescope comprenant deux primaires de 8.4 m de diamétre sur la méme monture).

Six instruments de premiére génération sont prévus :

un spectrographe multi-objets en visible,
un spectrographe haute résolution en visible,
— un spectrographe multi-objets en proche infrarouge,
— un imageur associé a une optique adaptative extréme en proche infrarouge,
un spectrométre haute résolution dans le proche infrarouge,
un imageur et un spectrographe associés a une optique adaptative en infrarouge
thermique.

Plus de détails sur ces instruments, le design et les objectifs scientifiques peuvent étre

trouvés sur le site du GMT http://wuw.gmto.org.

I11.1.1.2 Le "Thirty Meter Telescope" (TMT)

Le TMT est un projet nord-américain comprenant quatre partenaires (Caltech, 'univer-
sité de Californie, un consortium canadien et un consortium ameéricain). Comme son nom
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Fia. II1.1.1  Vue d’artiste du GMT.

'indique, il s’agit d’un télescope de 30 m (voir sur la figure I11.1.2) constitué d’environ 700
miroirs hexagonaux formant un primaire parabolique avec une monture altazimutale. Sa
mise en service est prévue en 2015 [Crampton et Ellerbroek, 2006]. Le secondaire sera, a
terme, adaptatif, méme si ce n’est pas prévu pour la premiére lumiére. L’ouverture du pri-
maire, parabolique, est de f/1; 'ouverture finale est de f/15. Ce projet repose sur I'expertise
acquise lors de la réalisation des télescopes Keck au Mauna Kea a Hawaii.

Fia. II1.1.2 — Vue d’artiste du TMT.

De méme que pour le GMT, six instruments classiques de premiére génération sont
prévus :
un spectrométre imageur en infrarouge,
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un spectrométre grand champ aux longueurs d’onde optiques,

— un spectrométre infrarouge multi-objets,

— un spectrométre a échelle & haute résolution en infrarouge thermique,

— un imageur a trés haut contraste associé a de la spectroscopie basse résolution dédié
a la détection d’exoplanétes,
un spectrométre optique a haute résolution,

— un systéme d’optique adaptative infrarouge a champ étroit.

Plus d’informations sur le projet peuvent étre trouvées sur http://www.tmt.org.

I11.1.1.3 L’"European Extremely Large Telescope" (E-ELT)

L’E-ELT est issu de la fusion de deux projets : I'Euro-50 proposé par les Suédois et
OWL, télescope de 100 m, proposé par I'ESO. Le projet résultant est un télescope de 42 m
composé de 906 hexagones de 1.45 métres et représenté sur la figure 1I1.1.3. Le design
sélectionné comporte cing miroirs.

Fia. TI1.1.3  Vue d’artiste de 'E-ELT.

Le primaire est un miroir asphérique. Le secondaire est un miroir actif de 6 m suivi par
un tertiaire légérement asphérique. Deux miroirs plans adaptatifs renvoient le faisceau vers
les foyers Nasmyth de I'instrument. Le champ est de 10 arcminutes. Le schéma du design
est représenté sur la figure I11.1.4.

La encore, plusieurs instruments sont proposés pour la premiére lumiére :

un imageur proche infrarouge,
un spectrographe multi-objets en proche infrarouge,
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AN

Fi1G. II1.1.4 — Le design de I'E-ELT composé de 5 miroirs.

un spectrographe en visible ultrastable,
— un imageur/spectrométre en infrarouge thermique.
Le site http://www.eso.org/projects/e-elt/ regroupe des informations plus pré-
cises.

I11.1.2 Le potentiel des ELTs dans la détection d’exo-
planétes

L’engouement, pour la recherche d’exoplanétes, lié¢ a I'intérét dans la recherche d’une
vie extraterrestre, ont poussé la communauté qui travaille sur le sujet a s’intéresser rapi-
dement aux capacités des futurs ELTs dans le domaine du haut contraste afin de détecter
directement des exoplanétes.

En effet, le diamétre trés important de ces télescopes a plusieurs avantages. Tout
d’abord, leur surface inégalée permet d’augmenter la sensibilité de détection, critique dans
la détection d’exoplanétes, et donc d’augmenter les capacités de détection par rapport a
des télescopes de 8 m. Ce gain est en D?.

En outre, la figure I11.1.5 représente le profil radial d'une PSF parfaite (dans le cas
d’un télescope circulaire sans aberration) pour différents diamétres de télescopes de 8 m,
le diamétre des télescopes actuels, a 42 m, le diamétre prévu de 'E-ELT. On voit ainsi,
qu’a une distance angulaire donnée, le gain est en D3 : ainsi, on gagne 5.5 magnitudes de
contraste en passant d’un télescope de 8 m a un télescope de 42 m ; la contribution stellaire
4 0.07” n’est donc plus que de 107* au lieu de 1.5-1072. Ce gain en 63 sera tout de méme
limité par le bruit de speckles d’otl ’analyse compléte qui va suivre.

Différentes études de signal a bruit ont alors été menées pour quantifier les capacités
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Fic. 1I1.1.5  Influence de la taille du télescope sur la résolution angulaire. La figure
représente les profils d’image de télescopes de 8 a 42 m dans un cas théorique parfait d'une
pupille circulaire non obstruée.

de détection des ELTs et notamment de OWL, sans avoir a simuler de fagon compléte le
télescope.

Hainaut et al. [2007]; Hawarden et al. [2003]; Perryman et al. [2005]; Lardiere et al.
[2004a| ménent ces études en ne considérant que les speckles diis a U'optique adaptative et
le bruit de photons engendrés par ces speckles. Ainsi, le niveau de détectabilité augmente
simplement en /¢ avec t le temps de pose: ainsi pour un temps de pose infini, on est
sir de pouvoir détecter une planéte. Or, si le halo di aux aberrations statiques sont d’un
niveau négligeable par rapport aux résidus d’optique adaptative sur une courte pose, il va
néanmoins limiter le rapport signal-a-bruit qui atteindra un seuil méme pour un temps de
pose infini. C’est ce que nous allons montrer analytiquement par la suite. Des simulations
viendront illustrer ce résultat.
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Chapitre 111.2

Un élément essentiel : 'optique
adaptative

[’atmosphére est un milieu turbulent. Les masses d’air se déplacent engendrant des
variations de température et de pression. [’indice de réfraction n’est donc pas uniforme et
lorsque la lumiére franchit les différents milieux qu’elle rencontre, elle subit & chaque fois
une déviation infime responsable des tavelures mais aussi de la scintillation sur laquelle
je reviendrai plus tard. Dans un premier temps, je vais négliger cette scintillation et ne
considérer que les aberrations dues a I'atmosphére. I’optique adaptative (OA) est un moyen
de les corriger en partie. Le principe est simple (voir la figure I11.2.1) mais la mise en ceuvre
complexe : un miroir déformable est placé sur le trajet du rayon lumineux afin de corriger le
front d’onde perturbé. Ce miroir déformable est piloté par un systéme de controle qui recoit
les informations d’un systéme d’analyse de front d’onde et les transforme en commande
pour le miroir déformable. Les déformations appliquées sont inverses de celle du front d’onde
de sorte que le front d’onde corrigé soit plan. Le systéme d’analyse de surface d’onde est
placé derriére une lame dichroique qui sépare la lumiére pour envoyer une partie vers la
voie d’'imagerie alors qu’'une autre partie du spectre est envoyé vers la voie d’analyse. Le
systéme fonctionne en boucle fermée. Aprés fermeture de la boucle, 'analyseur ne voit
qu'un front d’onde résiduel et le miroir déformable ne fait que réajuster légérement sa
forme pour pallier I’évolution temporelle de la turbulence.

La plupart des simulations d’optique adaptative nécessitent des temps de calcul impor-
tants mais sont capables de fournir des résultats tres réalistes. Un autre avantage de ce
type de simulations est qu’elles sont capables de simuler des comportements de systémes
au deuxiéme ordre tels que les défauts d’alignement des systémes optiques, les défauts dans
la fonction d’influence, dans la matrice de reconstruction, ...

Je fais donc I’hypothése simplificatrice que le systéme d’OA est idéal, seulement limité
par les défauts propres des composants. J'utilise I'approche de Rigaut et al. [1998]|, utilisée
aussi & 'ONERA [Conan et al., 2004; Fusco et al., 2006| qui a développé les codes qui
sont utilisés dans la suite. C’est une approche semi-analytique dans laquelle on exprime de
facon analytique les DSP des différents termes qui limitent les performances de 1'optique
adaptative dans le domaine de Fourier. Cette méthode donne de bons résultats pour estimer
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objet observé

oo X

O front d’onde plan

Turbulence atmosphérique

Front d’onde déformé
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\/ ____________________________________ YF
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séparatrice Arldlyst‘U{ de
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Front d’onde corrigé
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Cameéra
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F1G. II1.2.1 — Principe général d’'un systéme d’optique adaptative (crédit de la figure T.
Fusco).

les performances d’un télescope donné sur un site donné. Elle permet seulement de répondre
a la question : si un systéme d’OA idéal était installé sur tel télescope a tel endroit, quelles
performances pourrais-je, au mieux, atteindre sur le ciel 7

I11.2.1 Les limitations

La DSP de la phase résiduelle peut se décomposer en 5 termes différents :

DSP’I‘BS = DSPfitting + DSPam'so + DSPservo—lag + DSPaliasmg + DSPbruit (11121)

analyseur

Je vais, dans ce qui suit, étudier chaque type d’erreur dans le cas d'un EL'T de 42 m, au
niveau d’un site astronomique classique. On s’intéresse 4 un systéme d’optique adaptative
extréme : un tel systéme est dit “extréme” car constitué d’'un trés grand nombre d’actuateurs
au niveau du miroir déformable afin d’obtenir un rapport de Strehl le plus proche possible
de 100 %. Deux types d’analyseurs vont étre étudiés. L’objectif est surtout d’obtenir une
excellente correction prés de 1’étoile, dans la zone ot I’on recherche les exoplanétes.
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Le profil de turbulence atmosphérique choisi est semblable a celui de Paranal.

I11.2.1.1 Erreurs de fitting

Ce sont les modes non corrigés par I’OA, c’est-a-dire au-dela de la fréquence de coupure
de 'OA fc. On peut I'exprimer par fo = 1/2d avec d la distance inter-actuateurs.

0 si| fl< fe
DS Priting(f) = % —11/3 | f 1> fo (I11.2.2)
To

Cette erreur peut s’exprimer par I’équation I11.2.2. Elle n’est pas critique dans le cadre
des ELTs. Toutes les autres erreurs sont des erreurs a des fréquences plus basses, ¢’est-a-
dire corrigées par I'OA mais de facon imparfaite. Ici (I11.2.2), la fréquence de coupure dans
cet exemple est de 3.3 m~1.

1077 F

DSP

107° P RSN ‘
0 2 4 6
Frequence spatiale (em mfw)

FiGc. 111.2.2  Erreur de fitting simulée avec le modéle semi-analytique.

Néanmoins, I'erreur de fitting n’apparait jamais seule, d’autres erreurs vont venir limiter
les performances aux basses fréquences.

I11.2.1.2 Erreurs d’anisoplanétisme

La réfraction différentielle fait que des faisceaux a des longueurs d’onde différentes
semblent provenir de directions décalées dans le ciel. Ce tilt chromatique est compensé par
I’ADC (“Atmospheric Dispersion compensator”). Il n’en demeure pas moins que les rayons
ont traversé des couches d’altitude en des endroits différents; ainsi une erreur chromatique
semblable a de I'anisoplanétisme se produit.
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N
DS Papiso(f) = 0.046 f /3 "y 53 (1 — cos (211 f0h,,)) (I11.2.3)
n=1
avec Ny le nombre de couches, 6 I’angle zénital, h,, I'altitude de la couche considérée. L’effet
est représenté sur la figure 111.2.3.

10738 E

DSP
o
i
L

Frequence spatiale (em m’w>

F1G. II1.2.3 — Erreur d’anisoplanétisme simulée avec le modele semi-analytique. La longueur
d’onde d’observation est 1.6 microns. Pour la courbe verte, la longueur d’onde d’analyse
est 0.8 micron ; pour la courbe rouge, elle est de 0.6 micron.

I111.2.1.3 Erreur temporelle

Cette erreur correspond au comportement temporel de la boucle d’OA : le systéme ne
peut instantanément corriger un changement dans la phase d’arrivée.

N,
DSPse'rvo—lag(f) - 0'023f_11/3 Z To_n5/3 (1 —2 COS(ZWfUntd) SinC(Untif) + Sin%‘ (U'ntif))
n=1

(I11.2.4)
avec sing le sinus cardinal.

Elle dépend donc du retard de la boucle d’OA t,; et du temps d’intégration ¢; mais aussi
de la vitesse du vent de la couche n v,. La figure I11.2.4 représente la DSP apreés correction
de 'OA en présence d’erreur temporelle seulement. On y voit que cette erreur augmente
sensiblement vers les basses fréquences. Cette erreur impose donc un systéme d’OA trés
rapide afin de corriger suffisamment le halo prés de I'étoile. C’est en outre un paramétre
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DSP

Frequence spatiale (en m™")

Fi1G. 111.2.4  Erreur temporelle simulée avec le modéle semi-analytique. La courbe verte
correspond a une vitesse de ’OA de 0.3 kHz pour un vent de 12.5 m.s~!, la rouge a une
OA a1 kHz pour un vent de 12.5 m.s~! et la bleue pour une OA a 1 kHz pour un vent de

5 m.s~ L.

trés sensible : avec un facteur 3 perdu dans la boucle d’OA, la perte sur la DSP est de 10.
[’influence du vent est du méme type.

I11.2.1.4 Bruit de analyseur

Cette erreur provient du bruit de photons et du bruit de lecture de 1'analyseur. Elle
différe en fonction du type d’analyseur. Je vais étudier deux types d’analyseurs : 'analyseur
de Shack-Hartmann et I'analyseur pyramidal.

I11.2.1.4.1 Pour un Shack Hartmann

Un analyseur de Shack-Hartmann est un analyseur plan pupille. Il est constitué d’une
matrice de micro-lentilles et d'une caméra placée au foyer des micro-lentilles. Le front
d’onde plan qui arrive sur la matrice de micro-lentilles est focalisé localement par chaque
lentille sur la caméra au centre de chaque sous-pupille. Si le front d’onde est localement
incliné par rapport aux micro-lentilles, la tache lumineuse sur la caméra est déplacée. Plus
le front d’onde est localement incliné et plus la tache lumineuse est éloignée du centre de
la sous-pupille. Comme I'image sur la caméra est généralement une tache et pas un point,
on caractérise sa position par le centre de gravité de la tache. Sa DSP est telle que [Rigaut
et al., 1998] :
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1
(27 f sing(df))?

Le facteur de normalisation est proportionnel au bruit sur chaque sous-ouverture.

DSPbruit(f) X

(111.2.5)

I11.2.1.4.2 Pour une pyramide

[’analyseur pyramidal est un analyseur plan focal dont la mesure dépend de la dérivée
de la phase. La pyramide agit en fait comme quatre couteaux de Foucault. Le faisceau
lumineux qui arrive au sommet de la pyramide produit aprés elle quatre images de la
pupille sur un plan d’observation. La dérivée de la phase selon x est reliée a la différence
d’intensité dans les cadrans x > 0 et x < 0, de méme, la dérivée de la phase selon y
est reliée a la différence d’intensité dans les cadrans y > 0 et y < 0. Dans un cas sans
modulation, la DSP s’exprime par :

1
(2 SiIlC (df$) SiIlC (dfy))2

avec f, et f, la décomposition de f sur les axes x et y.

DS Pyyuit(f) (I111.2.6)

En effectuant un développement limité de ces bruits a basse fréquence, on voit aisé-
ment 'intérét de la pyramide (DSP o 1) sur le Shack Hartmann (DSP o 1/f?) pour la
réduction du bruit.

DSP
)
o
L

Frequence spatiale (em mfw)

Fi1G. 111.2.5 Bruit de deux types d’analyseurs simulés avec le modéle semi-analytique. LLa
courbe rouge représente le bruit de photons sur ’analyseur de Shack-Hartmann alors que
la bleue représente ce méme bruit sur la pyramide.
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Cet intérét est mis en exergue par la figure I11.2.5 : pour I'analyseur de Shack Hartmann,
plus les fréquences spatiales sont petites plus grand est le bruit alors que pour un analyseur
pyramidal toutes les fréquences sont affectées de la méme fagon par le bruit de photons.
Ainsi, I'analyseur le plus intéressant dans le cadre des ELTs ot I'on cherche a regarder a
des distances angulaires trés faibles semble étre I'analyseur pyramidal.

I11.2.1.5 Aliasing

Comme son nom l'indique, il s’agit d'un repliement des hautes fréquences spatiales sur
les basses fréquences.

DS Passing() = g 3 (sin2 (] + 20f0)) (F + 2nf) ™% + sind, (ot ( — 2nfc)) (f — 2nfe) ™)

To  n=1

(II1.2.7)

L’expression de cet aliasing est donné dans I’équation II1.2.7 pour le Shack-Hartmann.

Une solution [Poyneer et Macintosh, 2004| a été proposée afin de réduire cet aliasing. Il

s’agit d’introduire un trou au niveau du plan focal avec la matrice de micro-lentilles afin

de réaliser un filtrage spatial des hautes fréquences. Dans mon étude, je considére que ce
filtrage permet de réduire a 90% les erreurs d’aliasing.

LK Dtz T B B S S B
1074 /’\ 4
-
) 1076 b
o
1078 b
Shack Hartmann, pas de filtrage
Shack Hartmann, filtrage de 50%
Shack Hartmann, filtrage de 90%
Pyramide
10-t0LL [, Loy [
0 1 2 3 4

Frequence spatiale (en m™")

F1G. I11.2.6 — Comparaison des différents aliasing en fonction du type d’analyseur considéré.

La figure I11.2.6 montre que I’aliasing de la pyramide est limitant surtout aux grandes
fréquences spatiales mais est négligeable aux faibles fréquences. On voit le gain apporté
par le filtrage spatial sur I’aliasing de I'analyseur de Shack Hartmann.
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I11.2.2 Application aux ELTSs

Etudions maintenant les performances globales d’un systéme d’optique adaptative dans
notre cas d’étude, a savoir les ELTs. Il est & noter qu'une telle étude de performances a
été réalisée par Hardy [1998] de facon trés compléte ; son étude repose sur I'expression des
variances, basée sur un calcul purement analytique. Elle ne permet néanmoins pas d’avoir
accés aux DSPs et donc a la répartition fréquentielle.

Conformément & I'expression des DSPs, il existe un certain nombre de paramétres
libres : le nombre d’actuateurs, le diamétre du télescope, le temps d’intégration ¢;, le retard
d’analyse t4, le choix de I’analyseur de surface d’onde, et la longueur d’onde.

Type d'erreur Paramétres Parameétres du systéeme
atmosphériques
To LO v d t, D A
Fitting X X X
Aliasing X X X X X
Servo-lag X X X X
Anisoplanétisme X X X
Bruits du Shack-Hartmann | X X X
Bruits de la pyramide X X X

TaB. I11.2.1  Ce tableau représente les paramétres dont dépendent les aberrations en
optique adaptative. Les paramétres atmosphériques (paramétre de Fried rg, échelle externe
Ly et vitesse du vent v) sont séparés dans paramétres du systéme (distance inter-actuateurs
d, temps d’intégration t;, diamétre du télescope D et longueur d’onde d’observation A). Il
est & noter que le temps de retard t; n’apparait pas dans ce tableau : dans nos simulations,
il a été pris dépendant de ¢;. NB : je n’ai mis que les dépendances directes en A mais comme
ro en dépend, en fait en général tous les défauts en dépendent aussi.

