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Raphaël GALICHER

Composition du jury

Président : Pierre ENCRENAZ Université Pierre et Marie Curie
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Laurent MUGNIER ONERADireteurs de thèse : Gérard ROUSSET Université Denis Diderot Paris 7
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Agis omme si la maxime de ton ationdevait être érigée par ta volonté en loiuniverselle de la nature.Emmanuel Kant.
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Beauoup de savants ont partagé l'intuition profonde que des planètes ou mondes autres quela Terre existaient et orbitaient autour d'autres étoiles : Épiure (342-270 avant J. C.), Gior-dano Bruno (1548-1600), Bernard le Bovier de Fontenelle (1657-1757), Christian Huygens (1629-
1695). Ce dernier érivait à e propos :N'hésitons pas, nous, à admettre omme les prinipaux Philosophes de notre temps, que la na-ture des étoiles et elle du Soleil est la même. D'où résulte une oneption du monde beauoupplus grandiose que elle qui orrespond aux vues antérieures plus ou moins traditionnelles. Carqu'est-e qui empêhe maintenant de penser que haune de es étoiles ou Soleils a des planètesautour d'elle et que es planètes à leur tour sont pourvues de lunes ?Mais il ne s'agissait que d'intuitions et il fallut attendre 1992 pour que la preuve sienti�quede l'existene de tels objets soit apportée par Wolszzan & Frail (1992) qui déouvrirent, au-tour du pulsar PSR 1257 + 12, deux exoplanètes, 'est-à-dire deux planètes orbitant autourd'une étoile autre que notre Soleil. Cette déouverte fut on�rmée quelques années plus tardpar Mayor & Queloz (1995) qui détetèrent la présene d'une planète orbitant autour d'uneétoile de la séquene prinipale, 51 Peg. Cette planète extrasolaire � ou exoplanète � remit enause tous les modèles de formation et d'évolution planétaire existant alors puisqu'auun d'entreeux ne permettait d'expliquer la présene de ette géante gazeuse (masse de 0,4 masse de Jupiter)si prohe de son étoile-h�te (un vingtième de la distane Terre-Soleil). Une nouvelle atégorie deplanètes apparut alors, elle des jupiter hauds. Un nouveau type de planètes, des questions ou-vertes sur leur formation et leur évolution, un nombre roissant rapidement de planètes détetées :le domaine de la reherhe sur les exoplanètes naissait.Depuis quinze années, plus de 350 planètes extrasolaires ont été détetées et aratérisées.La quasi-totalité (97%) de es détetions sont indiretes, au sens où la présene de la planète estdéelée sans que la lumière émise par elle-i ne soit détetée. Les détetions indiretes donnentaès à ertains paramètres orbitaux (demi-grand axe, période et exentriité de l'orbite) et àquelques paramètres physiques de la planète (valeur minimum de la masse et plus rarement lerayon). Pour explorer l'ensemble des paramètres possibles et ainsi ontraindre les modèles deformation et d'évolution des planètes, il faut assoier es tehniques indiretes à des tehniquesdiretes omme la détetion direte de la lumière planétaire. Cette lumière � es photons �ontient des informations primordiales sur la omposition himique de l'atmosphère et la tem-pérature de la planète. Certains pensent que ette lumière planétaire permettra également derépondre à la question � Existe-t-il une vie ailleurs que sur Terre ? �.Mais de telles détetions diretes se heurtent à plusieurs problèmes de taille. En premierlieu, l'étoile-h�te et sa planète sont très prohes l'une de l'autre une fois projetées sur la sphèreéleste (séparation angulaire de quelques frations de seonde d'angle). Cette di�ulté peutêtre surmontée en utilisant un télesope spatial de grand diamètre et don, de grande résolutionangulaire. Une autre solution est d'assoier un télesope terrestre de grand diamètre à un systèmeompensant les perturbations atmosphériques. La deuxième di�ulté de la détetion direte estla très grande di�érene de �ux lumineux entre l'étoile-h�te et sa planète. La première est ene�et de l'ordre de un million, voire un milliard de fois plus brillante que la seonde et unephotographie direte de e système ne montrerait que l'image de l'étoile. Un instrument réduisantle �ux stellaire sans a�eter le �ux planétaire est alors requis. Une fois es deux éueils evités, untroisième, majeur, apparaît : les limites des tehnologies utilisées pour onstruire les télesopes etleurs instruments. Par exemple, la surfae des miroirs du télesope n'est jamais parfaitement lisseet présente une rugosité qui, même à des niveaux de l'ordre du nanomètre, gêne onsidérablementles performanes de la détetion. Là enore, des solutions existent. Elles onsistent à ompenser ouestimer les erreurs introduites par es rugosités ou autres limitations tehnologiques de réalisation.Toutes es solutions existent. Elles sont pour la plupart très réentes et en pleine évolution et,21