Sauf indication contraire, les simulations ont été réalisées en bande H. L’étoile-guide
est une étoile de magnitude 5. En outre, je ne vais m’intéresser qu’aux fréquences spatiales
inférieures a la fréquence de coupure, c’est-a-dire que je ne vais pas, dans la suite de cette
partie, considérer I'erreur de fitting. En outre, j’ai simulé un analyseur de Shack-Hartmann.
Cet analyseur a les caractéristiques suivantes :

— le temps d’intégration ¢; est égal au retard ¢4,
le télescope mesure 30 m de diamétre,
la distance inter-actuateurs est de 15 cm,

— l'angle zénital est de 30°,

— l'étoile-guide mesure 5 magnitudes en visible.
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I11.2.2.1 Conditions choisies pour I’ELT

Regardons maintenant les paramétres utilisés pour un site astronomique : Paranal. Le
tableau I11.2.2 résume les parameétres d’entrée que j’ai considérés.

Paranal
Nombre de couches 3
Altitude (en km) [0,1,15]
Poids du C? [0.2,0.6,0.2]

Vitesse du vent (en m.s™ 1) [12.5,12.5,12.5]
Direction du vent (en degrés) [[0.,0.,0.]
Seeing (en ”) 0.85

TAB. I11.2.2  Paramétres des atmospheéres simulées. On retrouve entre | | les paramétres
pour chacune des couches.

I11.2.2.2 Performances et seeing

Jai étudié ici (I11.2.7) les performances du systéme d’optique adaptative en fonction
de la distance inter-actuateurs, les autres parameétres étant ceux présentés dans la partie
I11.2.2.

Dans cette simulation, j’ai fait varier la densité d’actuateurs, la réduisant jusqu’'a des
distances trés faibles qui sont certainement peu réalistes du point de vue de la réalisation.
En outre, dans le cas d’'une distance interactuateurs de 4 cm sur un télescope de 30 m, cela
représente tout de méme plus de 400000 actuateurs en tout !

Un autre point important est que, plus le seeing est bon, plus le niveau des aberrations
est faible, ce qui semble logique mais il faut aussi noter que plus le seeing est bon moins le
systéme est sensible a la variation de distance inter-actuateurs : pour un seeing de 0.5” le
niveau des aberrations ne varie que de 6 nm pour les différentes distances inter-actuateurs
alors 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 compromis
entre l'aliasing et le bruit : lorsque I’on réduit la distance inter-actuateurs, I’aliasing diminue
et permet au niveau des aberrations de diminuer mais, au bout d’'un certain moment, le
manque de photons par sous-pupille et donc le bruit du détecteur d’analyse augmente plus
rapidement et fait décroitre le rapport de Strehl.

I11.2.2.3 Performances et diamétre du télescope

On étudie, pour différents diamétres de télescopes, la distance inter-actuateurs optimale
en fixant un seeing médian.
Un deuxiéme point est que le diamétre influe peu sur le rapport de Strehl atteint.
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F1G. 111.2.7  Variation du niveau des aberrations en fonction de la distance inter actuateurs
pour différentes valeurs de seeing; 0.5” correspond a un seeing trés bon, 0.85” a4 un seeing
médian (Paranal par exemple), 1.5” pour un mauvais site astronomique.

I11.2.2.4 Performances et temps d’intégration

Dans le cas choisi, ¢’est-a-dire pour une vitesse de vent moyenne de 12.5 m.s~! et un

seeing de 0.857, le temps de corrélation de I'atmosphére est de 38 ms en bande H. Dans
mes simulations, je suppose que les speckles sont décorrélés donc que le temps de pose t;
est inférieur au temps de corrélation. La figure 111.2.9 représente la variation du niveau
des aberrations pour un seeing de 0.75” en fonction du temps d’intégration pour différentes
distances inter-actuateurs. Le temps d’intégration optimal se déplace en fonction du nombre
d’actuateurs : en changeant le temps d’intégration, on change le nombre de photons qui
atteint le détecteur et ’on fait donc un compromis entre I’erreur temporelle et bruit du
détecteur.

La figure I11.2.10 représente des lignes de niveau pour différentes valeurs du vent. Dif-
férents points sont & remarquer. Tout d’abord les résultats sont trés sensibles au temps
d’intégration ; pour des temps supérieurs au temps optimal, le niveau des aberrations se
dégrade plus rapidement (ce que 1'on voyait aussi sur la courbe II1.2.9; ce résultat est
d’autant plus vrai que la distance inter-actuateurs diminue). En outre, quand la vitesse du
vent augmente, la distance inter-actuateurs optimale augmente.
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F1G. 111.2.8 Variation du niveau des aberrations en fonction de la distance inter actuateurs
pour différentes valeurs de diamétres. A titre d’exemple, pour NACO, la distance inter-
actuateurs est de 0.57 m.

I11.2.2.5 DSPs choisies pour 'ELT

Je vais adapter les parameétres du systéme d’optique adaptative a ces paramétres, tout
en restant dans le domaine du réalisable.

Je vais maintenant utiliser ces DSP dans la suite de mon étude, afin d’évaluer les
performances globales d’un systéme d’optique adaptative associé & un coronographe et a
une calibration différentielle. Afin de générer des écrans de phase, j'utilise la technique
présentée par Lane et al. [1992].

Un exemple d’écran de phase est donné sur la figure I11.2.11 gauche. La DSP correspon-
dante est représentée sur la figure I11.2.11 droite. C’est en utilisant différentes réalisations
de ce type d’écran de phase que je vais réaliser les simulations dans la partie suivante.
J’obtiens une PSF dont le profil est donné sur la figure 111.2.12. Les aberrations ont une
amplitude d’environ 48 nm RMS.
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Fi1G. I11.2.9 — Variation du niveau des aberrations en fonction du temps d’intégration pour
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FiG. II1.2.10  Lignes de niveau qui représentent la variation du niveau des aberrations en

fonction du temps d’intégration et de la distance inter-actuateurs pour différentes vitesses
de vent.
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Fig. I11.2.11  Influence des défauts de phase dis & 'OA. La figure de gauche représente
I’écran de phase considéré, la figure de droite la DSP correspondante.
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FiG. 111.2.12 — Profil de la PSF aberrée correspondant a la DSP présentée sur la figure
I11.2.11.
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Chapitre 111.3

Coronographie et imagerie différentielle

IT1.3.1 Image coronographique

[’objectif de cette section est d’étudier les performances limites d'un systéme corono-
graphique seul. Je vais montrer que ce systéme, méme dans le cas idéal d'un coronographe
parfait (que je définirai), ne permet pas d’atteindre des performances suffisantes pour dé-
tecter une planéte tellurique.

Je considére, pour étudier ce cas limite, un télescope sans obstruction et sans segmen-
tation (le cas plus réaliste d’un télescope avec obstruction et avec un coronographe plus
proche de la réalité sera traité dans la section suivante).

II1.3.1.1 Expression analytique

Le role d'un coronographe parfait est de retirer I’énergie cohérente a la pupille d’entrée
du télescope afin de supprimer la diffraction. Je me place aussi dans un cas ou I'étoile est
parfaitement centrée et ou le diaphragme de Lyot est parfaitement aligné. Comme nous
I’avons vu, il existe plusieurs coronographes qui fournissent un nulling parfait pour un
point source situé sur 'axe [Roddier et Roddier, 1997; Rouan et al., 2000; Baudoz et al.,
2000a; Kuchner et Traub, 2002]. Trouver le coronographe le plus adapté aux ELTs nécessite
de prendre en compte les défauts réels de la pupille (segmentation, obstruction, défauts
de cophasage entre les segments,...). Je ne m’intéresse ici qu’aux limites qui peuvent étre
atteintes dans le cas de coronographes idéaux suivant le comportement théorique.

Je note ¢ les aberrations d’entrée. Elles peuvent étre décomposées en résidu d’optique
adaptative ¢p4, aberrations dynamiques, et en aberrations statiques dc. Nous verrons
par la suite qu’il est nécessaire de prendre en compte ce second type d’aberrations pour
obtenir des résultats réalistes. Cependant, ces aberrations devraient plutot étre considérées
comme “quasi-statiques” car elles ont des durées de vie comprises entre quelques secondes et
quelques minutes |[Marois et al., 2003]. Une approche statistique sur le niveau des speckles
en imagerie coronographique est menée par Soummer et al. [2007].

Avec les notations introduites, en rappelant que je considére un coronographe théo-
rique parfait, I'amplitude complexe dans le plan pupille d’entrée du télescope A(x,y) peut

137
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s’écrire :

A=1e?~ SR (T11.3.1)

Je ne note pas les variables qui ne feraient qu’alourdir 1’écriture et qui sont inutiles a
la compréhension.
Dans le plan pupille coronographique, 'amplitude complexe A; s’écrit :

A=TI (e“z’ - JE?) (I11.3.2)

Cherchons l'expression de I'énergie cohérente F¢. Elle correspond a 'autocorrélation
de la phase calculée sur la pupille. Elle peut donc étre exprimée par :

Ec—// H* u—i—f) () =00 gy (I11.3.3)

Si I’on considére qu’il y a un trés grand nombre de réalisations sur la pupille, on trouve :

Ec = / / u+ f) (T+1) =6 (8 p (¢) it (111.3.4)

ou p (¢) représente la loi de probabilité de la phase ¢.

On reconnait ici 'expression de la fonction caractéristique & deux dimensions; comme
la phase ¢ est un processus aléatoire gaussien de moyenne nulle (on ne prend pas en compte
le piston), on obtient :

Ec=¢e% (111.3.5)

aq% représente la variance des aberrations de phase dans la pupille d’entrée du télescope.

Je considére un rapport de Strehl trés bon (plus de 95 %), ¢’est-a-dire des aberrations
dont les erreurs de front d’onde sont faibles (de quelques nanométres & quelques dizaines
de nanométres RMS). Je peux ainsi réaliser un développement limité. On peut donc ap-
proximer A; par :

2 o2

A =T (wp——=+=2 (111.3.6)
2 2

L’intensité dans le plan image s’obtient simplement en prenant le module au carré de la

transformée de I'amplitude complexe A;. Elle s’écrit donc, en ne conservant que les termes

d’ordre 2, c’est-a-dire les termes dominants :

I =| A P=|Tix¢ | (I11.3.7)

* représente 'opérateur de convolution et ~ la transformée de Fourier.

Les propriétés du résidu coronographique ont par ailleurs été étudiées analytiquement
dans Boccaletti et al. [2002] et Bloemhof [2004] dans le cas du 4QPM. Dans un cas parfait, le
coronographe parfait a permis de retirer tous les termes d’ordre 1 et donc tous les “pinned”
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speckles. Ceci est clairement visible car ces speckles “accrochés a la PSF” apparaissent
lorsque le défaut est multiplié par la transformée de Fourier de la pupille. Nous verrons par
la suite 'impact de I'imperfection du coronographe sur le résidu. Ces termes ont aussi été
étudiés dans Perrin et al. [2003| et Sivaramakrishnan et al. [2002]. Je n’entrerai donc que
peu dans le détail.

On peut étudier la parité de l'intensité résiduelle. Les termes II et ¢ sont réels. La
transformée de Fourier est donc hermitienne : leur partie réelle est paire et leur partie
imaginaire est impaire. Ainsi, la présence de modules au carré, symétriques, rend 'intensité
coronographique paire. C’est suite & un tel constat qu’une technique pour améliorer le
niveau de détectabilité a été développée. Elle consiste simplement a soustraire a 1'image la
méme image apreés I’avoir fait tourner de 180°.

On reconnait aussi dans 1’équation I11.3.7 ’expression, a un facteur multiplicatif prés
((27/X)?), de la DSP de ¢ (voir 1.2.3 pour son expression et sa définition).

Ces résultats sont valides pour une image courte pose, voire une image instantanée, pour
laquelle le temps de pose est inférieur au temps de corrélation des speckles. Néanmoins je
fais toujours I'hypothése qu’il n’y a pas de bruit de photons.

Pour une pose infinie, les aberrations dues a l'optique adaptative vont se moyenner;
elles seront donc constantes a une distance angulaire donnée; on peut donc exprimer oy,
la détectabilité a une distance angulaire donnée (comme définie dans 1.2.11 ), par :

o5 (1) = 0 (\ 1 % 00 \2) (I11.3.8)

On n’y retrouve que les aberrations statiques, les aberrations dues a 'optique adaptative
n’intervenant plus dans la détectabilité. Ainsi, méme pour un temps de pose infini, parce
que les aberrations statiques, comme leur nom 'indique, ne se moyennent pas, le contraste
maximal sera limité. La variation de détectabilité est quadratique avec les aberrations
statiques en entrée du télescope : améliorer la détectabilité d’un facteur 100 nécessite des
aberrations statiques 10 fois plus faibles.

I11.3.1.2 Simulations
I11.3.1.2.1 Hypothéses

Afin de vérifier les résultats obtenus avec I’étude analytique, j’ai réalisé des simulations
dans le cas d’'un coronographe parfait. J’ai choisi une pupille d’entrée de 30 m, bon com-
promis entre les diamétres des télescopes des différents designs d’ELTs. Ne cherchant pas a
étudier les impacts de la segmentation, ni de la forme des miroirs constituant le primaire,
les simulations utilisent une pupille pleine circulaire. J'étudierai par la suite (dans la partie
[11.4.2) les conséquences d’une obstruction centrale.

J'utilise, dans ma simulation, des matrices de 2048*2048 pizels? avec un échantillonnage
de 3.6 cm par pixel.

Je me suis placée en bande H. Je n’utilise pas, pour l'optique adaptative, les paramétres
définis dans la partie I11.2.2, afin de mettre en évidence I'impact de la centro-symétrie de
la forme de la DSP sur les résultats.
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J'ai introduit des aberrations statiques de 20 nm RMS avec une DSP plate jusqu’a fc/4
avec fo la fréquence de coupure de 'optique adaptative puis en f~2. Cette forme peut étre
obtenue par diversité de phase. Le rapport de Strehl global est de 96 %.

I111.3.1.2.2 Reésultats

Je vais d’abord montrer que I'on retrouve bien, pour I'image coronographique, la DSP
que l'on a introduite. On voit que I'on obtient rigoureusement les mémes images (figure
I11.3.1). Les profils sont, eux aussi, semblables (voir sur la figure 111.3.2) ce qui est normal
car, lorsque 'on enléve 1’énergie cohérente, il ne reste que les speckles.

FiG. I11.3.1 - L’image de gauche représente I'image coronographique, en utilisant un coro-
nographe parfait, 'image de droite représente la DSP & deux dimensions des aberrations
introduites dans les simulations. Elles sont représentées avec une puissance de 0.5. La
DSP n’est pas centro-symétrique a cause du vent que j'ai considéré et qui a une direction
privilégiée.

On y voit que, méme en utilisant un coronographe parfait, avec les hypothéses d’entrée
que nous avons choisies, on obtient un niveau que de 107% a4 10 A\/D, niveau nettement
insuffisant pour détecter des exoplanétes telluriques. Seules les planétes de type Jupiter de
plus de 900 K seraient a la portée de cette technique. Il faut cependant noter que je n’ai
pris en compte ni le bruit de photons, ni le bruit de détecteur dans I'image.

Regardons maintenant ce qu’il se passe pour une longue pose. Cette longue pose est
simulée en additionnant N réalisations indépendantes des écrans de phases dis aux résidus
de 'optique adaptative. Les résultats sont représentés sur la figure I11.3.3. On remarque que
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FiG. 111.3.2  Comparaison des profils de la PSF en bleu, de I'image coronographique (en
rouge) et des résultats théoriques (en vert).

I’expression théorique, représentée avec des croix bleu clair, est en adéquation avec la limi-
tation imposée par les aberrations statiques, courbe représentée en bleu foncé. Cependant,
I'image représentée sur la figure 111.3.3 gauche montre clairement que, a cause d’une di-
rection privilégiée du vent, le résidu di a 'optique adaptative n’est pas centro-symeétrique.
Les speckles que 'on voit sur I'image sont diis aux aberrations statiques. Ainsi, la détec-
tabilité, méme pour un temps de pose trés long, est moins bonne que le niveau limite, ne
prenant en compte que les défauts statiques, car I’écart-type di a I'optique adaptative est
non nul. C’est a cette différence qu’est di le pic résiduel entre 0 et 20 A\/D sur la figure
I11.3.3 droite.

On vérifie donc que le terme de I'équation I11.3.8 constitue bien la limite de détectabilité
pour une pause infinie dans le cas d’une image coronographique. Il est donc impossible, avec
les hypothéses d’optique adaptative et d’aberrations statiques que j’ai choisies, d’atteindre
un niveau suffisant pour détecter des exoplanétes telluriques.
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FiG. II1.3.3 — La figure de gauche représente une image longue pose; la figure de droite
compare des profils de détectabilité de I'intensité coronographique pour différents temps
de pose. La courbe du bas représente la limite imposée par les aberrations statiques, les
points bleus correspondant a l’expression théorique donnée dans 1’équation I11.3.8.

IT1.3.2 Gain apporté par 'imagerie différentielle

Nous venons de voir dans une premiére approche idéalisée qu’il n’est pas possible pour
un ELT de 30 m, avec un coronographe et une optique adaptative, méme extréme, de
détecter des planétes telluriques; il est méme difficile de détecter des exoplanétes de type
Jupiter. Une solution consiste peut-étre a utiliser une des méthodes d’imagerie différentielle
présentée dans la section 1.2.3.

I11.3.2.1 Expression analytique

Si l'on considére deux images réalisées simultanément en utilisant deux voies, en aval du
coronographe, afin de calibrer la figure de speckles résiduels, la principale source d’erreur
entre les deux images sera due aux aberrations différentielles entre les deux voies (ces aber-
rations étant générées par la traversée de deux chemins optiques différents). On considére
donc une voie dite de référence, qui comporte, en plus des aberrations ¢, des aberrations
différentielles 0y, que 1'on supposera dans le plan pupille coronographique et une voie de
calibration avec les mémes défauts dans la pupille d’entrée et des aberrations dy¢, dans la
pupille coronographique. Dans un premier temps, on suppose que dy¢, est du méme ordre
de grandeur que les aberrations d’entrée.

L’intensité A; s’écrit donc :
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A, =TI (ew’ - \/EC> ene; (I11.3.9)

soit, en effectuant cette fois-ci un développement limité a 'ordre 3 (nous verrons pour-
quoi) :

2 3 2 52

On peut donc écrire 'intensité résiduelle aprés soustraction :

Lesiaw = Io—1 =23 [(H* ¢) . (H* (Oncs — Oney) *qﬁ) } (I11.3.11)
ol * représente le conjugué.

[’intensité résiduelle ne comporte qu'une partie imaginaire; elle est donc antisymé-
trique.

En outre, elle varie linéairement avec la différence oy, —dne, : en effet, la transformée
de Fourier est linéaire donc une variation linéaire de la différence induit une variation
linéaire dans le niveau de I'intensité résiduelle.

De plus, cette équation ne comporte que des termes de degré trois. Tous les termes
dominants d’ordinaire ont été supprimés. On a déja vu, dans la partie précédente, que le
coronographe retirait les termes de degrés 0 et 1; la soustraction simultanée permet de
supprimer les termes de degré 2.

L’approximation que j’ai faite n’est valide que si tous les termes sont du méme ordre de
grandeur. En réalité, la différence dnc, —dne, est plus petit que les aberrations communes.
Les développements intermédiaires I11.3.10 s’en trouvent légérement modifiés; cependant,
il est aisé de voir que le résultat I11.3.11 ne sera pas différent.

Afin de distinguer les termes statiques des termes dynamiques, nous allons écrire ¢ sous
la forme ¢ = d¢ + Poa, I'équation I11.3.11 devient donc :

Lesizw = 23 <ﬁ*§;> ) <ﬁ* (6N02/;\5NC1) *@)T

+ 29 <ﬁ*§;) . <ﬁ* (5N02/—\5Ncl) *QS/O\A)*: (T1.3.12)
22 [(1 ). (1+ (0 e 71)
+ 29 :(ﬁ*@) ‘ <ﬁ*(5NC2/—\5N01)*55)*:

En outre, je définis maintenant, pour simplifier I'écriture, le défaut différentiel d¢o par
ONC = ONGy — ONCy -

I11.3.2.2 Simulations

J'ai déja présenté les hypothéses que j’ai faites dans le cadre de I'imagerie coronogra-
phique. Les paramétres de I'optique adaptative sont présentés dans la partie précédente.
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Je choisis le résidu différentiel dy¢o égal & 1 nm RMS (ce qui est trés contraignant au vu du
nombre d’optiques mises en jeu). Je vais ici étudier dans quelles conditions il est possible
d’atteindre le niveau requis pour la détection d’exoplanétes telluriques. Cette étude est en
grande partie issue de l'article Cavarroc et al. [2006] présenté dans I'annexe B.