pendant ma thèse, je me suis intéressé sur des plans théoriques et expérimentaux � simulationsnumériques et démonstrations en laboratoire � à deux instruments étudiés pour surmonter lesdeux dernières limitations : un oronographe pour atténuer le �ux lumineux de l'étoile sansa�eter elui de la planète et une tehnique post-oronographique pour minimiser l'impat deslimitations tehnologiques de réalisation.Avant de présenter es tehniques dédiées à la détetion direte des exoplanètes, je dérisbrièvement dans la première partie les tehniques de détetion indirete et les aratéristiques desexoplanètes dont elles ont déelé la présene. J'introduis dans la suite de ette partie des oneptsliés à l'imagerie direte, dite à haut ontraste, omme la oronographie, l'optique adaptative, laorretion ative et l'imagerie di�érentielle. Je dédie la deuxième partie à l'étude d'un nouveauonept oronographique appelé le oronographe à quatre quadrants à étages multiples et desigle MFQPM pour multi-stage four quadrant phase mask. Je fais part des résultats théoriqueset expérimentaux que j'ai obtenus, et présente les développements futurs de l'instrument. Jeonsare les trois dernières parties à la self-oherent amera 1 (SCC). Il s'agit d'une tehniquepost-oronographique destinée à orriger ou réduire les aberrations qui limitent la qualité desimages oronographiques et, par là, les ontrastes aessibles par détetion direte. Dans latroisième partie du manusrit, je détaille le prinipe de la tehnique qui repose sur l'inohéreneentre les lumières issues de l'étoile et de sa planète et je présente ses deux modes omplémentairesde fontionnement : analyseur de surfae d'onde en plan foal et imagerie di�érentielle. Dansla quatrième partie, je mène une étude paramétrique des deux modes de fontionnement dela self-oherent amera assoiée à un oronographe parfait. Cette hypothèse de perfetion duoronographe me permet de mettre en évidene les performanes intrinsèques de la méthode.Dans la inquième partie, j'assoie la SCC à un oronographe plus réaliste, le oronographe àquatre quadrants (FQPM). J'optimise par simulations numériques l'instrument auquel je donnele nom de SCC-FQPM, et je présente les premiers résultats expérimentaux obtenus sur le band'imagerie très haute dynamique (ITHD) au développement duquel j'ai ativement partiipé.En�n, je pro�te des résultats des di�érentes études que j'ai menées pour assoier une SCC-FQPM à un télesope spatial et simuler, sous des onditions réalistes, la détetion de planètesde types Jupiter, super-Terre et Terre.

1Nous aurions pu (dû) hoisir et imposer le nom français de la tehnique (améra auto-ohérente) mais nousne l'avons pas fait. En onséquent, les spéialistes du sujet onnaissent la tehnique sous le nom de self-oherentamera que j'emploierai dans mon manusrit.