I11.3.2.2.1 Image courte pose

Etudions dans un premier temps le résidu aprés une image courte pose. Son expression
théorique est donnée par I’équation 111.3.12.

FiG. II1.3.4 — Partie centrale d’'un champ de speckles issus d’un résidu coronographique
instantané aprés soustraction d’une voie de référence. Le champ de vue est de 54 A/ D.

Un exemple d’intensité résiduelle (1,..;) est donné sur 'image 111.3.4 avec les hypothéses
déja décrites dans le tableau IT1.2.2. Les tavelures positives sont représentées en blanc alors
que les négatives sont noires. Conformément a I’équation 111.3.12, on remarque nettement
I’asymétrie des tavelures.

On y remarque aussi 'absence de “pinned speckles”|Bloemhof et al., 2001]. Ainsi les
speckles sont répartis aléatoirement dans I'image et non “attachés” sur les anneaux de la
PSF.

La figure I11.3.5 compare les profils radiaux de I'image d’une pose unique avant et apreés
soustraction. [.’accord entre les profils simulés numériquement par FFTs et analytiques est
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parfait, indiquant que I'approximation faite est valide aux niveaux de contraste considérés.

Detectability @ 5 o
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o

Fi1G. 111.3.5  Profil radial de 1’écart-type de chaque terme de I’équation 111.3.12 pour une
image instantanée. Figure tirée de Cavarroc et al. [2006].

I11.3.2.2.2 Convergence temporelle

Une longue pose est générée en additionnant N images instantanées décorrélées; dans
ces images, les aberrations dynamiques (¢p4) varient a chaque itération alors que les aberra-
tions statiques, comme leur nom l'indique, restent inchangées. .'image finale est < I,¢5q, >
ol <> représente la moyenne temporelle réalisée sur N réalisations indépendantes.

Par la suite, j'analyse les résultats de cette simulation en terme de détectabilité d’'un
point source. Dans cet objectif, je calcule I'écart-type dans I'image < I,.cgqu >

Sur la figure I11.3.6, les profils radiaux sont calculés pour des valeurs croissantes de

converge vers 1’écart-type du seul terme constant de ’équation I11.3.12; on a donc :

06 (< Lyesian >) = 0 (23 [(ﬁ*a) . (ﬁ*&\c *Q)*D (I11.3.13)

Les autres termes qui contiennent ¢p4 se moyennent vers une figure constante azimu-
talement ou vers une valeur nulle quand un grand nombre d’écrans de phase sont simulés
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Detectability @ 5 o
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Fi1G. I11.3.6  Détectabilité a 5 ¢ en fonction du nombre de réalisations N. Les différentes
courbes en trait plein représentent I'écart type azimutal de la quantité < [,.qq, > et sont
calculées avec 1, 9, 27, 90 et 460 figures de speckles décorrélées ( de haut en bas). La limite
théorique donnée dans I'équation II1.3.13 est représentée par une courbe en pointillés.
Figure tirée de Cavarroc et al. [2006].

(N=>500). Par conséquent, la détectabilité dépend seulement des aberrations statiques en
amont et en aval du coronographe; comme vu précédemment, 1’équation II1.3.13 donne
la limite fondamentale du contraste atteignable du modéle que j’ai considéré. La détec-
tabilité varie linéairement avec la différence dyc et quadratiquement avec dc. En outre,
cet exemple prouve qu'une simulation dans laquelle les aberrations statiques sont omises
conduirait vers un moyennage total des aberrations avec le temps ce qui n’est pas réaliste.

Par la suite, je ne considére que I'équation 111.3.13 comme la limite fondamentale pour
étudier les influences respectives des aberrations statiques.

I11.3.2.2.3 Influence des amplitudes des aberrations statiques

[’influence de I'amplitude des aberrations statiques est montrée sur la figure I11.3.7
pour une distance angulaire correspondant a une orbite de 1 UA a 10 pc.

[impact des aberrations statiques avant et aprés le coronographe sont clairement dif-
férentes. On voit bien que, conformément aux résultats théoriques de 1’'équation I11.3.13,
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Fic. 111.3.7  Profils radiaux de détectabilité & 5 o pour une séparation angulaire de 9 A\/D
correspondant & 1 UA a 10 pc. La ligne en trait plein étudie 'impact de d¢ lorsque dn¢
est fixé & 1 nm RMS et celle en pointillés représente I'impact des aberrations différentielles
lorsque les aberrations statiques communes sont fixées a 20 nm RMS. Figure tirée de
Cavarroc et al. [2006].

les simulations montrent que le niveau de détectabilité varie quadratiquement avec d¢
et linéairement dyc. On voit ainsi que I'influence des aberrations statiques en amont du
coronographe est la plus importante.

Pour atteindre le contraste de 1071% 4 0.1” (ou 9\/D) requis pour pouvoir détecter une
exoplanéte tellurique a 10 pc, les aberrations statiques différentielles doivent étre controlées
4 0.01 nm RMS si les aberrations statiques communes sont de 20 nm RMS. Réciproquement,
on peut tolérer jusqu’a 1 nm RMS d’aberrations différentielles si les aberrations communes
sont réduites & 3 nm RMS. Les aberrations communes étant dominantes, elles doivent étre
réduites autant que possible.

La figure II1.3.8 montre le profil radial de détectabilité & 5o pour différentes amplitudes
de dyc en supposant que dc est fixé a 20 nm RMS (valeur réaliste , qu’il est possible
d’atteindre si I'on considére des miroirs ultra-polis EUV.). La linéarité est encore montrée
ici.
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FiG. 111.3.8  Profils radiaux de détectabilité a 5 0. Les aberrations communes sont fixées
a 20 nm RMS alors que les aberrations différentielles sont variables. Le trait vertical cor-
respond & une position & 1 UA & 10 pc. Figure tirée de Cavarroc et al. |2006].

I111.3.2.2.4 Influence de la forme de la DSP

Si I'on suppose que les amplitudes des aberrations statiques d¢ et dyc sont fixées a 20
nm et 0.1 nm respectivement, analysons l'influence de la forme des DSPs. Les niveaux de
détectabilité sont représentés sur la figure 111.3.9.

La ligne en trait plein représente le niveau atteint dans les conditions déja décrites dans
ce manuscrit, ¢’est-a-dire avec les DSPs des deux types d’aberrations plates entre 0 et f/4
et qui varient en f~2 pour des fréquences spatiales plus grandes. La dégradation n’est pas
trop importante lorsque dy¢ varie pour toutes les fréquences en f~2 ce qui confirme la faible
sensibilité a ce paramétre. Cependant, si la DSP de §o varie a son tour en f~2 a toutes
les fréquences la détectabilité décroit d'un facteur 10 a de faibles distances angulaires ( &
3A/D et ne croise la courbe en trait plein qu’a 30 A/ D. De meilleurs résultats sont bien str
atteints si les DSPs peuvent étre rendues plates a toutes les fréquences. Une amélioration
significative peut, par exemple, étre obtenue lorsque la DSP de dc est plate méme si la
variation de dy¢ est en f72.

De nouveau, I'analyse des DSPs montre que le role des aberrations statiques communes
est prépondérant et demeure la source principale de dégradation. En outre, on remarque
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FiGc. TI1.3.9  Profil radial & 5 ¢ pour différentes combinaisons de DSPs. Dans chaque
combinaison, les amplitudes de 0o et dyc sont respectivement de 20 nm RMS et 1 nm
RMS. La ligne en trait plein correspond aux conditions standard , que j’ai étudié jusqu’a
présent. Figure tirée de Cavarroc et al. [2006].

aussi que les basses fréquences doivent étre controlées de facon appropriée pour réaliser
une réduction suffisante de la lumiére stellaire.

I11.3.2.2.5 Limitations induites par le bruit de photons

Une autre limitation fondamentale qu’il est absolument indispensable de prendre en
compte, notamment dans la détection d’objets aussi faibles que des exoplanétes, est le
bruit de photons. Il est en effet indispensable de vérifier que le niveau de contraste limite
défini dans I'équation I11.3.13 peut étre atteint dans un temps d’observation raisonnable.

Je suppose, pour ce faire, une étoile de type G2V située a 10 pc, observée avec un
télescope de 30 m et une résolution spectrale de 5. La transmission globale du systéme est
de 5 % ce qui est légérement pessimiste.

Les courbes de la figure I11.3.10 donnent la limite de détectabilité pour différents temps
de pose entre 1 et 1000 h. Je les compare a la limite de détectabilité donnée par I’équation
IT1.3.13.

Le bruit de photons est inclus dans chacune des images [ et I5; par conséquent, la
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Fi1G. T11.3.10  Profil radial de la détectabilité a 5 o pour un télescope de 30 m. La courbe
du bas correspond a la limite théorique dans le cas d’aberrations communes statiques de
20 nm RMS et d’aberrations différentielles de 0.1 nm RMS. Figure tirée de Cavarroc et al.
[2006.

détectabilité a un profil radial marqué par la distribution spatiale du résidu de correction
de 'optique adaptative ¢p4. Lorsque le temps d’intégration augmente, le niveau de dé-
tectabilité et son profil convergent vers I’expression limite donnée par I'équation I111.3.13.
Plusieurs centaines d’heures sont requises pour atteindre un contraste a4 5 o de 8 - 10710 &
une séparation angulaire de 0.1”.

I11.3.2.2.6 Comparaison avec un télescope de 100 m

Dans le cadre de Darticle, j'avais étudié deux cas extrémes (télescopes de 30 et de 100
m), car a I’époque, le design de I'E-ELT n’était pas encore fixé (il existait alors le concept
OWL, télescope de 100 m).

Un cas plus favorable est réalisé avec un télescope de 100 m (figure I11.3.11 gauche) en
supposant, que les aberrations statiques ont la méme amplitude que pour un télescope de
30 m (d¢ = 20 nm RMS et dy¢ = 0.1 nm RMS) avec un fréquence de coupure de fc/4.
Le systéme d’optique adaptative a la méme densité d’actuateurs que pour le télescope de
30 m ce qui fait monter le nombre d’actuateurs a un million quatre cent mille! Dans ce
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cas, la DSP des aberrations statiques est nettement relachée et un contraste de 2-10719 est
réalisable en environ 100 h & 0.1”. La DSP des aberrations statiques a la méme intégrale
pour le télescope de 30 m que pour le télescope de 100 m mais la fréquence de coupure
est trois fois plus grande (83 A/D au lieu de 25\/D) de sorte que 'amplitude des basses
fréquence est réduite et la limite de détection est améliorée d’un facteur 5.
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F1G. I11.3.11 — Profils radiaux de la détectabilité a 5 o pour un télescope de 100 m dans deux
cas différents. La courbe du bas correspond a la limite théorique dans le cas d’aberrations
communes statiques de 20 nm RMS et d’aberrations différentielles de 0.1 nm RMS. Sur la
figure de gauche, le nombre de modes corrigés est identique a celui du télescope de 30 m.
Sur la figure de droite, on conserve la méme densité d’actuateurs que sur le télescope de
30 m.

Dans le cas ou la fréquence de coupure et I'intégrale des DSPs sont identiques pour le
30 m et le 100 m, la limite de détection n’est plus que de 8-107!° comme présenté dans la
figure 111.3.10. Cependant, le temps d’intégration pour atteindre ce contraste est d’environ
100 h car le contraste de la PSF a 0.1” est amélioré par rapport au 30 m (voir figure I11.3.11
droite).

I11.3.2.2.7 Comparaison avec des études précédentes

D’autres études analytiques ont été menées dans le passé pour évaluer la détectabilité
d’exoplanétes telluriques avec des ELTs [Angel, 2003; Lardiere et al., 2004b; Chelli, 2005].
Comme montré dans la section précédente, le temps d’intégration dépend de plusieurs
parameétres et en particulier du contraste de la PSF qui quantifie le niveau de lumiére
résiduelle a une séparation angulaire donnée sur une courte pose. Si le bruit de speckles est
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négligé et si les aberrations statiques sont omises comme dans Lardiere et al. [2004b], le
rapport signal-a-bruit n’est limité que par le bruit de photons dans le halo de la PSF. Dans
ces conditions, le temps d’intégration varie linéairement avec le contraste de la PSF C(6)
ou @ représente la distance angulaire d’intérét. Le paramétre critique C'(6) est obtenu a
partir de la phase non corrigée par I'optique adaptative et par conséquent varie en fonction
des différents auteurs en fonction de 'amplitude des défauts considérés (servo-lag, bruit de
photons du détecteur, erreurs de fitting, ...).

Dans le cas de I'étude menée par Lardiere et al. [2004b|, ce contraste de la PSF coro-
nographique se monte a 5-107% pour un télescope de 100 m ce qui permet d’atteindre un
contraste de 107° en 3,5 h 4 5 o en supposant un flux stellaire de 10'° photons par se-
conde. Des performances similaires sont obtenues par Chelli [2005] (o le bruit de speckles
est traité correctement) et Angel [2003] qui adoptent tous les deux la méme valeur de C'(6).

Dans mon étude, je trouve des temps d’intégration significativement plus longs, méme
avec un télescope de 100 m dans lequel les aberrations statiques seraient trés faibles. Cette
divergence trouve son origine dans des performances de l'optique adaptative différentes.
En effet, mes écrans de phase conduisent a un contraste de PSF de 1.5-107% 4 0.1” pour un
télescope de 30 m et de 5- 107 pour un télescope de 100 m. qui correspond dans le modéle
de Lardiere et al. |2004b] & des temps d’intégration de 100 h et 35 h respectivement.
La simulation numérique incluant le bruit de photons (partie I11.3.2.2.5) et un modéle
plus réaliste des aberrations de phase est nettement moins favorable et prédit un temps
d’intégration de 100 h environ sur un télescope de 100 m pour atteindre un contraste de
2-107% a5 0.

De cette comparaison sommaire, il est clair que, outre les problémes d’aberrations
statiques, le potentiel des ELTs réside fondamentalement dans la performance du systéme
d’optique adaptative (un rapport de Strehl de 96 %, que j’ai supposé dans cette étude,
n’est pas facile a réaliser).

I11.3.2.2.8 Conclusion

J’ai donc considéré un systéeme réaliste, comprenant des aberrations statiques com-
munes, des résidus non corrigés par I'optique adaptative et des aberrations statiques diffé-
rentielles en aval du coronographe. De ce modéle, j’ai tiré des conclusions importantes.

Tout d’abord, un systéme réel a des défauts de phase ¢ > 6c > dyc # 0. Toute étude
dans laquelle les aberrations communes statiques sont négligées va conduire a des résultats
irréalistes ot la variance de l'intensité résiduelle convergerait vers 0 pour une pose infinie.

La limite fondamentale pour une longue pose est donnée par 1’équation :

05 (< Lesign >) = 09 (23 [(ﬁ*ég) . (ﬁﬂ{v\c *SE)D (I11.3.14)

Cette détectabilité a une dépendance quadratique en d¢ et une dépendance linéaire en
Onc mais ne dépend pas des performances du systéme d’optique adaptative car les défauts
de phase ¢ se moyennent avec le temps.
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Le niveau de détectabilité peut étre amélioré en changeant la répartition fréquentielle
des DSPs, c’est-a-dire en essayant de réduire au maximum les basses et moyennes fré-
quences.

Afin d’atteindre un contraste de 1072 a4 5 ¢ avec un télescope de 30 m, il faut, si les
aberrations communes sont de 20 nm RMS, que la calibration soit réalisée avec un niveau
de 0.1 nm RMS. Pour obtenir un contraste de 1071°, le niveau des aberrations différentielles
ne doit plus étre que de 0.01 nm RMS.

Une augmentation du diamétre du télescope n’améliore pas significativement ce résultat
et la limitation est la méme pour un télescope de 30 m que pour un télescope de 100 m
tant que les aberrations statiques proviennent de l'instrument et non du miroir primaire.
Cependant, un télescope de plus grand diamétre réduit les temps d’intégration en réduisant
le bruit de photons.

Au-deld des limitations dues aux aberrations statiques, le rapport signal-a-bruit dé-
pend du niveau du halo de la PSF. Par conséquent, la performance du systéme d’optique
adaptative est un point critique qui doit étre étudié précisément.

Contrairement a des études précédentes, j’ai montré que la question de la détectabilité
d’exoplanétes telluriques avec les ELTs restait trés difficile, au vu des raisons mentionnées
précédemment.

Je vais maintenant étudier des cas plus réalistes, c’est-a-dire vérifier les hypothéses que
j'ai faites dans cette partie et les limitations induites dans le cas de composants corono-
graphiques réels.
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Chapitre 111.4

Application a des cas plus réalistes

Deux cas vont nous intéresser : le cas d’un coronographe réel en présence d’une pupille
non obstruée et le cas d’un coronographe réel avec une pupille obstruée. I.’étude que je méne
ne porte que sur les aberrations statiques, c’est-a-dire sur la limite fondamentale, I’idée
étant de comparer les résultats obtenus avec des coronographes réalistes (mais simplifiés)
a ceux obtenus précédemment dans le cas d’un coronographe parfait.

II1.4.1 Coronographe réel sans obstruction

I11.4.1.1 Coronographe et DSP

J’avais, dans la partie précédente, comparé I'image coronographique réalisée avec un co-
ronographe théorique parfait avec celle de la DSP correspondant aux aberrations d’entrée.
J’avais montré que, conformément a la théorie, les images étaient rigoureusement iden-
tiques (voir I'image I11.3.1). Comparons a ce qui se passe dans le cas d’un coronographe
de phase a quatre quadrants parfait. J'ai choisi ce coronographe car 1’équipe dans laquelle
je travaille en est maitre d’ceuvre.

Le résultat est représenté sur la figure 111.4.1. 11 est sensiblement différent du cas précé-
dent. En effet, sur I'image de gauche, on voit clairement 'impact du 4PQM et la transition.
En outre, si le pic au centre de I'image est moins important que dans le cas de la DSP,
I’énergie est plus diffusée dans la partie centrale de I'image; c’est 'effet du 4QPM qui
“éclate” le centre de la PSF. Cependant, dans les deux cas, les speckles sont identiques loin
du centre. L’hypothése que 1'on a faite, a savoir que l'on peut retrouver les aberrations
de la pupille d’entrée a partir de 'image coronographique, est donc vérifiée dans un cas
simple.

I11.4.1.2 Coronographe et imagerie différentielle

J’ai étudié, pour comparer les résultats d'un coronographe théorique a ceux d’un coro-
nographe réel, le 4QPM sans obstruction. Dans ce cas, je le rappelle, ce coronographe est
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FiGc. [11.4.1  Comparaison de I'image coronographique a la DSP des aberrations d’entrée.
La figure de gauche représente I'image coronographique réalisée avec un 4QPM, I'image de
droite représente la DSP des aberrations d’entrée. Les deux figures sont représentées avec
une puissance de 0.2; les niveaux sont identiques sur les deux images. L’encart en bas a
gauche correspond a un zoom a une échelle de couleur différente pour mettre en évidence
les similitudes.

parfait et peut atteindre une réjection infinie dans ’hypothése d’une pupille sans aberra-
tions.

La figure I11.4.2 représente les variations de la détectabilité a 5 o aprés soustraction
dans le cas d'une pose infinie (c¢’est-a-dire sans bruit de photons) en ne prenant en compte
que les aberrations statiques.