La franhise ne onsiste pas à dire equ'on pense, mais à penser e qu'ondit.Coluhe

Première partieLes exoplanètes et les tehniques dedétetion
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Chapitre I.1Les planètes extrasolaires onnuesDans e hapitre, je ne herhe pas à résumer tout e que nous savons aujourd'hui sur lesexoplanètes. Mon objetif est de mettre en évidene que les di�érentes tehniques de détetionet de aratérisation des exoplanètes sont omplémentaires ar haune d'elles donne aès àun volume de l'espae des paramètres physiques et orbitaux des planètes extrasolaires. Ce n'estqu'en assoiant les résultats obtenus par di�érentes tehniques que nous pourrons ontraindreles di�érents modèles de formation et d'évolution qui sont proposés.I.1.1 Pourquoi étudier les exoplanètes ?Une exoplanète, enore nommée planète extrasolaire, est une planète qui orbite autour d'uneétoile autre que notre Soleil. La première orbitant autour d'une étoile de la séquene prini-pale 2 fut détetée par Mayor & Queloz (1995). Au 8 juillet 2009, plus de 353 exoplanètes sontréférenées (http://www.exoplanet.eu) et e nombre ne esse de roître omme le montre la�gure I.1.1.Une première raison pour laquelle nous herhons à déteter et aratériser es exoplanètesest sans auun doute la uriosité humaine qui nous pousse à savoir s'il existe des planètes autourd'autres étoiles, si, parmi elles, une ressemble à notre planète Terre et en�n, si une exoplanèteest habitée, 'est-à-dire si la vie s'est développée autre part que sur Terre. Ce dernier point poseun problème : qu'est-e que la � vie � ? Il est ommunément aepté que la reherhe de la vieextraterrestre passe par la reherhe d'une planète semblable à notre Terre sur laquelle l'eau peutêtre trouvée à l'état liquide et dont l'atmosphère est enrihie en oxygène. Cependant, dans lesabysses de nos oéans, des éosystèmes fondés sur la himie du soufre ou elle du méthane etn'utilisant pas de arbone organique fourni par la photosynthèse ont été déouverts (Mini et al. ,2006). Nous pouvons alors nous demander pourquoi il n'existerait pas une vie extraterrestre dontla physio-himie serait très di�érente de la n�tre. Ce sujet est très ouvert et il l'est d'autantplus que les di�érentes hypothèses proposées ne peuvent être ni on�rmées ni in�rmées par lesobservations atuelles.Ces observations peuvent en revanhe être utilisées pour ontraindre les di�érents modèles deformation et d'évolution des planètes. Avant 1995, les modèles de formation planétaire étaientonçus pour dérire le seul sytème planétaire onnu alors : notre système solaire onstitué deplanètes telluriques, plus prohes du Soleil, et de géantes gazeuses, plus éloignées du Soleil.2Quatre exoplanètes ont été détetées entre 1992 et 1994 mais elles orbitent autour des pulsars PSR 1257 +12et PSR B1620 − 26 qui ne font pas partie de la séquene prinipale. L'objet déteté en 1989, HD114762b, n'a étéon�rmé qu'en 1996. 25
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Chapitre I.1. Les planètes extrasolaires onnues

!Fig. I.1.1 � Nombre de détetions d'exoplanètes par année de déouverte.Dès la première détetion d'une exoplanète orbitant autour d'une étoile de la séquene prini-pale (Mayor & Queloz, 1995), es modèles ont été remis en ause par la déouverte d'un nouveautype de planètes, des géantes gazeuses qui orbitent très près de leur étoile-h�te : les jupiterhauds. Les modèles de formation planétaire ne permettaient pas d'expliquer omment de tellesplanètes se formaient, ni pour quelles raisons auun jupiter haud n'était présent dans notre sys-tème solaire. Depuis 1995, de nouveaux méanismes de formation et d'évolution des planètes ontété proposés (paragraphe I.1.2) et ontraints par les études statistiques des propriétés physiquesdes nombreuses exoplanètes détetées (paragraphes I.1.3 et I.1.4). Il reste ependant des ques-tions ouvertes et il est indispensable d'augmenter le nombre de planètes détetées en améliorantet diversi�ant les tehniques de détetion (hapitre I.2) ar haque tehnique donne aès à unertain volume de l'espae des paramètres physiques et orbitaux des planètes.I.1.2 Exemples de modèles de formationUn des sujets de la reherhe en astronomie et astrophysique qui est très ouvert est elui dela formation des planètes. Il paraît établi que les planètes se forment à partir du disque protopla-nétaire, disque de poussières et de gaz qui entoure l'étoile simple ou multiple en formation, maisles méanismes mis en jeu ne sont pas lairement identi�és. Je mets en avant dans ette partiedeux modèles de formation des géantes gazeuses qui reposent sur l'arétion et la migration d'unepart, et sur les instabilités gravitationnelles d'autre part.I.1.2.1 Arétion et migrationSelon le modèle le plus aepté (Papaloizou & Terquem, 2006), la formation des géantesgazeuses s'e�etue en plusieurs étapes. La première est l'arétion de rohes (siliate) et deglaes (eau, méthane, ammonium) dans la partie externe du disque protoplanétaire où la tem-pérature est su�samment basse pour que les glaes existent. Dans la deuxième étape, le noyauainsi formé, et dont la masse est omprise entre 10 et 15 masses terrestres, arète du gaz en untemps inférieur au temps de vie du disque protoplanétaire qui est de l'ordre de 10 millions d'an-26



I.1.3. Les exoplanètes atuelles : des détetions indiretesnées (Haish et al. , 2001). La troisième étape, qui débute avant la �n de la deuxième, est la migra-tion de la planète vers le entre du système planéraire (Trilling et al. , 1998; Rie & Armitage,2003). En�n, la planète se stabilise sur une orbite plus (planète de type Jupiter haud) oumoins (planète de type Jupiter) prohe de l'étoile entrale (Pätzold & Rauer, 2002; Udry et al. ,2002).I.1.2.2 Instabilités gravitationnellesLe deuxième modèle le plus étudié propose que les géantes gazeuses se forment in situ,don sans migration, par suite d'instabilités gravitationnelles du gaz du disque protoplanétaire.Le temps de formation est ourt devant le temps de vie du disque. Des modèles de formationautour d'étoiles binaires (Boss, 2006a), sur des orbites lointaines (Boss, 2006b) ou autour denaines M (Boss, 2006) ont été proposés.I.1.2.3 Autres modèlesDe nombreuses variantes de es modèles existent. Par exemple, Bodenheimer et al. (2000);Hubikyj et al. (2005) proposent un modèle de formation dans lequel les géantes gazeuses detype Jupiter non haud se formeraient par arétion in situ. D'autre part, des modèles expliquantla formation des planètes solides sont également étudiés et Papaloizou & Terquem (2006) lesprésentent dans leur travail de synthèse des di�érents modèles de formation planétaire.I.1.3 Les exoplanètes atuelles : des détetions indiretesAvant d'étudier les paramètres physiques des exoplanètes, il est indispensable d'expliqueromment ils sont obtenus. J'explique au hapitre I.2 que réaliser une image direte d'une exo-planète est un véritable dé� ar elle-i est à la fois très prohe de son étoile-h�te et beauoupplus faible en intensité. Pour es raisons, atuellement, à l'exeption d'une petite dizaine, toutesles exoplanètes ont été détetées par des méthodes dites indiretes : la présene des ompagnonsest trahie par le mouvement de l'étoile-h�te dont la postition ou la vitesse de déplaement sontobservées ave préision (partie I.1.3.1) ou, moins fréquemment, par la variation du �ux reçu del'étoile-h�te (partie I.1.3.2).I.1.3.1 Le mouvement propre de l'étoile-h�teD'après les lois de la méanique newtonienne, deux orps, une étoile et une planète demasses respetives M1 et M2, s'attirent et tournent autour du entre de masse du systèmeave la même période orbitale P . Si le demi-grand axe de l'orbite de la planète est a, e-lui de l'étoile est M2/M1 a (Santos, 2008). Comme l'étoile est beauoup plus massive que saplanète (M2 ≪ M1), l'amplitude de son mouvement est très faible. Plusieurs tehniques ontété proposées pour la mesurer omme l'astrométrie (mesure du déplaement transversal, para-graphe I.1.3.1.1) et la mesure de la vitesse radiale des étoiles (mesure du déplaement longitudinal,paragraphe I.1.3.1.2).I.1.3.1.1 AstrométrieL'objetif de l'astrométrie est de déterminer ave préision la position de l'étoile projetée surle iel en fontion du temps. En théorie, il est faile d'en déduire la période P , le demi-grandaxe a et la masse du ompagnon M2 et l'inlinaison de l'orbite � e dernier paramètre n'est pas27