Le 4QPM étant théoriquement parfait, son comportement est pratiquement identique
au coronographe parfait : la variation du niveau de détectabilité est linéaire avec les aber-
rations statiques différentielles et quadratique avec la variation du niveau des aberrations
communes. Avec le couple 5o = 20 nm et dyco = 1 nm, le niveau atteint est de 4 - 1078 au
lieu 7- 107 dans le cas parfait. Cette différence pourrait étre due aux défauts numériques
de propagation qui sont différents pour le 4QPM. Ainsi, pour détecter une exoplanéte tellu-
rique autour d’'une étoile de type solaire a 10 pc, il est nécessaire de réduire les aberrations
communes a 3.3 nm pour des aberrations différentielles de 0.1 nm RMS et réciproquement,
a 2.5 pm RMS si les aberrations communes sont de 20 nm RMS.

Nous venons donc de voir que dans le cas d’un coronographe de phase a quatre quadrants
idéal mais réaliste, le comportement est identique & celui du coronographe théorique mais
les taux de réjection sont sensiblement moindres (perte d’environ un facteur 5 en terme de
contraste).
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FiGc. 111.4.2  Comportement de la détectabilité a 5 ¢ a 0.17 d'une image différentielle
pour un 4QPM dans le cas d’une pupille sans obstruction en fonction de la variation des
aberrations communes, les aberrations différentielles étant de 1 nm RMS et en fonction de
la variation des aberrations différentielles, les aberrations communes étant de 20 nm RMS.

111.4.2 Effet de I'obstruction centrale

I11.4.2.1 Cas du 4QPM

Un des premiers effets de 1’obstruction centrale est d’engendrer une figure de diffraction
qui limite les performances d’un coronographe; ainsi le 4QPM est trés pénalisé par 1’obs-
truction centrale, comme on I’a vu, par exemple, dans le cas de MIRI. Dans cette étude,
je considére une obstruction importante de 30 %, celle envisagée pour ’E-ELT.

Tout d’abord je vais étudier les limitations d’'un 4QPM associé au diaphragme de Lyot
optimisé ; cette optimisation a été choisie afin de maximiser le contraste a 0.1” (soit 9A/D)
tout en conservant une transmission globale élevée. La transmission du diaphragme est de
76 %.

La figure I11.4.3 gauche représente les niveaux de détectabilité & 5 o pour différentes
valeurs des aberrations statiques et pour des aberrations différentielles fixes de 1 nm. Il est
a noter que la variation de détectabilité a 0.1” n’est plus quadratique comme dans le cas
parfait et comme établi analytiquement mais converge vers une valeur finie qui correspond
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Fic. 111.4.3  Détectabilité a 5o pour un 4QPM avec une pupille d’entrée comportant
30 % d’obstruction dans le cas de I'imagerie différentielle. La figure de gauche représente les
courbes de détectabilité pour des aberrations différentielles de 1 nm RMS et des aberrations
communes variant entre 0 et 100 nm RMS. Les courbes pour des aberrations communes
inférieures & 1 nm RMS se superposent et n’apparaissent donc pas. La figure de droite
montre le comportement de la détectabilité a 5 o a 0.17.

au cas ou les aberrations communes 0. sont nulles. Le niveau de détectabilité est alors

limité a 1.4 - 1077, Ce seuil est di a la diffraction par 1'obstruction centrale qui limite les

performances du coronographe. Les limitations imposées par le coronographe vont avoir

sur les performances du systéme différentiel le méme impact que les aberrations communes

statiques. Deux régimes peuvent alors étre considérés a partir de la figure I11.4.3 droite :
quand I'image directe est dominée par les aberrations statiques communes, I'intensité
varie quadratiquement suivant la formule 111.3.13.

— quand l'imagerie directe est dominée par les résidus de diffraction a cause de ’obs-
truction centrale, les aberrations communes deviennent négligeables et l'intensité
résiduelle de I'image directe est constante, quel que soit le niveau des aberrations
communes. Ainsi, quelles que soient les aberrations communes, 'intensité résiduelle
aprés soustraction reste constante.

Dans le méme temps, la variation de I'intensité résiduelle reste linéaire avec la variation
des aberrations différentielles car, pour une valeur donnée des aberrations communes, leurs
variations n’influent pas sur 'image coronographique et par conséquent, suivent la formule
I11.3.13.

Une conséquence de cette étude est que pour un 4QPM, en présence d’'un télescope
comportant une obstruction de 30 %, il est inutile de chercher a réduire les aberrations
communes au-deld de 20 nm RMS car leffet sur le niveau de détectabilité est nul (le
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seuil donné par la diffraction est atteint) prés de I’étoile. L’'inconvénient majeur est que,
pour pouvoir détecter des exoplanétes telluriques, les aberrations statiques différentielles
doivent étre ramenées a moins de 1 pm (picométre!) pour atteindre 1071 de contraste, en
prolongeant les courbes de la figure 111.4.3 droite, ce qui semble quasiment impossible.

En outre, il faut se rappeler que, contrairement au coronographe parfait théorique, la
transmission n’est pas de 100 % mais de 76 % et, par conséquent ne doit pas étre oubliée
dans 'estimation du bruit de photons méme si elle n’apparait pas explicitement dans mes
résultats de simulation.

I11.4.2.2 Cas de coronographe de Lyot

J’ai mené la méme étude pour le coronographe de Lyot classique avec un diaphragme
optimisé. La transmission du diaphragme est de 65 % et le masque de Lyot mesure 7 \/D
en diamétre.
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FiG. [11.4.4 — Détectabilité a 50 d’une image différentielle pour un coronographe de Lyot
avec une pupille d’entrée comportant 30 % d’obstruction. La figure de gauche représente les
courbes de détectabilité pour des aberrations différentielles de 1 nm RMS et des aberrations
communes variant entre ( et 100 nm RMS. La figure de droite montre le comportement de
la détectabilité a 5o a 0.1”.

Les résultats, présentés sur la figure I11.4.4, sont similaires a ceux obtenus pour le 4QPM
excepté que les performances sont légérement meilleures, car le 4QPM est trés sensible a
I'obstruction centrale : ainsi, avec 10 nm RMS d’aberrations statiques communes et 1 nm
RMS d’aberrations différentielles, la détectabilité limite est de 8 - 107% a 9 \/D.
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I11.4.2.3 Cas hybride du 4QPM + Lyot

Afin de combiner les effets du 4QPM et du Lyot, je vais étudier les performances d’un
systéme constitué d’'un masque de phase a quatre quadrants sur lequel on rajoute un
masque de Lyot (ce type de coronographe existe actuellement sur I'instrument NACO du
VLT mais il a un rayon inférieur & A/ D pour ne pas perdre en “angle minimal de détection”,
probléme qui est beaucoup moins critique sur un ELT). Le diaphragme est optimisé avec
I’ensemble.

Contraste normalise

Distance angulaire en A/D

Fi1G. 111.4.5 Comparaison des courbes de réjection d’un Lyot simple, d'un 4QPM et d’un
Lyot associé & un 4QPM dans le cas simple d’un télescope comportant une obstruction de
30 %, sans aberration, le diaphragme de Lyot n’étant pas optimiseé.

Un exemple du comportement de 'association masque de Lyot+4QPM est montré sur
la figure TI1.4.5. Le masque de Lyot a un diamétre de 7 \/D.

On peut voir les résultats sur la figure 111.4.6 ; les résultats sont trés légerement meilleurs
que ceux obtenus pour le coronographe de Lyot seul. J'ai choisi un diaphragme de Lyot op-
timisé mais qui permettait de conserver une transmission identique a celle du coronographe
de Lyot seul, soit 65 %.

I11.4.2.4 Cas du coronographe de Lyot apodisé

Un autre type de coronographe est a lI’'é¢tude pour les ELTs : les coronographes de
Lyot apodisés (ou APLC pour “Apodised Pupil Lyot Coronagraph”). L’apodisation utilisée
peut étre optimisée en fonction de 'obstruction centrale [Soummer, 2005]. I’apodisation
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Fi1G. 111.4.6  Détectabilité a 50 d'une image différentielle pour un coronographe de Lyot
associé a un 4QPM avec une pupille d’entrée comportant 30 % d’obstruction. La figure de
gauche représente les courbes de détectabilité pour des aberrations différentielle de 1 nm
RMS et des aberrations communes variant entre 0 et 100 nm RMS. La figure de droite
montre le comportement de la détectabilité a 50 a 0.17.

présentée a la figure 111.4.7 a été optimisée par Patrice Martinez selon la méthode qu’il a
présentée dans Martinez et al. [2007].

Le comportement de ce coronographe est présenté sur la figure 111.4.8. Ce coronographe
est le plus performant des coronographes testés en présence d’obstruction centrale : en pré-
sence de défauts différentiels de 1 nm RMS, ’APLC limite les performances de détectabilité
de I'imagerie différentielle & 8 - 10710 ce qui est prés de 100 fois meilleur que les autres co-
ronographes comparés lors de cette étude a 9 \/D.

I11.4.2.5 Quel coronographe choisir ?

Comme je I’ai dit précédemment, je ne donne pas, ici, une étude suffisamment compléte
prenant en compte lI’ensemble des limitations dues aux designs des ELTs pour pouvoir
choisir un coronographe. Je vais, néanmoins, donner quelques pistes.

On ne s’est intéressé, dans ce qui préceéde qu’au résidu aprés soustraction d’une image de
référence. Dans ce cadre, un des coronographes les plus intéressants est ’APLC car la limi-
tation due aux aberrations communes intervient pour des aberrations plus petites; on est
moins limité en performance que les autres coronographes. Ainsi I'on atteint une détecta-
bilité aprés soustraction de 1072 avec 1 nm RMS d’aberrations communes et différentielles
alors que la limitation est de 1.3 - 1077 pour le 4QPM et de 7 - 10~® pour le coronographe
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FiGc. 111.4.7 Tmage de I'apodiseur utilisé, optimisé selon la méthode présentée dans Mar-
tinez et al. [2007].

de Lyot. Il faut néanmoins nuancer ce résultat car 'utilisation de ’APLC requiert un com-
posant, 'apodiseur, en plan pupille ce qui est trés contraignant en terme d’erreur sur le
front d’onde. En outre, les performances loin de I’axe vont fortement dépendre des erreurs
sur 'apodisation.

Les performances en imagerie directe sont aussi importantes car ce sont elles qui vont
nous permettre de quantifier le bruit de photons et les temps de pose nécessaires, temps
de pose qui, nous I’avons vu dans la partie 111.3.2.2.5, sont prohibitifs.

Type de coronographe | Transmission | Réjection sur le maximum | Réjection totale
4QPM 76 % 250 45
Lyot 65 % 869 68
APLC 69 % 1234 145
4QPM + Lyot 65 % 1904 96

TaB. [11.4.1  Caractéristiques des coronographes utilisés dans les simulations en considé-
rant une obstruction de 30 % et 20 nm RMS d’aberrations statiques communes.

Le tableau I11.4.2.5 résume les performances des coronographes utilisés dans mes si-
mulations en imagerie directe. On y retrouve l'intérét de 1’association Lyot + 4QPM qui
permet d’obtenir une réjection plus de sept fois meilleure que celle du 4QPM et plus de deux
fois meilleure que celle du coronographe de Lyot, tout en conservant la méme transmission.
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FiG. I11.4.8  Détectabilité & 5o du résidu d’une image différentielle pour un coronographe
de Lyot apodisé avec une pupille d’entrée comportant 30 % d’obstruction. La figure de
gauche représente les courbes de détectabilité pour des aberrations différentielles de 1 nm
RMS et des aberrations communes variant entre 0 et 100 nm RMS. La figure de droite
montre le comportement de la détectabilité a 50 a 0.17.

Une solution intéressante semble donc étre I'association 4QPM + Lyot ou APLC, mais
je rappelle que je n’ai pas fait une étude compléte des coronographes ; je n’ai pas notamment
étudié le chromatisme ni 'impact de la résolution de I’étoile, non négligeable sur un ELT
(quoique d’impact moindre pour les deux derniers coronographes évoqués).
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Chapitre 111.5

Et au Dome C?

Les aberrations statiques limitent le niveau limite de détectabilité mais la premiére
limitation, bien supérieure, provient du bruit de photons. Or, nous I'avons vu aussi, ce
bruit de photons est conditionné par le niveau atteint lors de la correction des aberrations
atmosphériques par 'optique adaptative. Dans ce contexte, il peut étre intéressant d’étudier
les performances d’'un site tel que le dome C. Le dome C est situé a une altitude de 3250 m
sur un maximum local du plateau antarctique. Ce site est unique car le rayonnement
infrarouge y est une a deux magnitudes plus faible que dans les sites classiques |Phillips
et al., 1999; Walden et al., 2005]. En outre, la turbulence atmosphérique au niveau du
dome C est nettement plus lente au-dessus de 40 m et moins importante que dans un
site d’observation classique tel que Paranal ce qui permet de relacher les contraintes de
I'optique adaptative.

IT1.5.1 Comparaison des DSPs

La tableau II1.5.1 présente les caractéristiques de l'atmosphére au dome C [Aristidi
et al., 2005; Agabi et al., 2006|. Je considére un télescope de 15 m car, grace aux conditions
atmosphériques plus favorables, une correction meilleure peut étre atteinte en utilisant
moins d’actuateurs. Ces hypothéses supposent que le télescope puisse étre installé au-
dessus de la couche limite des 40 m.

Paramétres dome C

Nombre de couches 4

Altitude (en km) [0,5.5,7.,16.]

Poids du C? [0.869,0.043,0.087,0.001]

Vitesse du vent (en m.s™ ') [3.6,12.2,7.4,6.6|
Direction du vent (en degrés) |[180.3,187.6,211.6,193|
Seeing (en ”) 0.36

TaB. II1.5.1 — Caractéristiques de I’atmosphére au dome C utilisées dans les simulations.
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Je considére que les paramétres du systéeme d’optique adaptative sont identiques a ceux
utilisés pour le site classique, a I'exception du nombre d’actuateurs qui est adapté a la
valeur du rq du site.

1071 E T L T T T 1T ‘ T T T 177 \:

E PSD for a median site —— |

r PSD for the dome C i

[ PSD of optical aberrations ——— | |

107 E
107 \ E

L \\ E

i J \ i

o e ™ H
w10E E
107 E
107 E
1077 Lo Ll R |

1 10 100 1000
Frequencies

Fi1G. I11.5.1  DSP des aberrations utilisées dans les simulations. LLa DSP utilisée pour un
site classique est tracée, pour comparaison.

Les DSPs sont représentées sur la figure I111.5.1. J’ai considéré des aberrations statiques
permettant d’atteindre un niveau de détectabilité de 10719, & savoir 10 nm RMS d’aberra-
tions communes et 0.1 nm RMS d’aberrations différentielles.

I11.5.2 Bruit de speckles

La figure I11.5.2 compare les niveaux de détectabilités obtenus pour un site classique et
pour le dome C.

Regardons les niveaux de détectabilité & 0.1” (soit 9 A/D pour un télescope de 30 m
et 4.5 A\/D pour un télescope de 15 m). A cette distance angulaire, la détectabilité est de
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FiGc. 111.5.2  Profils de détectabilité. La figure de gauche représente la détectabilité pour
un site classique, celle de droite pour le dome C. La courbe du haut représente le profil de
I'image directe, celle du milieu,le profil de I'image aprés soustraction pour une courte pose,
celle du bas le profil du résidu aprés soustraction pour une longue pose.

5-107% pour le télescope de 15 m au dome C et de 4-1075 pour un télescope de 30 m pour
un site classique. Comme le bruit de photons dépend directement du niveau de l'image
directe, cette valeur va déterminer le temps de pose.

Pour les images courtes poses aprés soustraction, le gain est trés important en raison
de 'excellente calibration : ainsi, la détectabilité s’accroit de 9 magnitudes a 0.1”7; comme
j’ai inclus les mémes aberrations statiques pour le dome C que pour le site classique, les
niveaux atteints pour une pose infinie sont identiques; il est de 1.5-1071° 4 50 4 0.1".

Dans le cas du dome C, pour atteindre un contraste de 107!° a 0.1”, les aberrations
statiques différentielles doivent étre limitées a 0.06 nm RMS pour des aberrations communes
de 10 nm RMS (voir la figure I11.5.3) ; réciproquement, dans ce cas parfait, si les aberrations
différentielles ne sont que de 0.1 nm RMS les aberrations communes doivent étre réduites
a 8 nm RMS.

I11.5.3 Le bruit de photons

[’intérét de placer un télescope au dome C est que la turbulence est moindre et donc
que le niveau de I'image directe est meilleur. Je me place dans les mémes conditions que
pour le cas étudié précédemment.

Les deux courbes sont représentées sur la figure I11.5.4 : au dome C, en une heure de
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. o —
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FiG. I11.5.3  Variation de l'intensité résiduelle aprés soustraction pour une longue pose
dans le cas d’un télescope au déome C.

pose, la détectabilité est limitée a 2- 1078 et atteint 2- 107 en une centaine d’heures; pour
étre capable de détecter une exoplanéte tellurique, il faut donc augmenter le temps de pose
d’encore un facteur 100. Les résultats pour le site classique ont déja été commentés et ne
sont placés ici que pour comparaison ; ils sont pratiquement identiques a ceux obtenus pour
le dome C; ainsi, la surface réduite du télescope est compensée par la qualité du site.

I11.5.4 Conclusion

Je vais ici comparer les résultats obtenus pour un télescope de 30 m dans un site
classique a ceux obtenus pour le 15 m au dome C.

Tout d’abord, pour les aberrations statiques, les résultats sont équivalents car j’ai sup-
posé que les aberrations dominantes étaient celles de I'instrument ; pour atteindre une dé-
tectabilité de 1071 4 5 o, 8 nm RMS sont requis pour les aberrations statiques communes
si les aberrations statiques différentielles sont de 0.1 nm RMS.

En outre, 'optique adaptative fournit un front d’onde qui permet d’obtenir une détecta-
bilité dix fois meilleure au dome C que dans un site classique. C’est trés intéressant dans la
mesure oll, par conséquent, le systéme est plus simple car nécessitant moins d’actuateurs;
ce gain en détectabilité compense la réduction du nombre de photons due a la réduction
du diamétre du télescope. Par conséquent, les résultats en terme de temps de pose sont
équivalents dans les deux cas.

En conclusion, il est possible, avec un télescope de 15 m au déme C d’atteindre les
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FiG. I11.5.4 Influence du bruit de photons. La figure de gauche représente le cas d'un site
classique alors que la figure de droite traite du cas du dome C. La courbe du bas représente
la limite fondamentale imposée par les aberrations statiques sans bruit de photons. Les
courbes au-dessus représentent la limite de détectabilité & 5 o pour des poses de 1, 10 et
100 heures.

mémes performances qu’avec un télescope de 30 m dans un site classique. L’inconvénient
majeur reste “'antartisation” d’un télescope de 15 m! Un autre point critique est que le
seeing considéré, a savoir 0.36”, n’est valide qu’au-dela d’une altitude de 40 m |[Lawrence
et al., 2004; Agabi et al., 2006; Lawrence et al., 2007], point qui va soulever de grandes
difficultés technologiques.

Le gain en détectabilité se situe principalement trés prés de I’étoile (& moins de 0.25”) ;
au-dela le télescope de 30 m dans un site classique permet d’obtenir des performances deux
fois meilleures.
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Chapitre 111.6

Des modéles plus complets...

Je n’ai, jusqu’a présent, modélisé analytiquement les systémes d’ELTs que dans des cas
de calibration théorique permettant de montrer les limites fondamentales dues notamment
aux systémes optiques.

Je vais rentrer plus en détail dans un cas de calibration par soustraction de deux
images a deux longueurs d’onde différentes afin de vérifier les limitations supplémentaires
introduites par cette calibration.

Les défauts d’amplitude, que j'avais considérés comme négligeables jusqu’a présent,
sont d’autres termes qui peuvent devenir limitants au niveau de détectabilité que 1’on veut
atteindre. Je vais, analytiquement, étudier leur contribution.

I11.6.1 Systéme différentiel & deux longueurs d’onde

Je vais dans un premier temps m’intéresser a la soustraction chromatique simultanée,
mode de calibration qui a été choisi dans la plupart des futurs instruments associant optique
adaptative et coronographie sur les grands télescopes existant. Dans ce cas, la calibration
se fait en soustrayant deux images réalisées & deux longueurs d’onde proches que je noterai
A1 et Ag. De méme que dans la partie précédente, je ne prends pas en compte les défauts
de phase. En outre, je considére encore un coronographe parfait dans les deux longueurs
d’onde donc achromatique.

I11.6.1.1 Intensité résiduelle courte pose
I11.6.1.1.1 Expression de l’intensité coronographique

On peut, suivant les notations de Marois [2004], écrire la différence de phase A¢ telle
que :

Ao M

avec Adg1 = A — A\ et ol ¢; représente les défauts de phase a la longueur d’onde ;.
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La phase a la longueur d’onde Ay s’exprime donc par :

by = ( M“) b1 (T11.6.2)

Dans le plan pupille coronographique, I'expression de I'amplitude complexe A; est celle
donnée dans I’équation I11.3.10. A partir de cette expression, on peut écrire A, telle que :

3 2 (52_
Ay = (¢2—@—¢Zs+ 2)(1+Z5NC_ ];C)

Aoi\ @ (0 A\ AN gk (0 A’
[z¢1 ( ™ ) 5 N s N + - N
5

(111.6.3)

Ainsi, lors d'un étalonnage a une autre longueur d’onde, on souhaitera faire disparaitre
les termes dominants de la soustraction. Or, I'intensité I; s’exprime par :

. ¢2 o2 S
I =| ¢y |© 423 H¢ —— —Il¢,. — +H¢1 [Ione, P1 (I11.6.4)
et I, par :
A)\Ql 2 —_— 2
L, = (1-— )\— | gy | (II1.6.5)
2

A\ 2 A\ I T2 A\ — 11 o2
n <1 B )\2,1) 2% [(1 _ /\2,1) gy —21 d) <1 _ )\271> ;. _U + Hgf)l H5N02¢1
2 2 2

Afin de pouvoir estimer le terme dominant, il faut vérifier la valeur du rapport . Dans
le cas de SDI, les longueurs d’onde utilisées pour réaliser la calibration sont : 1. 575 wm,
1.6 pm et 1.625 pum. Dans ce cas, la rapport A%\ = 0.015. Ce chiffre est a comparer, de par
son role, au niveau des aberrations statiques différentielles ; si ’on considére des aberrations
différentielles de 1 nm RMS, les défauts de phase valent 0.004 radians et sont donc plus
faibles que le rapport considéré.

On va don(' chercher a faire disparaitre le terme dominant dans I, qui, dans ce cas, est

<1_A,\21) !H¢1 B
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I11.6.1.1.2 Expression de ’intensité résiduelle

AX21
A2

2
On va donc faire la soustraction Iy — <1 — ) I, ; on obtient donc :

2
[residu = 2 (1 - —Ai\\j’l> <%

ﬁ*q?l) . <%2ﬁ) ] (I11.6.6)
-3 [(ﬁ* ]) . (ﬁ*&\c*@ﬂ) (I11.6.7)

oi1, comme précédemment, dyc = Inc, — ONey -

Ainsi, en plus du second terme que nous avions déja dans I’équation I11.3.11, apparais-
sentt deux autres termes diis au résidu de soustraction. On comprend clairement I'intérét
de considérer des longueurs d’onde trés proches pour réaliser cette soustraction : le résidu
chromatique devient trés petit; on retrouve, dans le cas extréme théorique ot Al est
nul, traité dans la partie précédente, le méme résultat.

Reste une hypothése supplémentaire que je n’ai pas mise en évidence jusqu’'a présent, :
s’il est trés intéressant que les longueurs d’onde soient proches, il faut néanmoins se placer
dans un cas ou le contraste pour la planéte est trés important entre les deux bandes. Ici, je
suis dans le cas idéal ou le contraste est 1 (la planéte n’apparait que dans 'une des deux
bandes spectrales considérées) donc le résultat est, une nouvelle fois, optimiste.

Enfin, on peut noter que le résidu est impair. Avec les valeurs des défauts indiquées
précédemment, les trois termes sont du méme ordre de grandeur.

I11.6.2 Imagerie différentielle avec des défauts d’ampli-
tude : expression analytique

Je me suis, jusqu’a présent, concentrée sur des défauts de phase. Or, aux niveaux de
contraste ot nous nous trouvons les défauts d’amplitude, que ce soit de la scintillation
atmosphérique ou des défauts de réflectivité des miroirs (notamment entre les différents
segments d'un ELT), risquent de ne plus étre négligeables. Nous allons étudier leur impact
sur les expressions analytiques.

I11.6.2.1 Niveau des défauts d’amplitude

Au niveau de la pupille d’entrée du télescope les défauts d’amplitude ont deux origines.

I11.6.2.1.1 La scintillation

Ils sont tout d’abord dis & la scintillation atmosphérique que j’ai présentée dans la
partie [11.2. La distribution de la variation d’intensité relative est proche d’une distribution
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log-normal [Dravins et al., 1997|. Pour comparer les niveaux des résidus aprés correction
de l'optique adaptative et de la scintillation, j’ai simplement utilisé I'expression de la DSP
de la scintillation dans le cas d’une statistique de Von Karman en utilisant les mémes
hypothéses que pour 'estimation du résidu d’OA. Cette approche ne permet que d’obtenir
une idée du niveau des aberrations. Pour obtenir un écran de scintillation correct, il est
nécessaire de réaliser une propagation de Fresnel. Une approximation est présentée dans
'article Johnston et Lane [2000].

10*2:\\\\ T T T

Residu de I'OA
Scintillation

DSP

1070 L]

0.1 1.0
Frequence spatiale (en m™")

F1G. II1.6.1 — Comparaison des DSPs des aberrations de phase aprés correction de 'optique
adaptative et des aberrations d’amplitude dues a la scintillation. Aux basses fréquences,
le rapport est de 300; il diminue a 3 aux environs de la fréquence de coupure de I'optique
adaptative.

La figure I11.6.1 représente les niveaux relatifs des DSPs apreés correction de 'optique
adaptative et de la scintillation.

On voit que la scintillation est négligeable devant les aberrations résiduelles données par
'optique adaptative (ici le rapport de Strehl est supérieur a 96 %) ; elle ne s’en rapproche
qu’aux moyennes fréquences, mais elle reste trois fois moindre.
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I11.6.2.1.2 Les défauts statiques d’amplitude

Outre les défauts d’amplitude dynamiques dis a la scintillation, des aberrations d’am-
plitude statiques vont aussi limiter les performances du systéme. Dans le cadre des ELTs,
les plus grands défauts vont provenir des différences de réflectivité des segments composants
le miroir primaire (a cause de la poussiére par exemple). Troy et Chanan [2003] indique
une différence de réflectivité de 5 % PTV dans le cas des segments du télescope Keck.

wo*z:\\\\
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Fi1G. 111.6.2 Comparaison des DSPs des aberrations de phase dynamiques et des aberra-
tions d’amplitude statiques, dues aux différences de réflectivité des segments. Dans ce cas,
j’ai simulé un télescope de 30 m avec des segments de 1.5 m. La réflectivité est constante
sur chaque segment.

Je considére une réflectivité de 1 % RMS, valeur qui est utilisée dans le cas de 'E-ELT.
La figure TI1.6.2 représente la DSP due aux différences de réflectivité dans le cas d'un
télescope de 30 m comportant des segments de 1.5 m. Par analogie avec les aberrations de
phase, des défauts d’amplitude de 1 % RMS correspondraient a des aberrations de phase
de 16 nm RMS. Si les différences de réflectivité sont moindres par rapport aux aberrations
de phase dynamiques a pratiquement toutes les fréquences, ce ne sera pas le cas pour
les aberrations de phase statiques qui ont presque la méme répartition fréquentielle (aux
discontinuités dues aux segments prés) et le méme niveau.

Ainsi, par la suite, je considérerai les défauts d’amplitude statiques, que je noterai
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€, mais pas la scintillation qui est négligeable. Cependant, nous pouvons noter que cette
hypothése ne va pas changer la forme générale des équations.

I11.6.2.2 Intensité coronographique

Dans le plan pupille du télescope, 'amplitude complexe A s’écrit :

A =Tlest (111.6.8)

Je ne vais pas, dans cette section, rentrer de nouveau dans le détail des calculs; ils
sont semblables a ceux faits dans la partie I11.3.2. Notons ey¢, les défauts d’amplitude
différentiels.

Dans le plan pupille coronographique, dans la voie 7, I’amplitude complexe s’écrit alors :

A =11 (é*w - \/EC) givei+enc, (I11.6.9)
[’intensité coronographique est donc :
L= T P+ | Txg P 423 [(TTx0) . (TTxE) ] (I11.6.10)

Les défauts de phase et d’amplitude ont un comportement complétement symétrique
dans le plan image. I.’équation I11.6.10 met en évidence cette symétrie : & coté du terme di
aux aberrations de phase que I’on trouvait déja dans I’équation I11.3.7, se trouve un terme
de méme ordre dii aux aberrations d’amplitude auxquels s’ajoute un terme de couplage
des défauts de phase et d’amplitude.

I11.6.2.3 Reésidu aprés soustraction pour une courte pose

Apres soustraction, l'intensité résiduelle s’écrit donc, en notant dyo = dyeo, — dne, et
ENC = ENCy; —ENC; ¢

Lesiaw = Ih—1 =
~ 93 :<H*¢).
+ o [([1x0) . (xene o) ]
— 2 [(Tix2) . (Tixdve+0) |
+ 23 [(ix2) . (ixeexd) | +2v[(fix2) . (Mxcne ) |

111.6.11)

e

Le nombre de termes rend 1’équation d’autant plus difficile & interpréter en I'état que
nombre de termes sont “cachés” (je n’ai pas séparé les aberrations dynamiques des aberra-
tions statiques). On peut simplement étudier la parité de I'intensité résiduelle. La présence
de parties imaginaires, qui sont antisymétriques, et de parties réelles, symétriques, rend
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I'intensité résiduelle sans symétrie particuliére. Les termes ayant a peu prés le méme niveau,
une soustraction centro-symétrique par exemple, n’apportera aucun gain, si 'on considére
que les défauts de phase et d’amplitude ont la méme amplitude.

Un autre élément remarquable est ’absence de “pinned” speckles.

I11.6.2.4 Reésidu aprés soustraction pour une pose infinie

Regardons maintenant quelle est la limitation fondamentale dans ce cas.
On obtient :

oo(< T >) = 00 (=23 [([Txc) (e dnewdc) ]) 4200 (R[(Mxdc)  (7xone +€) ])
R[(1+7). (1een) ]) 200 ([ (7). (i

[ (1) (1 2) ]) 20 (3 (122) (o 0+) )

S[(1x2) (fiwemense) ]) + 200 (R [(f12) . (fr ez #2) )

Cette équation ressemble sensiblement a la précédente a la différence notoire qu’il n’y
a plus de termes “cachés” (elle est complétement développée).

+ 20y
- 20’9

+ 20’9

7/ N 77 N 7N

[’écriture analytique met notamment en évidence la non-symétrie de I'image corono-
graphique et de l'intensité résiduelle aprés soustraction. Au niveau de détectabilité requis
pour la détection d’exoplanétes telluriques, les défauts d’amplitude doivent étre pris en
compte et introduits dans les simulations.

Cette écriture peut aussi servir a comprendre un autre phénomeéne. Jusqu’a présent, je
n’ai, dans mes développements analytiques, considéré que des cas ot le coronographe était
parfait. Or, comme on I’a vu grace aux simulations, ce ne sera pas le cas des coronographes
installés sur 'E-ELT. Une facon de modéliser cette imperfection est de considérer que la
soustraction de I’énergie cohérente n’est pas totale; cela revient a considérer un défaut
d’amplitude résiduel dans le plan pupille [Bloemhof, 2004|. Les équations seraient alors
identiques a celles de cette partie, de I'équation I11.6.8 & 1’équation I11.6.12. ¢ serait alors
la somme des défauts d’amplitude statiques et des résidus coronographiques. On note alors
que dans un cas sans défaut d’amplitude autre que les résidus coronographiques, si I’'on se
place dans un cas sans défaut de phase commun, pour un temps de pose infini, on trouve
I’équation :

06(< Lresiau >) = 209 ( [(H*e) (ﬁ*@v\c *5) *D (T11.6.13)

oll € ne représente plus que les résidus coronographiques. On retrouve les résultats de
la partie 111.4.2 ou j’avais expliqué que méme sans aberrations communes la diffraction du
coronographe allait fortement limiter les performances de I'imagerie différentielle longue
pose. On y voit aussi que les limitations imposées par les résidus coronographiques ont le
méme comportement et le méme impact que les aberrations communes statiques.
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Chapitre 111.7

Conclusion

Les ELTs, avec leur grande surface collectrice et leur résolution angulaire accrue ouvrent
une nouvelle voie dans la quéte des exoplanétes. J’ai étudié, de facon analytique et par
simulations numeériques, les possibilités et les limitations d’un systéme associant optique
adaptative, coronographie et systéme de calibration.

J'ai tout d’abord étudié un systéme théorique avec un coronographe parfait (c’est-
a-dire qui soustrait parfaitement 1’énergie cohérente). La calibration simultanée est, elle
aussi, idéale : on a un contraste spectral de 1 pour la planéte. Les seuls défauts que j'ai
pris en compte dans la calibration sont les défauts liés aux systémes optiques différents.
J’ai prouvé que, dans ce cas, le niveau de détectabilité variait quadratiquement avec les
aberrations statiques en amont du coronographe et linéairement avec les aberrations sta-
tiques différentielles, dans le cas d’une pose infinie. Dans le cas d’un télescope de 30 m,
si 'on considére des aberrations communes de 20 nm RMS, les aberrations différentielles
doivent étre inférieures a 0.01 nm RMS pour pouvoir détecter une Terre autour d’une étoile
a 10 pc. Dans le cas ou l'on prend en compte le bruit de photons, le temps de pose est
contraint par le niveau de I'image directe, niveau limité par les performances de 'optique
adaptative. Je considére une étoile de type G2V a 10 pc. J'ai montré que plusieurs cen-
taines d’heures étaient nécessaires pour atteindre 8- 1071° & 0.17. Ainsi, les performances
de T'optique adaptative vont, en premier, limiter les performances du systéme, la limite
“ultime” étant fixée par les aberrations statiques.

Afin d’améliorer le niveau de I'image directe, c¢’est-a-dire de réduire la turbulence, il
peut étre intéressant d’installer un trés grand télescope au dome C. J’ai montré que le
gain apporté par ce site permettait de conserver les mémes performances prés de I'axe en
divisant le diameétre du télescope par deux.

En simulant différents coronographes réalistes, j’ai montré que leur présence (dans le
cas d’une obstruction centrale par exemple) induisait une limitation supplémentaire : en
dessous d’une certaine valeur, qui varie en fonction du type de coronographe, il n’est plus
utile de chercher a réduire les aberrations en amont de ce dit coronographe, la limitation
venant alors du résidu coronographique. Pour augmenter la détectabilité, la seule solution
consiste alors a réduire les aberrations statiques différentielles. Si I’'on considére une ca-
libration spectrale réaliste, un autre terme apparait dans les équations qui va limiter la
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détectabilité. Ce terme dépend uniquement du choix des longueurs d’onde et des aberra-
tions communes : les longueurs d’onde sont choisies afin que I’écart entre les deux filtres
soit minimal et que le contraste de la planéte soit maximal ; le terme est donc non nul. Dans
le cas d’un systéme optique trés bon, pour lequel les aberrations seraient trés faibles, les
limitations vont provenir du coronographe qui limite le niveau de l'image directe et donc
la détectabilité. Enfin, j’ai montré qu’au niveau de contraste ot nous étions, les défauts
d’amplitude deviennent non négligeables et doivent étre inclus dans les simulations.

Tous ces résultats vont dans le méme sens, a savoir que la détection d’'une planéte de
type terrestre autour d’une étoile de type G2V a 10 pc semble impossible avec I'instrument
considéré, méme sur un ELT. Des cas plus favorables dans la quéte des planétes habitables

existent néanmoins.

F2V G2V K2V M2V L2V
Distance planéte-étoile (en UA) 1.92 1 0.565 0.24 0.016
Rapport de flux a 1.6 um 487-1071912.107% [ 565-1071913-107% | 1.6 -10°°

TaB. II1.7.1  Caractéristiques d'une planéte habitable en fonction du type spectral de
I’étoile : distance de la planéte a ’étoile et rapports de flux en bande H. La planéte est un

analogue de la Terre.

Le tableau II1.7 donne des exemples de distance et de contraste entre la planéte et 1’étoile
la température considérée est
de 298 K, le rayon de la planéte est celui de la Terre ainsi que I'albédo et 1’émissivité en
intrarouge. Des cas de planétes avec des rayons plus importants (super-Terres) seraient
plus favorables que ceux considérés. Comme dans le cas de MIRI, on voit que le contraste
est d’autant plus favorable que 1’étoile est faible mais il faut noter que plus I'étoile est faible
plus la planéte devra étre proche pour avoir une température suffisante. Ainsi, autour d’une
étoile de type L2, le contraste n’est que de 1.6 - 107% mais la planéte n’est qu’a 0.016 UA

en bande H. Dans ce tableau, les planétes sont des Terres :

de son étoile hote (ce qui représente 1.6 mas ou 0.15 A/ D pour une étoile a 10 pc).
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Dans ce mémoire de thése, j'ai étudié des systémes coronographiques dans différents
contextes.

J’ai tout d’abord étudié les 4QPM de MIRI et estimé leurs performances dans la détec-
tion d’exoplanétes de type Jupiter. J’ai mis en évidence qu’environ 15 % des planétes de
type Jupiter de 10 M; étaient détectables en environ 1 h d’intégration autour des étoiles
proches (mon étude statistique s’est focalisée sur les étoiles de type F a L & moins de 20 pc,
pour lesquelles j’ai pris en compte les caractéristiques physiques ainsi que 1’age). Ce chiffre
est d’environ 1.5 % pour des planétes de 1 M. Ce résultat confirme 'intérét scientifique
du mode coronographique de MIRI.

J’ai déja présenté les atouts de la coronographie dans ce contexte mais une autre mé-
thode peut étre utilisée : les transits de la planéte devant son étoile hote. J'ai étudié un
cas particulier ot la planéte considérée était une Terre primitive. Dans ce contexte MIRI
est rapidement limité par le fond thermique et ne peut étre utilisé que pour des étoiles
brillantes. C’est pour cela que je me suis aussi intéressée aux performances de NIRCAM,
qui fonctionne en proche infrarouge et qui peut ainsi étre utilisé pour des étoiles plus
faibles. La méthode des transits sur des instruments tels que MIRI et NIRCAM, avec un
champ limité, est surtout intéressante sur des planétes déja détectées, dans 'objectif de
caractériser leurs atmosphéres. Je me suis, dans ce manuscrit, intéressée a un cas extréme
ou 'absorption de la planéte n’est que de 0.009 % du flux de ’étoile. MIRI permet de
détecter la raie de COy autour des étoiles les plus brillantes (notamment pour des étoiles
de type F2V jusqu'a 30 pc pour des longueurs d’onde inférieures a 19 um) et NIRCAM la
raie de C'O pour les étoiles plus faibles. Mais ce cas représente le cas limite qui peut étre
envisagé (en raison des temps de pose importants et de la détectabilité marginale, notam-
ment sur MIRI). Néanmoins, les instruments du JWST représentent une réelle opportunité
pour caractériser des planétes plus massives, comme, par exemple des planétes de la masse
de Neptune pour lesquelles la profondeur du transit est de I'ordre de 0.1 % (un exemple
de ce type de planétes est GJ 436b).