Chapitre I.1. Les planètes extrasolaires onnuesmesurable par la tehnique des vitesses radiales. Dans la pratique, la mesure est assez omplexe neserait-e que pare que : la masse de l'étoile n'est pas mesurée mais issue d'un modèle d'évolutionstellaire ; le mouvement observé est la projetion à deux dimensions sur la sphère éleste et nonla véritable orbite à trois dimensions ; et e mouvement est très faible et di�ile à déteter aveles instruments atuels. Pour es raisons, l'astrométrie n'a à e jour permis de déteter que desompagnons (planètes ou naines brunes) déjà révélés par la tehnique des vitesses radiales. Ellereste a priori intéressante pour des ompagnons assez massifs et de grande période qui induisentun mouvement mesurable de leur étoile-h�te ou pour des exoplanètes autour d'étoiles jeunes etatives � ontrairement aux autres tehniques indiretes, l'astrométrie paraît moins sensible auxbruits provoqués par l'ativité de l'étoile ou par la présene d'un disque (Sozzetti, 2005).I.1.3.1.2 Vitesse radialeLa deuxième méthode est la mesure par e�et Doppler-Fizeau de la vitesse radiale, vitesse dedéplaement selon la ligne de visée, de l'étoile-h�te. De ette mesure, dont le signal est d'autantplus important que le ompagnon est massif et prohe de son étoile-h�te, peuvent se déduire lamasse minimale du ompagnon et des paramètres de son orbite (période, demi-grand axe, ex-entriité, et, Butler et al. , 2006; Santos, 2008). Les limitations sont instrumentales (stabilité,étalonnage) ou dues à l'étoile étudiée (onvetion inhomogène, modes non radiaux de pulsation,tahes solaires, et, Santos, 2008). Pour es raisons, les listes de ibles de ette tehnique sontonstituées prinipalement d'étoiles � vieilles � et almes (peu d'osillations internes) de la sé-quene prinipale de type F, G, K et M. Malgré es limitations, 80% des exoplanètes onnues àe jour ont été détetées par la tehnique des vitesses radiales.I.1.3.2 Variation de �uxQuand un ompagnon passe entre son étoile-h�te et l'observateur, il masque une fration dudisque stellaire et bloque une partie de la lumière qui devrait arriver jusqu'à l'observateur : ils'agit d'un transit primaire. La probabilité géométrique d'un tel événement est donnée par lerapport a/R⋆ où R⋆ est le rayon de l'étoile-h�te et a est le demi-grand axe de l'orbite planétaire.Pour un jupiter haud d'une période orbitale de 3 jours, ette probabilité est ∼ 10%. Pour uneplanète de période 1 an, la probabilité hute à ∼ 0,5%. Ainsi, la détetion peut avoir lieu ave uneprobabilité raisonnable pour des ompagnons très prohes de leur étoile (de l'ordre de quelquesdixièmes d'unité astronomique 3, Santos, 2008). En mesurant la variation de �ux stellaire avepréision � inférieure au pourent pour une planète de type Jupiter � sur un temps plus long quela durée du transit et en onnaissant le rayon de l'étoile-h�te, il est possible de déterminer le demi-grand axe a relativement au rayon de l'étoile a/R⋆, le rayon du ompagnon relativement à elui del'étoile RP/R⋆, la période orbitale et l'inlinaison de l'orbite. Si ette mesure photométrique estouplée à une mesure de vitesses radiales du même objet, la densité du ompagnon est aessibleomme nous le verrons dans la partie I.1.4.4.D'autres tehniques � lentilles gravitationnelles pour des exoplanètes de faible masse et de grandepériode orbitale ou variation du rayonnement radio des pulsars � existent mais ont donné lieu àtrès peu de détetions.3Une unité astronomique est l'unité de longueur qui orrespond à la distane Terre-Soleil, soit 150 millions dekilomètres.28