Dans le cadre de la détection directe avec MIRI, la soustraction des speckles résiduels
est nécessaire. Cette calibration se fait par soustraction d’une étoile de référence mais elle
rend nécessaire un positionnement trés précis de ces étoiles derriére le coronographe (I’écart
doit étre inférieur & 10 mas) mais aussi I'une par rapport a l'autre (elles doivent étre a
moins de 5 mas 'une de I'autre au niveau du détecteur). Pour ce faire, j'ai étudié puis
défini les algorithmes les plus adaptés, la difficulté venant du positionnement derriére un



182 CONCLUSION

coronographe qui est un élément optique non linéaire. Ce choix fait, j’ai, en collaboration
avec le STScl (“Space Telescope Science Institute” (Etats-Unis)), défini la procédure de
centrage la plus adaptée.

La réalisation du systéme coronographique de MIRI par le LESTA m’a permis de parti-
ciper aux tests et a la caractérisation des différents modéles de masques coronographiques :
aprés la sélection du matériau et 'étude des performances en infrarouge, les cinq modéles
ont dii étre testés sur le banc visible afin de vérifier leurs caractéristiques et leur conformité
aux spécifications.

Le bruit de speckles est un bruit dominant dans la détection d’exoplanétes; j’ai donc
étudié les contraintes qui devaient étre vérifiées par le systéme optique si I’'on souhaitait
détecter des exoplanétes telluriques (donc atteindre un contraste de 2.107'° en proche
infra-rouge) sur les ELTs, télescopes de trés grande taille. J'ai donc considéré un systéme
classique comportant une optique adaptative, un coronographe que j'ai d’abord considéré
parfait et un systéme de calibration simultanée. J’ai prouvé que, en négligeant le bruit de
photons, il fallait pouvoir réduire les aberrations communes a 20 nm RMS et les aberrations
différentielles & 0.01 nm RMS pour atteindre les performances requises.

Un des facteurs qui va limiter les performances est le bruit de photons. Or le niveau
de ce bruit dépend du niveau de l'image coronographique, qui dans notre cas optimiste,
n’est limité que par les performances de 'optique adaptative. Avec les hypothéses choisies,
plusieurs centaines d’heures sont nécessaires pour atteindre un niveau de 1072 4 0.1”. Une
facon de réduire ce temps de pose est de se placer dans un site ayant un meilleur seeing,
ot, si I'on conserve les mémes contraintes sur 'optique adaptative (densité d’actuateurs,
vitesse), les performances du coronographe seront supérieures. J’ai ainsi montré qu’utiliser
un télescope de 15 m au dome C était équivalent a utiliser un télescope de 30 m dans
un site astronomique classique du point de vue de la recherche d’exoplanétes par imagerie
directe.

Dans la pratique, d’autres limitations vont contraindre le niveau de détectabilité apreés
calibration simultanée. La premiére est 1'utilisation du coronographe avec, par exemple,
un télescope ayant une obstruction centrale. Dans ce cas, les coronographes ne sont pas
parfaits et leurs performances sur 'atténuation de 1’étoile vont limiter la détectabilité qui
peut étre atteinte, méme aprés calibration (leur comportement sera semblable & celui des
aberrations communes statiques). Une autre limitation va venir du systéme de calibration
choisi. Je n’ai étudié que la calibration spectrale simultanée ; dans ce cas, je montre que des
termes supplémentaires limitent le niveau de détectabilité. Enfin, j'ai aussi montré qu’au
niveau du flux résiduel que ’on souhaitait atteindre les défauts d’amplitude ne pouvaient
plus étre négligés et devaient étre pris en compte afin d’estimer les performances globales
du systéme considéré.

Ces télescopes et les instruments correspondant ne sont pas prévus avant les années 2013
pour le JWST et 2018 pour 'ELT. Plusieurs instruments verront le jour avant, notamment
SPHERE sur le VLT et GPI sur Gemini, instruments qui ouvriront certainement la voie a
I'imagerie d’exoplanétes autour d’étoiles trés proches ou jeunes. Des projets spatiaux sont
aussi a I'étude : Darwin et TPF-C par exemple.
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En outre, ces derniéres années ont connu des avancées majeures dans nos connaissances
sur les coronographes : plusieurs sont ou vont trés prochainement étre testés (les APLC et
les “band-limited” notamment). En outre, des développements sont déja bien avancés sur
les 4QPM afin de les rendre achromatiques : utilisation de lames demi-ondes (qui seront
utilisées sur SPHERE notamment) mais aussi étude des 4Q-ZOGs et des AGPM.

Le travail présenté dans cette thése pourra servir de point de départ pour estimer
les performances des futurs instruments tels SEE-COAST, un projet de télescope spatial
hors-axe visible et proche infra-rouge équipé d’un systéme coronographique, ou EPICS, un
instrument d’imagerie directe d’exoplanétes sur I’E-ELT lui aussi équipé d’un coronographe
et d'un systéme de calibration. Un autre axe a envisager consiste a étudier la détectabi-
lité des exoplanétes telluriques sur un ELT mais en moyen-infrarouge afin de profiter du
contraste moindre entre la planéte et son étoile (ainsi, ce contraste n’est plus que de 1076
entre la Terre et le Soleil & 10 um), avec, en contrepartie, un bruit de fond trés important.
C’est une des propositions de I'instrument MIDIR de 'E-ELT.
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ABSTRACT

We analyse the fundamental limitations for the detectiomxafaterrestrial planets with Extremely Large Telescop@s this task, a corona-
graphic device combined with a very high order wavefrontection system is required but is notfcient to achieve the 1€° contrast level
needed to detect an Earth-like planet. The stellar ressdde#l uncorrected by the wavefront correction system nedektcalibrated and sub-
tracted. We consider a general model including the dynatmése aberrations downstream of the wavefront correctisteny, the static phase
aberrations of the instrument and somgetiential aberrations provided by the calibration unit. fex optimistic case of a filled circular pupil
and of a perfect coronagraph is assumed. As a result of thgtmahstudy, the limitation is found to mostly come frometbtatic aberrations.
We confirm this result using numerical simulations and eatgihe requirements in terms of phase aberrations to degett-like planets with
Extremely Large Telescopes.

Key words. techniques: high angular resolution — instrumentatioapése optics — stars: imaging — stars: planetary systems

1. Introduction (one of which shows the planet while the other does not). Due
to the variability of the atmospheric phase distortion, ¢hé-

Direct detection of Eargh-like planets is a challengingiess bration must be done simultaneously. Here, for sake of gener
since a contrast Of. 16° must be reached _at a close anguélity we do not assume any particular system of calibratiain b
lar distance to a bright star. The characterization of exopl

. . - . several proposals were made in the past which take advantage
;ets COESIIIUIES t:e mfaln objective Sf Sev erilpplzrcijectz,tg_?g f the planet properties like its spectral signature (Raeinal.
rom the ground or from space (Darwin, - an 1999; Marois et al. 2000), its polarization (Baba & Murakami
for instance). Among ground-bas_eq prOJec_ts,_Extremgl;gharzoos) or its coherence with respect to the star (Guyon 2004).
Telescopes (ELTs) are very promising to significantly imjgro

. - . The diferential spectral imaging was already implemented in
the angular resolution. To date, several projects are densil TRIDENT (Marois et al. 2005) and NACO-SDI (Close et al.

su<_:h as the Giant Magellan Telescope (Johns et al. 2004), % 5) and is also selected for the VLT Planet Finder (Beuzit &
Thirty Meter Telescope (Nelson et al. 2005), Euro50 (Andarset al. 2004)

et al. 2003) and the 100 m OWL telescope (Gilmozzi 2004).

essary but not sficient. In the presence of atmospeheric WU berrations. Important conclusions are drawn in Sect. 5.
bulence we cannot expect a contrast greater thHIT® even
with a high-order AO (whatever the coronagraphic system).
Assuming an optimistic error budget for the AO, the Strehl r&. Formalism
tio can be as large as 98% (see Sect. 3). Thus, the coronagr&&h
is fed with an imperfect wavefront. Two percent of the stella™™ ™"
light still escapes the coronagraph and is spread in a speckTlhe following assumptions are very general and mostly opti-
halo. mistic with respect to the performance of the state-ofdfte-

To enhance the contrast, a second step is mandatory to soptruments.
press this speckle noise. In this paper, we consider thahthe = We consider a circular unobstructed pupil without segmen-
strument provides a good calibration and that the speckle ttion. The coronagraph is assumed perfect and is modeled by
tenuation is achieved with a simple subtraction of two ingagéhe subtraction of a perfect pupil from the actual aberrateel

Assumptions
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(see Egs. (1) and (3)) in order to remove théfrdction. It is beyond third order). We will denote Fourier transforms by a
achromatic, the star is perfectly centered and the Lyot &ophat accent. The star represents the convolution operator.

perfectly aligned. )
. - I = [Az] (5)
Several coronagraphs that provide a total extinction of an e Ny = e oy ek
on-axis unresolved point source with a zero aberratioresyst = 11+ 23 (T % 6+ 6c)). (T (¢ + Jc) » onc) |

have been already proposed (Roddier & Roddier 1997; Rougith * the complex conjugation arfl ] the imaginary part of
et al. 2000; Baudoz et al. 2000; Kuchner & Traub 2002). e complex quantity, is the intensity of the reference image
find the most suitable type of coronagraph it will be necessa, =| A 2).
to take into account the pupil defects of actual ELTs (segmen  Subtracting; from I, we obtain:
tation, obstruction, cophasing errors between segmehts,. o m ok

We consider the following contributions to the phase elyc =121 = 23 [(H * ¢)'(H * ¢ x 6"“3) ]

rors in the wavefront: residual phase from AO correctigh ( +2% [(ﬁ *;;) ) (ﬁ * 5 * 5’N\C)] (6)
and static aberrationg{) in the instrument upstream of the L s

coronagraph. Consideration of this second type of abemati +23 [(H * 50) : (H * ¢ x ‘5NC) ]

is reql_Jired_to bg real_isti_c, even if they are not totallyisthut_ 2% [(ﬁ * gc) ) (ﬁ * do * gN\C)]

“quasi static” with a lifetime from a few seconds to a few min- ) ) ) )

utes (Marois et al. 2003). Inc refers to the instantaneous residual intensity after

ybtraction.
'T1, ¢, 6c anddnc are real, so their Fourier transforms are
Hermitian: their real part is even and their imaginary part i
(o odd. Thus, the resulting imadgc, which is made only with
A= H(‘/E_C - 6C)) @ imaginary parts, is antisymmetric (providing the expans®
) stopped at the third order).
with IT the entrance pupiEc = e “*#c the instantaneous co-  Equation (6) has only terms of the third order. It is there-
herent energy and; , the spatial variance of the AO residuafore obvious that the third order expansions in Egs. (2) did (
phase and of the static aberration. are required to obtaifyc # 0. All terms that classically dom-
Assuming a high Strehl ratio (more than 95%) i.e. considhate imaging are removed in the 2-channel subtraction pro-
ering that wavefront errors are small (a few nanometersr® tecess. Indeed, an image made with a perfect coronagraph has
of nanometers rms), a third order expansion can be made aither residual constant nor first order terms, as develape

With these notations and assuming a perfect coronagraﬁ
the complex amplitudéy in the pupil plane can be written as:

is justified in the next section. We can approximatewith: Boccaletti et al. (2002) and Bloemhof (2004) in the case ef th
Four Quadrant Phase Mask. Moreover, the interest of corona-
5 < o )
Thise (6 +6c)? .(¢+6c) graphic image subtraction lies in removing terms of degnex t
A =T —% —i(@+dc) + ————+i=———| (2) which are studied in Perrin et al. (2003) and Sivaramaksshn

etal. (2002) in a directimaging case.
The terms of Eq. (6) vary linearly witbyc. Because of the
2.2. Instantaneous residual intensity linearity of the Fourier transform, a linear variationdc in-

duces a linear variation in the level of the residual intgnsi

We consider here two images taken simultaneously using t¥g . . ¢ Eq. (6) is shown in Fig. 1 for a single instanta-
channels downstream of the coronagraph to calibrate th- "3 cous image

ual speckle pattern. A potential high source of mismatch in The approximation (third order expansion) of Egs. (2)

betwee_n the_ two IMages 15 the non-common_pat_h Wav_efr%md (4) is valid when the aberratiopssc anddnc have similar
aberration since the light goes through twdfeliential opti- _orders of magnitudes. In actual caség will di ffer by 1 or 2

gillypgtgr?afo’tk\?:a eavxil;lz)l(i:tzrc]jst‘ai%?rvvi;‘crﬁfgr?jgzec:igzsnbr;/ellzga\(lllrigders of magnitude which changes the order of the expansion
N : t Eq. (6) will i h d firmed in Fig. 5).
and a second channel which, in additiogtanddsc, includes a utEq. (6) will remain unchanged (as confirmed in Fig. 5)

non-common path aberratidiyc with an amplitude defect of 3. Numerical simulations
the same order asanddc. Its amplitude in the pupil plane can

. . We carried out numerical simulations to confirm the anadjtic
be written by:

study. Simulations were performed for a thirty meter tedges

: ) using arrays of 2048 2048 pixels with a sampling of 3.6 cm
Ao = H(‘/E—C - el(¢+60)) e, 3) per pixel at the pupil plane and for a wavelength 1.63 um.
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 expressionstaf t
spatial power spectral density (PSD) of the residual phase
are obtained for various errordfacting an AO system (fit-
The intensityl, in the detector plane corresponds to the squatiag, aliasing, temporal, noise, anisoplanatism ...). Tdmult-
modulus of the Fourier transform of; (neglecting terms ing global AO PSD (sum of the individual PSD of each error

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

% 5¢c)26
Ap = Ap+IT| i ¢2+5°6Nc+(¢+5c)5Nc+iw ()
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Fig. 1. Radial profile of the standard deviation (azimuthally aged

of each term in Eq. (6) for an instantaneous image (1 speektem). rig 2. Central part of an instantaneous image G41/D). The an-

Simulation parameters are given in Sect. 3. tisymmetrical speckle pattern is shown. The simulation dase for
6c = 20 nm rms andsyc = 0.1 nm rms and with a power square

) law spectrum truncated af/4 (f; is the cut-¢f frequency of the
source) is used to compute AO corrected phase screens fig-system).

dependent realizations of the global AO PSD). Recent works
(Conan et al. 2005) allowed us to include a correct model
AO closed loop temporal and noisffects (assuming an intre-
gator law) as well as the fiierential refraction ffects.

In the following, we consider a Shack-Hartmann wavefro
sensor ‘.Nith 200 actuators across the telescope d‘ame‘ef- I%[Eurier transform of the pupill{) does not occur here (see
seeing is 0.75 arcsec at = 0.5',um and the outer scale ISEq (6)) due to the coronagrapkect and the image subtrac-
20 m. We assumed a 5th magnitude star and a loop frequeﬂ . Thus, residual speckles are randomly distributedhim t

of 2.5 kHz. Th_e AO PSD includes fitting errors, servo lag an age and not only pinned on the rings of the point spread
the photon noise on the wavefront sensor. These AO pararpes Gion

ters provide a very good wavefront correction and a Stretid ra
of 98% which is a great challenge for ELTs.

8|fstribution in the focal plane is clearly anti-centrosyeinical
as expected from Eq. (6).

Unlike direct imaging, speckle pinning (Bloemhof et al.
01) which appears when a phase defect is multiplied by the

Figure 3 compares radial profiles of the image before and
after subtraction of a single exposure. The agreement lestwe

The Sta.tlc pha_se ab(fgran 0 fis andonc are described with simulated and analytical profiles is perfect, indicatingtttihe
a PSD which varies a™ (with f the spatial frequency) aS4 proximation we made in Sect. 2 is valid at this level of
is usually the case for standard optical components (Dépa{; ntrast.

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 PSvat 2. Convergence over time
frequencies was already improved and that it is flat in thtj,jcxeanA

) ; long exposure image is generated by co-addihdecorre-
0< f < fc/4, with fc the cut-df frequency of _the AC d_eflned lated instantaneous images while static aberrations renvai
by the number of actuators across the pupil. As a first gue

we adopt an amplitude of 20 nm rms and 0.1 nm rmsefer c??anged. The final image delivered by the simulatioflig)

. . ) here() denotes temporal averaging over tNerealizations.
andénc respectively. The impact of the amplitude and the P O P ging

f the oh berrati further i tiqated in SBcs the following, we analyze this simulation result in terofs
gnd 3?2 ase aberrations are further investigated n " the detectability of a point source. For that, we calculates

standard deviation in the imagkc) as explained in Boccaletti
(2004). This operation is termeg and is measured on a sam-
3.1. Short exposure image ple of pixels at equal distance to the star.

. . o In Fig. 4, the radial profiles are calculated for increasing
We first study a single short exposure coronagraphic imagges ofN from a single exposure tb = 460. This simula-
subtracted by a calibration image. lts theoretical expoesS tjon shows that the detectability converges towards thedstad

given by Eq. (6). Figure 2 shows the central part of an instanyeyjation of the constant term of Eq. (6) (dashed line in #)g.
neous simulated image after subtractityt(= 12—11). Positive

speckles are white while negative ones are black. The iityensry (Inc)) = o7 (23 [(IT * &c) . (IT * 6c % 5@)]) . (7)
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Fig. 3. Comparison between analytical (solid lines) and simulat
curves (diamonds) calculated to achieveca detection. The upper
curve corresponds to the raw coronagraphic imégeThe bottom
curve corresponds to standard deviation of the instantenhéoage
after subtraction|yc (EqQ. (6)). The static aberrations have the sal
amplitude and PSD as in Fig. 2.

Eiglg. 5. Detectability at 5 for an angular separation ofa@D corre-

sponding to 1 AU at 10 pc. The solid line stands for the imp&@&-o

whendyc is set to 1 nm rms and the dashed line represents the impact

n}oef dne Whende is set to 20 nm rms. The PSD of aberrations is identical
0 Fig. 2.

of contrast with the model we have considered. The detdetabi
ity varies linearly withénc but quadratically withsc. In addi-
tion, it is clear that a simulation where the static abeoragiare
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 influencesefanddnc.

Detectability @ 5 o

3.3. Influence of static aberration amplitudes

The influence of the amplitude of the static aberrationsaswsh
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 clearjedient. The de-
pendence of the detectability varies quadratically wighand
e linearly with 6nc as expected from Eq. (7). Therefore, the influ-

Q 50 100 150

Angular distance in A/0 ence of common static aberrations upstream of the corophgra

Fig. 4. Detectability at o as a function of the number of realiza-ls more important. .
tions N. The diferent solid lines represent the azimuthal standard de- 10 réach a contrast of 1& at 0.1’ required to detect an
viation of the quantity(yc) and are calculated with 9, 27, 90 and 46¢=arth-like planet located at 10 pc, the non-common statc-ab
decorrelated speckle patterns (from top to bottom respelg)i The rations downstream of the coronagraph must be controlled to
theoretical limit is derived from Eq. (7) (dashed line). Ttatic aber- 0.01 nm rms if common aberrations are set to 20 nm rms. Vice
rations have the same amplitude and PSD as in Fig. 2. 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
The other terms containing average to an azimuthally con-be reduced as much as possible.
stant pattern over time when a large number of phase screensFigure 6 shows the radial profile of the detectability at 5
are simulated > 500). Therefore, the detectability only defor different amplitudes afyc assumingc is set to 20 nm rms
pends on the static aberrations upstredg) and downstream (a challenging but realistic value). The linearity is agstiown
(6nc) the coronagraph and Eq. (7) gives the fundamental lintiere.
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Fig. 6. Profiles of detectability at& with a common path aberration Fig. 7. Radial profile at 5 for several combinations of PSD. For each

6c fixed to 20 nm rms for several valuesdfc. The vertical line shows €@se, the amplitude 6t anddnc are setto 20 and 1 nm rms. The solid
the position of a 1 AU orbit at 10 pc. line stands for the standard condition we have considergaevious

sections to evaluate the detectability.