I.1.4. Survol des propriétes des exoplanètes détetéesI.1.4 Survol des propriétes des exoplanètes détetéesLa détetion des exoplanètes s'aompagne de la détermination de ertains de leurs para-mètres orbitaux, spetraux ou de struture interne. Pour ontraindre au mieux les modèles etméanismes mis en jeu dans la formation et l'évolution des planètes, la méthode la plus naturelleest de réaliser une étude statistique de es aratéristiques observationnelles. Ce domaine, bienque très intéressant et exitant sienti�quement, n'est pas l'objetif prinipal de mon travail dethèse et je ne présente que quelques résultats pour mettre en avant de nombreuses questionsouvertes et la néessité d'augmenter le nombre de détetions et de diversi�er les méthodes dedétetion.I.1.4.1 Relation masse-périodeLe diagramme représentant la masse des exoplanètes en fontion de leur période orbitaleontraint fortement les modèles de formation planétaire.I.1.4.1.1 Peu de géantes gazeuses massives de ourte période orbitaleCumming et al. (2008) ont remarqué qu'auune planète de masse supérieure à 2MJ et depériode orbitale inférieure à 10 jours n'a été détetée à e jour. D'après le diagramme de la�gure I.1.2, extrait des artiles de Udry & Santos (2007) et Santos (2008), en ignorant le sys-tème multiple autour de l'étoile HD168443, il n'y a auune planète détetée ave une massesupérieure à 2,25MJ et une période inférieure à 100 jours. Ces deux onstatations et d'autressimilaires (Zuker & Mazeh, 2002) ne sont pas dues à un biais observationnel ar la tehnique desvitesses radiales permet de déteter d'autant plus failement des exoplanètes massives et prohesde leur étoile-h�te (voir la setion I.1.3.1.2). Pour expliquer ette absene de planètes massivesde période orbitale ourte, Trilling et al. (1998), Pätzold & Rauer (2002) et Udry et al. (2002)ont proposé des modèles dans lesquels une planète massive et prohe de son étoile après mi-gration perdrait de l'énergie par e�ets de marée. Cette déperdition d'énergie pourrait réduire lerayon de l'orbite jusqu'à la limite de Rohe et provoquer la hute de la planète sur son étoile surdes éhelles de temps très ourtes, 'est-à-dire plus petites que le temps de vie de l'étoile-h�te.D'autres sénarios issus du modèle de migration (paragraphe I.1.2.1) et expliquant ette absened'exoplanètes massives de période orbitale ourte ont également été envisagés :� Trilling et al. (1998) ont montré que la migration pourrait être moins e�ae pour lesplanètes très massives qui resteraient alors éloignées de l'étoile entrale et que pour ellesqui réussissent à migrer, un transfert de masse de la géante gazeuse vers son étoile-h�teaprès migration pourrait avoir lieu sans que la planète hute sur l'étoile ;� Nelson et al. (2000) ont utilisé trois odes numériques indépendants pour montrer l'exis-tene d'une masse limite maximale pour les géantes gazeuses qui orbitent prohe de leurétoile-h�te. Les interations onsidérées sont des e�ets de marée de la protoplanète ave ledisque de gaz.Dans le as d'un modèle de formation des planètes via des instabilités gravitationnelles du disqueprotoplanétaire (partie I.1.2.2), Zuker & Mazeh (2002) supposent que la masse de la planèteformée dépend de la masse de matériau à disponibilité dans le disque � plus la planète est prohede l'étoile, moins de matériau est disponible pour sa formation. Ils restent ependant prudentset appellent à des études plus préises néessitant de nouvelles détetions. 29