3.4. Influence of static aberration PSDs . . . L
level and its profile converge to the expression given in E). (

Assuming the amplitudes afc and énc are set to 20 and A few hundreds of hours are required to achieveracentrast
0.1 nm rms respectively, we analyzed the influence of tl 8 x 10-1° at a separation of 0”1
Power Spectrum Density in Fig. 7. The solid line corresponds A more favorable case is achieved with a 100 m telescope
to our standard conditions, where the PS@anddnc is flat  (Fig. 8 right) assuming static aberrations have the samdiamp
between 0 andc/4 and then varies a2 for f > fc/4. The tudes 6c = 20 nm rms andnc = 0.1 nm rms) and a cutfd
degradation is not dramatic if the PSDda varies asf 2 atall  frequency off./4. The AO system has the same actuator den-
frequencies (dashed line) which confirms the low sensjtidit sity than for a 30 m telescope so the linear number of actua-
this parameter. However, when the PSDyegfis not flat at low tors is 667. In that situation, the influence of static alierrs
frequencies (dotted line) the detectability decreasesfagtar is greatly relaxed and a contrast 05210710 is achievable in
of 10 at small angular distances31/D) and meets the solid about 100 h at 0/1 The PSDs of static aberrations have the
line at 301/D. Better results are obtainable if the PSD of statisame integral for the 30 m and the 100 m telescopes but the
aberrations can be made flat at all frequencies (dot-dasiikd aut-of frequency is 3 times larger (23D instead of 23/D)
dot-dot-dot-dashed lines). A significant improvement efdle- so that the amplitude of low frequencies is reduced and finall
tectability is achievable when for instance the PSD®fs flat the limit of detection is improved by a factor of 5.
even if that ofonc is quadratic (dot-dashed line). However, it is more realistic to consider that the staticrabe
Again, the analysis of the PSD shows thatis the domi- rations are located inside the instrument, the size of whazs
nant source of degradation and that the low frequenciesbeushot depend on the telescope diameter. In that case, theffcut-o
appropriately controlled to achieve a good starlight réidinc ~ frequency and the integral of the PSD are identical for then30
and the 100 m telescopes and the limit of detection is found to
be 8x 10719 as in Fig. 8 (left). Nevertheless, the integration
time to achieve this contrast is about 100 h because theatatur
Another fundamental limitation we have to take into accasintcontrast of the PSF at 0’1s improved with respect to the 30 m
the photon noise. It is important to know if the contrast levéelescope (Fig. 9).
in Eq. (7) is achievable in a reasonable amount of time. We
assumed a 5th magnitude G2V star at 10 pc observed wit|
30 m telescope, a spectral resolutiomphi = 5 and an overall
transmission of 5%. Several analytical studies were carried out in the pastsesss
Figure 8 (left) gives the limit of detectability for severalthe detectability of Earth-like planets with ELTs (Angeld®)
exposure times from 1 to 1000 h and compares it to the expressdiere et al. 2004; Chelli 2005). As shown in the previous
sion of Eq. (7) (solid line). The photon noise is includedhie t section, the integration time depends on several paraseter
imagel, andl; and therefore the detectability has a radial pran particular on the PSF contrast which quantifies the ledel o
file impressed by the distribution of the atmospheric tuebgke the residual light at a given angular separation on a sh@a-€x
residualg. As the integration time increases, the detectabiligure. If the speckle noise is neglected and static abenstice

3.5. Photon noise and influence of the diameter

Il.aComparison with previous studies
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Fig. 8. Radial profile of the detectability ab5for a 30 m telescopdédft) and a 100 m telescopeight). The lower curve corresponds to the
theoretical limit §c = 20 nm rms andyc = 0.1 nm rms) for an infinitely long exposure. Static aberratisoale with the diameter.

AMQUIOr QISTANce I arcsec
0.2 0.3 5

e according to the dierent authors depending on the amplitude
1 hour exposure 4 of the errors considered (servo lag, photon noise on the WFS,

_._10 hours exposure

— 100 hours exposure ] fitting errors, ...).
| | In Lardiere et al. (2004), this PSF contrast amounts to
' 5 x 1078 for a 100 m telescope which allows the detection
! ] of a 101° contrast in 3.5 h at & assuming a stellar flux
1 of 10 ph/s. Similar performances were obtained by Chelli
\ . 1 (2005) (where the speckle noise is treated correctly) angeAn
P RN 1 (2003) who both adopted the same valu€¢).
N AR B In our study, we found significantly longer integration tisne
N T ] even with a 100 m telescope for which the static aberratioms a
setto a very low level (Fig. 8 right). This discrepancy onigiies
from the performance of the AO system since our phase screen
simulation yields a PSF contrast at0df 1.5x 107 fora 30 m
telescope and & 1077 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 photaise
(Sect. 3.5) and a more realistic model of the phase abensatio
o L pr - is even less favorable and predicts an integration time ofiab
Anguler distance in A/D 100 h on a 100 m telescope to achieve a contrastofi@1°
at 5.

From this rough comparison, it is clear that other than the
problem of static aberrations, the potential of ELTs to dete
Earth-like planets mostly resides in the performance of the
AO system.
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Detectability @ 5 o
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Fig. 9. Radial profile of the detectability ab5for a 100 m telescope.
Static aberrations are included in the instrument rathentbn the
telescope and are independent of the diameter. The lowee @ar-
responds to the theoretical limidd = 20 nm rms andiyc = 0.1 nm
rms) for an infinitely long exposure.

omitted as in Lardiere et al. (2004), the signal to noiseorti 5. Conclusion

found to be only limited by the photon noise in the PSF halo. In

that condition, the integration time varies linearly wittetPSF In this study, we considered an actual system, taking into ac
contrasiC(0) whereg is the angular separation of interest. Theount some defects due to the AO residuglgshe common
critical paramete€(0) is derived from the PSD of the residualpath aberrationgc between the AO system and the corona-
phase left uncorrected by the AO system and therefore varggaph and the non-common path aberratiégs downstream
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of the coronagraph. From that simple but realistic model wie strongly recommended to tackle the many and probably un-
draw important conclusions: known sources of error.
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ABSTRACT. TheJamesWebb Space Telescope (formerly theNext Generation Space Telescope) will becapable
of unprecedentedciencepwing to its largediameterits low backgroundandits dedicatedR instrumentsOne
of theseinstrumentsis a mid-IR facility called MIRI (Mid-IR Instrument),which is being studiedthrougha
collaborationof US and Europearteams.Our group at Obsewatoire de Meudonhasdevelopeca coronagraphic
devicefor the MIRI cameraTaking advantagef thereducedstarplanetcontrastn this spectrarange theprime
goal of this coronagraphs the direct detectionof extrasolamplanets Differential imagingin severalwell-chosen
spectralwindows s foreseenln this papey we evaluatethe manufacturingprocessof the coronagraphienasks
and comparethe intrinsic pefformance,as measuredn the laboratoy, 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 formation of starsand planetay systemsBy 2013,the
JWST will bethelargesttelescopeoperatingin spaceprovid-
ing a wide and continuousspectralcoveragefrom the visible
(0.6 um) to themid-IR (28 um) wavelengthsysingits imaging
andspectroscopidacilities. With a diameterof 6.57m, JWST
will provide an unprecedentedensitivity at all wavelengths.
The obsewatory will be equippedwith a payloadof four in-
strumentsNIRSPEC the nearIR spectrographiNIRCAM, the
nearlR camera,MIRI, the Mid-IR Instrument,and FGS, the
fine guidancesensar

Our group at Obseratoire de Meudonhasproposedmple-
mentinga coronagraphicapabilityin MIRI in orderto detect
andcharacterizeextrasolamgiantplanet EGPs)aroundnearby
stars(Boccalettiet al. 2005). The mid-IR wavelengthsppear
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 wavelengthsOne drawbackis that the angularres-
olution is poor, and hencea coronagraphproviding a small
inner working angleis required.

765

MIRI is actuallybeingdevelopedhrougha NASA-led part-
nershipwith aEuropearconsortiumsponsoredby theEuropean
SpaceAgency (Wright et al. 2003). MIRI includesa spectro-
graphand an imager A Frenchgroup is responsiblefor the
MIRI camergDubreuilet a. 2003),andObsewratoirede Meu-
don/LESIAis responsibldor studying,characterizingandde-
livering the coronagraphidevice (Boccalettiet al. 2005).

In this paperwe briefly review (in § 2) our previousresults
regardingsciencerequirementsandsignal-to-noiseatio (S/N)
calculations.From the expectedperformancein tems of sci-
ence,we derive the main technicalrequirement®f the manu-
facturedmasks(8§ 3). Section4 is the core of this paperand
presentghe experimentatesultswe obtainedwith a ayogenic
coronagraphidestbedto evaluatethe intrinsic characteristics
of phasemasksmanufacturedusing severaltechniquesand
various materials.Finally, a conclusionand an extrapolation
to an actualobsewation are givenin § 5.

2. THE MIRI CORONAGRAPH

MIRI is madeup of two modules,a camerawherethe co-
ronagraphis installed and an integral field unit spectrograph
(Wright et al. 2003). The optical conceptof the camerais fully
describedin Dubreuil et a. (2003), and a descriptionof the
coronagraplimplementationisgivenin Boccalettietal. (2005).
The coronagraphmasksare locatedat the JWST focal plane
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(the entranceof the MIRI camera).The Lyot stopsare setin
thefilter wheel,and eachis associatedvith a single filter and
a single coronagraph.

Thereare actually four coronagraphnsidethe MIRI cam-
era:onestandard_yot maskoperatingat 23 um, optimizedfor
cold objects, such as circumstellar disks, plus three mono-
chromaticfour-quadrantphasemasks(FQPMs; Rouanet al.
2000)at 10.65, 11.40and 15.50 um, respectively optimized
for the detectionand characterizatiorof EGPs. Thesefilter
wavelengthsare designedo derive somephysicalparameters
of the EGPs,such as the temperatureof the planetand the
abundancef ammoniain the atmosphereThis informationis
essentiaffor comparingevolutionay models(Burrows et al.
1997; Allard et al. 2001) with actual data. To measurethe
ammoniaabsorptiornof the EGPs the spectraresolutionof the
filters mustbelargerthanabout20. For suchfilters, thetypical
starplanet contrastof EGPswith temperaturedetween300
and 500 K variesfrom 2000to 12,000aroundan M2 V sar,
andfrom 8000to 275,000arounda G2 V (calculatedrom the
theoreticalspectraof Allard et al. 2001).

For comparisonswvith the actualperformancemeasuredn
the lab and presentedn § 4, it is importantto review the
resultswe obtainedin the pastwith numericalsimulations
(Boccalettiet al. 2005). The hypothesesare briefly recalled
here.The simulationincludesthe segmentedelescopepupil
with gaps(15 mm), the wave-frontaberrationg145nm rms),
including the dynamicjitter (7 masrms), the defocusbetween
JWST andMIRI (1-3 mm), the pupil sheamwith respecto the
Lyot stop(1.5%-5% of thetelescopaliameter)thedifferential
pointing betweerthe targetstarandthe calibratorstar (5 mas),
the chromaticity of the FQPM for a spectral resolution of
R = 20, andthe radial transmissiorof the coronagraph.

Theresultsof thesimulationare presentedherein adifferent
way thanin Boccalettiet al. (2005). We haveidentifiedthree
conditions—aroptimistic,an averageandapessimisticase—
for severallevelsof pupil shearanddefocus.Tablel givesthe
expectedattenuations(ratio of the maximum peak intensity
with andwithout the FQPM) and contrastgratio of the max-
imum peakwithoutthe FQPMto the FQPMintensityatagiven
angularseparation)The contrastat a separatiorof 3\/D (typ-
ically 5 AU at 10 pc) is abouta few thousandon the raw
coronagraphiémage.In that simulation, weconsidereda cal-
ibration of the diffraction residualseither by using a well-
choserreferencestaror by rolling the obsewratory at different
angles.As already mentioned,the simulation includesa dif-
ferential pointing error of 5 masbetweenthe targetstar and
the calibratorto take into accountsubtractionerrors. In Fig-
urel, we plot the S/N againstheangularseparatiorior several
planettemperaturesindfor the averagecase.A 300K planet
could be detectedat 3 ¢ at a separatiorof 1" in 1 hr of inte-
gration,buttheleft panelof Figurel showsthata10 ¢ detection
is morereliable.

The following sectionsare devotedto the comparisonbe-
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TABLE 1
ATTENUATIONS AND CONTRASTS OBTAINED WITH SIMULATIONS
OF PUPIL SHEAR AND DEFOCUS

CONTRAST

ATTENUATION __ —— "
IND 3NMD  6ND

OBSERVATION CONDITIONS ON THE PEAK

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

NotEe.—In all casesthejitter is 7 masrms, andthe differential pointingis
5 mas.

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

3. DERIVED REQUIREMENTS OF MASKS

The simulationresultspresentedn Boccalettiet al. (2005)
and recdled in 8 2 dreadytakeinto accountthe limitations of
the obsewing conditions(pupil shape pupil shear and defo-
cus). However to reachthe pefformanceexpectedrom sim-
ulations, the manufactured=QPM must be as closeto a the-
oretically peffect FQPM as possible.The simulationincludes
the chromaticity of the monochromaticFQPM but doesnot
takeinto accountotherintrinsic limitations of the FQPM, such
as the precisionfor manufacturingthe optimizedwavelength
or the width of the phasetransition.In the following subsec-
tions,we evaluataheeffectof thesedefectoontheperformance
of the FQPM.

3.1. Chromaticity

The FQPMsthatare chosenfor MIRI aremonochromatic.
The effect of monochromaticFQPMs has alreadybeende-
fined in Riaud et al. (2003). The attenuationof the corona-
graphis equalto the total rejection rate (ratio of the total
integratedintensity with and without the FQPM) andis de-
finedby 7 = (48/r?)R2 A filter resolutionof R = 20hasbeen
chosenso that the attenuationthat reache2000with a mono-
chromaticFQPMis notalimiting factor comparedo telescope
defects(Table 1). As mentionedabove,it is also compatible
with the measuremenbf ammoniaabsorptionin the EGP
atmosphere.

3.2. Optimized Wavelength Precision

As describedn Rouaretal. (2000),amonochromatiEQPM
is manufacturedy a depositionor engravingof two opposite
guadrantn an optical medium.The thicknessof the FQPM
stepdirectly definesthe optimized wavelength\, for which
the attenuationis the best.A differencebetweerthe optimized
wavelength\, and the working wavelength\ reducesthe at-
tenuationof the FQPM. The attenuationis equalto the total
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Angular separation in arcsec
2 3

Signal to Noise

0 2 4 6 8 10 12
Angular separation in A/D unit

Fic. 1.—Left: SIN of EGPs(log g = 4.5) asa functionof the radial separation(in M/D units and arcseconds)assuminghe systemis locatedat 10 pc around
an M2 V star Temperatureof the planetsrangefrom 300 to 1500 K (radii from 1R, to 1.4R), and the integrationtime is 1 hr. The solid and dotted lines
respectivelycorrespondo the S/N at 11.40and 10.65m (ammoniaabsorption).Right: Simulatedimageof a systemwith three planets(300, 400,and 500 K)
aroundan M2 V star at 10 pc obsewed at 11.40 um.

rejectionrate 7, as definedin Riaudet al. (2003): A precisionof lessthan 2% for the optimizedwavelength
mustbe achievedo reachanattenuatioriargerthan1000.The

_ 4 ( N Y 1 manufacturingerror depend®on boththe precisionof the man-

TE WS @ 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 transitionbetweerthe four
quadrantgnustin principle be infinitely small. Departureérom
this ideal casedecreasethe attenuationcapability of the real
FQPM. To comparethe effect of different cosmeticdefects,
the attenuationis calculatedfrom simulatedimages.The at-
tenuationvariesas a power law of the width defects(power
law index of —2 or —4, dependingon the errors). The most
critical effectis the misalignmentof the FQPMaxis,asshown
in Figure2. For this defect,the attenuatioris equalto thetotal
rejectionrate 7, andit can be empirically estimatedwith the
formula

AccV Spot Magn WD

250kV 1.0 4112¢ 165 7= 0.3’\672, (2)

whereW, is the defectwidth given in AF/D.

Fic. 2.—Exampleof an imageof one of our Ge FQPMsrecordedwith an Assumingthatthe FQPMshownin Figure2 (2 um defects)
electronmicroscope. were placedin a F/D = 20 beam,the attenuationwould be
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TABLE 2
PEAK ATTENUATION AS A FUNCTION
OF TRANSITION DEFECTS AND THE
MANUFACTURING PRECISION

MANUFACTURING PRECISION
FOR THE OPTIMIZED

WAVELENGTH
TRANSITION
(um) 0.1% 1.0% 1.5%
01 ........ 2000 1300 1000
10 ........ 1800 1200 900
20 ... 1300 1000 800

Nortke.— Calculatedor the10.65um MIRI filter
(R = 20,F/D = 20).

limited to 3400at 10.65um (monochromaticase;everything
elsepeffect othemwise). As a comparisonjt would only reach
34 for atransitionof 20 um.

In MIRI, the spectralresolutionof R = 20 increaseghe
theoreticalpeak attenuationof FQPM to 2000. At this level,
the efficiency of the FQPMwill alsobe limited by its intrinsic
defectgquadranthicknesserror, transitionquality). Theimpact
of both defects,combinedwith chromaticity are estimatedn
Table 2. A peakattenuationof 1000 canbe expectedwith a
transitionquality similar to thatshownin Figure2 (2 um) and
a precisionof 1% on the optimizedwavelength.

4. LABORATORY TESTS OF MID-IR FQPMs

Prior to implementinga FQPM on a spacetelescopeit has
to be fully testedand qualified for a spaceenvironmentWe
developeda full facility to test,compareandfinally to choose
themostreliabletechniqugor manufacturinghe FQPMs.This
facility consistsof classicaloptical testingproceduregmicro-
scopeand mechanicaltests),a visible spectrometethat pro-
videsanaccurateneasuref thethicknesof thequadranstep,
anda ayogenicbenchto testthe manufactured=QPMsin the
thermallR spectralrangeandat low temperature.

In orderto choosethe optimal FQPM for the MIRI camera,
severalFQPMs were manufacturedwith different processes,
using the mostfavorablematerialsin the mid-IR: germanium
(Ge), zinc selenide(ZnSe),and chemicalvapordepositiondi-
amond(Table 3). In the following sections,we describethe
approachwe took to qualify the FQPMsfor MIRI. We espe-
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= 1684 3nm (+—10nm)

FOPM intensity in a.u
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500 550 600 650 700 750 800
Wavelength in nm

FiG. 3.—Low-resolutionspectroscopyof an IR FQPM manufacturecby
depositionof ZnSeon ZnSe (polycrystalline) and recordedby transmission.
Fourorderscanbe identifiedfrom k = 7 to 11 (11 beingnoisy). Gray curve:
Fit of the theoreticalvariationof the nulling (the thicknessof the curve takes
into accountthe precisionof thefit, +10 nm). The FQPMstepis 1707.6nm,
andthe optimizedwavelengthis 4.80 um a 12 K.

cially emphasizehetestsof the FQPMmanufactureavith Ge,
which wasfinally chosenfor MIRI.

4.1. FQPM Thickness Measurements

A dedicatedvisible spectroscopitenchis usedto measure
the thicknessof the FQPM step.As describedn Riaudet al.
(2003), an unresolvedbeamis focusedon the FQPM before
beingfiltered by a Lyot stopin a pupil plane.Thebeamis then
sentto a visible spectrometethat canrecordspectrabetween
450 and 850 nm. Both transmissiveand reflective measure-
mentsof the FQPM are possible.In both casesthe ratio be-
tween spectraof the beamcenteredand not centeredon the
FQPM showsa seriesof minima and maxima(Fig. 3) corre-
spondingto destructiveand constructiveinterference.ln the

TABLE 3
MATERIALS AND TECHNIQUES FOR SEVERAL FQPMs, RATED BY QUALITY AND TECHNOLOGICAL READINESS
Transition
Manufacturing Surface Quality, Thickness Quality Technology
Material Technique Scratch-Dig Precision (um) 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.
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xxxxxx

— Data recorded

Fit => step = 78f.6nm (+-5nm)

FOPM intensity in a.u

10 ¢ ) I IR T IRV RIS I
500 600 700 80O
Wavelength in nm

Fic. 4—SameasFig. 3, but for a FQPM manufacturedn Ge andrecorded
by reflection.Four orderscan be identifiedfrom k = 4 to 7 (7 beingnoisy).
The thicknessof the FQPM stepis estimatedto be 787.6 = 5 nm, corre-
spondingto an optimizedwavelengthof 4.71 um & 12 K.

transmissivecase the extremafollow the equation

2x[n(\, T) — 1]e — 3
A

The thicknessof the FQPM step e introducesthe = de-
phasing.The optical index of the materialn(\, T) dependson
the wavelength\ andtemperaturel. The orderof the extrema
k is odd for minima, and evenfor maxima.

Measurementby transmissionn thevisible arenotpossible
for Ge but were usedfor al other materials.Figure 3 shows
alow-resolutionspectrunof amaskbuilt by lift-off deposition
technigueson polycrystalline ZnSe.Ordersfromk = 7 to 11
can be identified on the curve (for 750, 670, 610, 565and
530 nm, respectively) Fitting the theoreticalvariationof the
nulling versusthe wavelengthenablesus to definethe thick-
nessof the dephasig quadanss. Thefitting takesinto account
the variation of the theoreticalnulling with classicaloptical
aberrationsand defects(defocus,chromatism,and centering
error) andis calculatedusingan estimatedndex valuefor the
depositedZnSe materialsbetween550 and 840 nm (Fig. 3).
The thicknessof the step for this FQPMis 1707.6 = 10 nm,
which correspondso an optimizedwavelength(\ correspond-
ingtok = 1ineq.[1]) of 4.80um a 12 K.

To avoidthe uncertaintyin the opticalindex of the material,
we performed a spectralanalysisof the light reflectedby the
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Fic. 5.—SameasFig. 4, but with an optimizedwavelengthcorresponding
to oneof theMIRI filters.Ordersfrom 13to 23canbeidentified. Thethickness
is estimatedto be 2654 nm, correspondingto an optimized wavelengthof
15.55um a 12 K.

FQPM. Similarly, as with the transmissiorcase the ratio be-
tweenspectracenteredand not centeredon the FQPM shows
a seriesof minima and maxima(Fig. 4) correspondingo an
increasingnulling order following anequationthatis indepen-
dentof the optical index:

2w 2e
A

= kn, @)

wheree is the thicknessof the FQPM stepandKk is the order
of the extrema(k is odd for minima and evenfor maxima).

Figure 4 showsa low-resolutionspectrumof a maskbuilt
by reactiveion etchingon Ge. We can identify the orders
k = 4,5, 6, anda very noisy k = 7 (for 790, 630, 530and
465 nm, respectively) To calculatethe thicknessof the FQPM
step, we comparethe datato a fit of the theoreticalnulling
with classicalaberrationsThe thicknessof the FQPM stepis
found to be 787.6 = 5 nm, correspondingto an optimized
wavelengthof 4.71 um a 12 K.

The two examplesshown abovewere relatedto a FQPM
manufacturedo be testedat 4.8 um and at low temperature
onour IR benchtest(see§ 4.3). TheMIRI FQPMswill operate
atlongerwavelengthg10.65,11.4,and15.5um). The spectra
obtainedfor thesecaseshowmoreextremapecaus¢hethick-
nessof the FQPM stepis larger (Fig. 5).
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TABLE 4
TOTAL REJECTION RATE 7 AND ATTENUATION FOR SIMULATED AND RECORDED DATA
ToraL PEAK CONTRAST
SOURCE REJECTION 7 ATTENUATION  IND 3ND 6ND
Recordeddata...... 136 379 1120 5.1 x 100 3.3 x 1C°
Simulation .......... 149 433 1210 56 x 10 4.0 x 10°

Measurementsf the stepthicknesswere donefor the dif-
ferentFQPMs(ZnSe,Ge,anddiamond) andthe precisionwith
respecto the specifiedthicknessvaluewasfoundto be better
than 1% for the different manufacturersThe chemicalvapor
deposition(CVD) diamondandthe polycrystallineZnSegive

the bestreproducibility (betterthan 0.5%). The measurement

of both the transmissiveand reflective spectrafor al the ma-
terials but Ge is a new; indirectway to measurethe optical
index.

4.2. Quality of the FQPM Transition

Thelift-off techniquesarewell suitedfor FQPMsoperating
at visible wavelengthgRiaud et al. 2003) but were found to
be inappropriatefor MIRI. Transitionsaslargeas 20 um were
measuredor the FQPMs manufacturedwith the lift-off de-
position techniques For the other techniquesthe transition
width provedto be betweena few micronsand a few tenths
of a micron in somecasesAn exampleof typical defectsof
etchedFQPMsis shownin Figure 2. As describedin § 3.3,
sucha transitionimplies an attenuationof 3400at 10.65um,
which is thus fully compatiblewith the expectedattenuation
of MIRI.

4.3. FQPM Performancein the Mid-IR
4.3.1. Description of the IR Bench

We developedan IR cryogenictestbench(Fig. 6) to verify
thatthe FQPMwasworking asexpectedn theory in the mid-
IR andatatemperatureloseto thenominalMIRI temperature
(9-15K). Thisfacility wasdevelopedat Obseratoirede Meu-
don and consistsof a roughly 1.5 m long benchlocatedin a
clean-room.

The benchsourceis a tungstenlamp that feedsa multimode
fiber transmittingwavelengthsup to 5 um. A pinhole (a 30 x
30 um square)is addedin front of the fiber output to keep
the sourcesufficiently small comparedo the angularresolution
(=N/5D). A full optical train of ZnSelensescarriesthe beam
from this unresolvedpinholeto the detector going throughthe
FQPM,which is mountedn a dewarthathasbeencooleddown
to 12K usinga ayocooler A Lyot stopcorrespondingo 83.3%
of the entrancepupil diameterplaysthe role of the cold stopin
the detectorcryostat,which is cooleddownto 77 K.

ThelR detectorcoversthe 1 to 5 um spectrakange.In order
to testtheFQPMatdifferentwavelengthswe insertedcatunable
bandpasiilter betweenthe tungstenamp andthe inputof the
opticalfiber. Infact,thecentralwavelength\ of thisfilter varies

from 4.84 to 4.66 um whentilting the filter from 0° to 45°,
following the equation

A =4.84\1- (%)2, (©)

where 6 is the angle of the tilt. The width of this filter is
0.5 um, andthusthe spectralresolutionis R = 9.5. Another
filter is placed inside the detectorcryostatto increasethe
blocking capability of the filter to 10* at short wavelengths
(below 4 um).

4.3.2. Laboratory Results

The exposureime is limited to 30 ms by the thermalback-
ground.Subtractionof a backgroundmageis thusmandatoy,
andthe calibrationis performedwith thesourceocculted Since
mostof the FQPMswere uncoatedthey weretilted by about
2(° to move the ghoststo a distancewhere they could be
numericallysubtractedrom the images(Fig. 7).

In Figure7, theringsof thediffraction patten clearlyappear
ontheimagethatis not centerecon the FQPM (l¢€ft), butthese
rings do not appearon the FQPM-centeredmage (right), for
two reasonsFirst, the FQPM decreaseshe intensity of the
brightestpixel by a factor400 sothatthe FQPMresidualpeak
is hardly abovethe backgroundnoise (detectedat only 10 ¢
in a single exposureof 25 ms). Second the effect of the re-
solvedsourceincreaseshe size of theresidualimagecoreand
blurs the rings.

For the imagesshownin Figure 7, the total rejectionrater
was measureddy integratingthe intensity up to 20\/D, both
with andwithout a FQPM (excludingthe ghostimages).This
is reportedin Table 4, as are the measuredattenuationand
contrastswhich can be comparedto the valuesexpectedor
MIRI (Tablel).

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
minedthe opticalindex of materialsat low temperaturewhich
is not well known. Using the tunablelR filter, we measured
the attenuationon the peakfor the FQPM at different wave-
lengths.The FQPM performs at its bestwhenthe IR filter is
centerecn its optimizedwavelength(i.e., thewavelengttthat
solveseq.[3] for k = 1 andfor the temperatureof the mea-
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Fic. 6.—Opticallayout of the mid-IR bench,which cantestthe FQPM at low temperature.

surements)ln Figure 8, atheoreticalattenuationisfittedto the
datato estimatethe optimized wavelengthof the FQPM for
this temperatureFor this case(i.e., a temperatureof 54.5 K
anda FQPMmanufactureavith Ge),theoptimizedwavelength
of the FQPMis 4.735um. Using the thicknessmeasuredt a
visible wavelengthandthis optimizedwavelengthfound with
the IR bench,we candetemine the optical index for the tem-

peratureat which the IR measurementeere taken.The var
iation of the effective FQPM thicknesswhen tilted is taken
into accountin the calculationof the optical index. We com-
paredour measurementfor different temperatureso the the-
oreticalvariation of the opticalindex of the Ge (Fig. 9).

The IR optical index for Ge is well known at temperatures
higher than 150 K, using a Sellmeierequationthat depends

Fic. 7.—Left: Sourcenot centeredon the FQPM. Right: Sourcecenteredon the FQPM. Both imageswere recordedat 4.786 um with a bandwidthof 0.5 um
andwith a FQPM cooleddownto 12.5K andtilted by 21°2. The right imageis about400 timesfainter thanthe left one.Both imagesarelogarithmicallyscaled.
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Fic. 8. —Measurementsf peak attenuationvs. wavelengthfor a FQPM
made of Ge at a temperatureof 54.5 K. The curve is a fitted theoretical
attenuationgiving an optimizedwavelengthequalto 4.735um.

linearly ontemperaturéBarnes& Piltch 1978).Howevermea-
surementst 10.6 um downto 20 K (Hoffman& Wolfe 1991)
showedhatthevariationat low temperaturés nolongerlinear
Hoffman & Wolfe (1991) defineda fourth-order polynomial
functionto fit the temperaturevariationof their measurements
(only doneat 10.6 um). We assumedhat the optical index of
the Ge showsthe sametemperaturevariationat 4.8 um as it
doesat 10.6 um (fourth-order polynomial function) but is
shiftedvertically sothattheindexatroomtemperaturenatches
theindexcalculatedwith the Sellmeierequation.The behavior
of the optical index of the Ge & low temperatureagreeswith
suchafunction(Fig. 9). Thus,we canrely onthis opticalindex
function to definethe exactthicknessof the FQPM stepthat
will operatebetween9 and15 K in MIRI.

4.3.4. Comparison with Expected Performance

We calculatedthe meanradial profilesof bothimagesshown
in Figure7 (numericallysuppressinghe ghostsyndreportthem
in Figure 10 (solid lines). Theincreasen the size of the FQPM
diffraction profile comesfrom thefact thatthe size of thesource
is resolved.The raw attenuationreachedon the peakis 379,
while a contrastof 5 x 10" is reachedat 3\/D (Table 4).

In orderto comparethe IR cryogenicnulling obtainedon the
benchwith theexpectegeiformancewe developednumerical
codethattakesinto accounthedifferentlimitationsof thebench.
The parameters$or the smulationsare (1) the size of the source
(30 um wide square),(2) the different wavelengthswhich are
simulated by adding monochromaticimages over the 4.5
5.2 um rangeand usingthe transmissiorof the different bench
elementgquantumefficiency IR filter transmissionantireflec-
tive coatings,etc.), and (3) the samplingon the detector(2.55
pixels per elementof resolution\/D at 4.85 um).

Thereis excellentagreemenbetweenrecordedand simu-
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FiG. 9.—Opticalindex for Ge @ recordedwith our experimentcompared
to the fourth-ordempolynomialfunction given in Hoffman& Wolfe (1991)but
rescaledor our working wavelength.

lateddata(Fig. 10) at any angulardistance This confirmsthat
the FQPM operatesas simulatedand behavesas expectedat
low temperatureandin the themal IR range.The peakatten-
uation, the contrastat a few angulardistancesand the total
rejectionrate are also calculatedwith the simulation tool, and
all agreewith recordeddatawithin 10% (Table 4).

4.4, Assessmenbf the Masks

Usingall thetestsdoneonthefourdifferentFQPMmaterials
andtechniqueswe ratedthe masksdependingon the precision
of the manufactureahicknessthe quality of the surface,and
transitionand technologyreadinesgTable 3). Polycrystalline
ZnSewas discardedbecauseof the poor quality of the tran-
sition. Both the monocyystalline ZnSeandthe CVD diamond
were discarded,mostly becauseof a poor knowledgeof the
manufacturingechniquesand materialpropertiescomparedo

100¢ T T . T

Recorded data

T

Simulation

T

Normalized intensity

0 1 2 3 N 4 5
angulor distance (in 5)

Fic. 10.—Radialprofiles of the resultswith a FQPM (lower curves) and
withoutaFQPM (upper curves). Dottedlinesshowtheradialprofilescalculated
usingthe numericalcodeto simulatethe actualbench,andthe solid linesshow
the laboratoy results.
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the project deadlinesHowever diamondis a very promising
material for future experiments.Ge was ultimately selected,
sinceit fulfills the requirementsandis a well-known material
thatis alreadybeing usedin spaceenvironments.

5. CONCLUSION

We have demonstratedhat thebehaviorof the fourquad-
rant phasemaskin the mid-IR andat a very low temperature
(12 K) correspondso the expectedperformance.The labora-
tory equipmentwe developedo compareseveraimanufactur
ing processedor the MIRI FQPM enabledus to measurehe
optical index of our FQPM substratest temperaturesower
than 20 K, where only one measurementvas available.The
effective resultsof the FQPMin termsof contrastand atten-
uation (Table 4) are much better than what is specifiedfor
MIRI (Table 1), althoughthe experimentalresultswere ob-

FEASIBILITY OF FQPMFOR JWST 773

tainedwith a spectralresolution(R = 9.5) thatlimits the per
formanceof the monochromatidccFQPM to 433. In MIRI, the
spectralresolutionof R = 20 limits the theoreticalpeakatten-
uationof monochromatidQPMsto 2000.However as shown
in Table 2, manufacturingdefectscan quickly decreasehe
attenuation With a transitionwidth of 1 um and a precision
of 0.5% on the optimized wavelength,the attenuationof a
monochromaticFQPM will be limited to 1500. Aberrations
and alignmenterrorsin the telescopeitself will addto these
intrinsic limitations of the FQPM performance.In fact, the
limitations from the James Webb Space Telescope (defocus,
pupil shearingjitter, aberrationsand pupil geomety) largely
dominate the intrinsic defectsof the manufacturedFQPM.
Thus,we canhopeto reachthe sensitivityestimatedvith sim-
ulationsthattakeinto accountthe limitations of the JWST. In
that case,an extrasolargiant planetorbiting at 10 AU around
its parentstar shouldbe detectabledownto 400K 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. 20006).
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 p (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 € (¢ = 1 for an opaque mask), the FPM is then
equal to:

1-&eM 1

P is the telescope aperture, and ¢ the profile of the apodizer.
IT describes the pupil stop function, which is considered — in
the initial approximation — to be equal to the telescope aperture
(IT = P). The coronagraphic process, corresponding to propaga-
tion from the telescope entrance aperture to the detector plane,
is expressed in Egs. (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 (/eft) 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
f . The symbol ® denotes the convolution product. The entrance
pupil is apodized in the pupil plane:

Ya = Po. @

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

Y = Pa X [1—eM]. A3)

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

Yo =p xT1 “
e = [a = e ® M X1 )
The coronagraphic amplitude on the detector plane becomes:

Yo =Yc = [fa - ehaM] ®IL (6)

The coronagraphic process can be understood as a destructive
interference between two waves (Eq. (5)): the entrance pupil
wave P¢, noted yo and the diffracted wave by the mask (cor-
responding to sys ® M). In the non-apodized case (¢ = 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 M and the
central obscuration size (Soummer 2005; Soummer et al. 2007).
If the extent of M 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 M 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.

Miror Stop

Focal mask Detector

Wi L Ye Yp

Light propagation direction

Fig. 2. Diagram of a coronagraph showing the pupil plane containing
the apodizer (4), the focal plane with the FPM (¢3), the pupil image
spatially filtered by the stop (c) and the detector plane (¢p).

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 oft-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 (¢’) averaged over a range of angular radii:

B max (| Yp(p, @s=0 |2)
(57 7 1uno. ) P pdpda) imtor? = o)

N

where % is expressed in polar coordinates p and a. We denote by
pi and pr the short radii and the large radii, respectively, defining
the area of calculation for €.

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:

(| Yoo, @)e=0 |2)
ax [ ———==2 1 ).
| P(p, ) [?

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

®)

®

2
Cy :%xmax(m)-

| Pp, ) 2

The first term of Cy (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.
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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 Cy 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 C4 only be-
tween p; = 34/D at small radii and pf = 1004/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 A/ D, and the pupil is sampled with
410 pixels in diameter. When phase aberrations are considered
we adopt a wavelength of 1.6 um 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.

Ce Max. throughput
Obstruction size (%) | FPM (1/D)  Throughput (%) | FPM (1/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 33 70.4
10°F 5 100
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Fig. 4. C average between 3 and 100 A/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 C« is shown for
different obscuration sizes ranging from 10 to 35%. The curves
show two maxima. The first is located near 2 A/D and experi-
ences a large contrast variation while the second (near 44/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 /D for obscura-
tion ratios between 10 to 35%. Here, our criterion C¢ 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 PSE. 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 Cx. We consider this result to be
evidence for the relevance of our criterion C¢ to optimize the
FPM size (and hence the APLC characteristics) with respect to
the size of the central obscuration. Moreover, the validity of our
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Fig. 5. Radial profiles of PSFs and coronagraphic images obtained with
optimal APLC (using C<) 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. C average between 3 and 100 A/D as a function of the FPM di-
ameter and number of spider arms. Spider thickness is set to 62 cm.
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Fig. 8. C average between 3 and 100 A/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 Cy peaks at 4.7 /D with a
small dispersion of 0.2 A/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 C«, 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 A/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 C is robust for FPMs smaller than 4 A/D. A loss of per-
formance with reflectivity variation is observed for larger FPM.
However, the optimal FPM size remains located at 4.7 A/D with
a small dispersion of 0.2 A/D.
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Fig.9. C+ average between 3 and 100 A/D as a function of the FPM di-
ameter and spider arm thickness. Number of spider arms is set to 6.
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Fig.10. C average between 3 and 100 A/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 Cy 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 A/D with a variation of about 0.2 A/D although
above 4.5 1/D the curves are rather flat indicating that a larger
FPM would not improve performance.
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Parameters Value range Optimal APLC configuration (FPM range in 4/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% 4749
Segment reflectivity 0.25-5% 4.5-4.7
Low-order aberrations  1-100 nm rms 3.5-6.0
Chromatism (A1/ 1) 1.4-5% 4.7-4.8
Chromatism (A1/ Q) 5-20% 4.8-5.3
Low—order aberrations impact Filter bandpass
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Fig.11. C4 average between 3 and 100 A/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
C¢ 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 4/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 1. 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).

Mask diameter in A/D

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

Table 3. Chromatism effects synthesis.

AA/A (%) FPM(A/D) FPM,  (1/D) F, F,
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 5.87 263 180.9

Figure 12 and Table 3 present the results of the simulations
for several filter bandpass widths (A4/1) 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 (F) and to the central wavelength of the band (F3).
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 A/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 4y (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).
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Fig. 14. Radial profiles of PSFs and coronagraphic images (A1/A = 20%) for the 2 designs considering throughput optimization (up) or C+ opti-

mization (bottom).

optimize the FPM diameter considering the whole bandpass. We
compared the behavior of both methods for A1/4 = 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 (A1/4 = 20%) we found an optimal APLC configura-
tion with the apodizer designed for 4.8 and 4.3 /D and with a
FPM size of 5 and 4.3 A/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 A/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 1/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 (C) 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 A/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 A/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
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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.
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