Chapitre I.1. Les planètes extrasolaires onnues

Fig. I.1.2 � Diagramme masse-période des exoplanètes géantes gazeuses détetées autour d'étoilessimples (points noirs) et d'étoiles doubles (arrés rouges). Les planètes extrasolaires solides sontreprésentées en vert. Les frontières hahurées orrespondent à 2.25MJ et 100 jours. Le segmenten pointillé relie les deux exoplanètes géantes qui orbitent autour de HD168443. La probable nainebrune HD162020 est entre parenthèses. Figure extraite de Udry & Santos (2007).I.1.4.1.2 E�aité de la migrationUne deuxième remarque sur le diagramme masse-période de la �gure I.1.2 est l'augmentationde la masse maximum des exoplanètes détetées quand la période orbitale augmente. Une foisenore, il ne s'agit pas d'un biais observationnel puisque les planètes sont plus failement détetéesquand elles sont massives et prohes de l'étoile entrale. Dans le adre d'un modèle de formationplanétaire reposant sur l'arétion de matière, plus une planète est massive, plus elle se formeloin de son étoile-h�te ar il y a alors plus de matériau à aréter sur l'orbite parourue. Or, lamigration d'une planète éloignée serait plus di�ile à initier ar, selon Udry & Santos (2007),il faudrait qu'une grande portion du disque protoplanétaire soit perturbué pour modi�er latrajetoire de la planète. Une des onséquenes d'un tel modèle est bien une augmentation dela masse maximum des exoplanètes quand la période augmente. Trilling et al. (2002) arrivent àune onlusion équivalente qui reste ependant à on�rmer.I.1.4.1.3 Questions ouvertesD'autres partiularités de e diagramme masse-période restent à on�rmer ou in�rmer :� est-e que la distribution des masses dépend de la période orbitale, 'est-à-dire de la distaneà l'étoile entrale ? Une telle dépendane signi�erait que plusieurs méanismes de migrationexistent (Armitage, 2007).30



I.1.4. Survol des propriétes des exoplanètes détetées� est-e que les planètes se forment selon les mêmes méanismes autour des étoiles simpleset des étoiles multiples (Zuker & Mazeh, 2002; Udry & Santos, 2007) ?� est-e que les modèles proposés pour la formation des géantes gazeuses s'appliquent auxexoplanètes de type terrestre (Udry & Santos, 2007) ?� quel est l'impat du type stellaire de l'étoile-h�te ?Pour répondre à es questions, nous devons attendre que le nombre de détetions de planètesextrasolaires augmente ou que des paramètres intrinsèques aux planètes soient déterminés (om-position et pro�l de température de leur atmosphère, omposition interne, albédo).I.1.4.2 Les distributions de massesI.1.4.2.1 Comparaison ave les étoiles binairesLa plupart des exoplanètes détetées ont une masse inférieure à 5MJ mais la distributiondes masses de es objets (�gure I.1.3) s'étend au-delà de 10MJ jusqu'au domaine des massesdes étoiles binaires. Auune limite n'a été bien dé�nie entre es deux distributions. En revanhe,le nombre de planètes diminue au-délà de 10MJ et l'intervalle peu peuplé entre les deux dis-tributions (de 15 à 60MJ) est appelé � le désert des naines brunes �(Halbwahs et al. , 2000).L'existene de distributions distintes de masses pour les étoiles binaires et pour les exoplanètesreste à on�rmer mais serait un argument fort pour a�rmer que les méanismes de formation dees deux familles d'objets sont di�érents (Udry & Santos, 2007; Santos, 2008).I.1.4.2.2 Les planètes de type neptunienSur la �gure I.1.3 qui donne le nombre d'exoplanètes détetées en fontion de leur masse, il ap-paraît deux distributions distintes : une pour les géantes gazeuses et une pour les planètes de typeneptunien respetivement entrées autour de ∼ 1MJ et ∼ 0,03MJ qui orrespond presque à unemasse neptunienne (0,05MJ). Là enore, l'existene de es deux distributions distintes laisse sup-

Fig. I.1.3 � Histogramme des masses des exoplanètes détetées, toutes tehniques onfondues.Extrait de http: // exoplanet. eu/ .poser que les formations planétaires des géantes gazeuses et des planètes solides de type neptunien31
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Chapitre I.1. Les planètes extrasolaires onnuesne reposent pas sur les mêmes méanismes physiques. Pour s'en assurer, il faut d'une part, aug-menter le nombre de détetions pour on�rmer les deux distributions distintes et d'autre part,avoir aès aux spetres des planètes neptuniennes pour on�rmer les modèles sur leur omposi-tion (noyau de glaes et de rohes, Alibert et al. , 2006) et leur atmosphère (évaporation partielleou totale de l'atmosphère à proximité de l'étoile-h�te, Vidal-Madjar & Leavalier des Étangs,2004; Bara�e et al. , 2005; Hubbard et al. , 2007). Cependant, à e jour, les détetions d'objetsde masse si faible ne sont pas fréquentes et orrespondent aux limites instrumentales.I.1.4.3 La période orbitaleUne distribution très étudiée dans la littérature est elle des périodes orbitales des exopla-nètes géantes gazeuses, traée sur la �gure I.1.4 (Tabahnik & Tremaine, 2002; Butler et al. ,2006; Udry & Santos, 2007; Cumming et al. , 2008). La déroissane du nombre d'exoplanètes

Fig. I.1.4 � Histogramme des périodes des exoplanètes détetées. Extrait dehttp: // exoplanet. eu/ .pour les grandes périodes est un biais observationnel pare que les ampagnes d'observationsn'ont pas enore duré assez longtemps pour permettre de telles détetions. En revanhe, le pi àtrois jours est ertain et serait le résultat des méanismes d'arrêt de la migration de la planètevers son étoile-h�te (Udry et al. , 2003). L'augmentation du nombre d'exoplanètes quand la pé-riode orbitale s'allonge onforte l'idée que les planètes géantes gazeuses se forment loin de leurétoile-h�te 4 et migrent vers elle-i. Cependant, ette augmentation observée ne orrespond pasexatement à elle prévue par les modèles atuels de formation planétaire. D'autres modèles sontà l'étude (Ida & Lin, 2008) mais seules de nouvelles détetions permettront de s'assurer qu'il nes'agit pas d'un biais observationnel. En�n, une extrapolation de e diagramme prévoit un grandnombre de planètes de type Jupiter entre 3 et 20 unités astronomiques (Mary et al. , 2005).Cette prévision est très enourageante pour les futurs instruments dédiés à l'imagerie direted'exoplanètes tels le spetro-polarimetri high-ontrast exoplanet researh (Sphere, Beuzit et al. ,2008) pour le very large telesope (VLT) et leGemini planet imager (GPI, Maintosh et al. , 2008)4Suivant la troisième loi de Kepler, plus la période orbitale est longue, plus la distane à l'étoile entrale estgrande.32
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I.1.4. Survol des propriétes des exoplanètes détetéespour le Gemini telesope pour les observations au sol et le James Webb spae telesope (JWST,Meixner et al. , 2009) ou enore le terrestrial planet �nder (TPF, Traub et al. , 2007).I.1.4.4 La omposition interneLa mesure des vitesses radiales permet d'estimer entre autres la masse minimum 5 de la pla-nète. La tehnique des transits primaires, quant à elle, donne aès au rayon de la planète. Si unobjet est observé par es deux tehniques, une valeur de sa densité est alors aessible ! Ce point

Fig. I.1.5 � Diagramme masse-rayon pour des jupiter hauds (diamants rouges), une exoplanètede type neptunien (diamant noir) et des planètes de notre système solaire (ronds). Traits pleins :modèles de Fortney et al. (2007) pour di�érentes ompositions. De bas en haut, fer pur, siliatepur, glae d'eau pure en utilisant le pro�l de température de notre système solaire ; et desmodèles de planètes dont l'hydrogène et l'hélium orrespondent à 10%, 50% et 100% de la massetotale et irradiées à 0,1 unité astronomique (UA) par une étoile similaire à notre Soleil. Traitspointillés : modèles de géantes gazeuses omposées uniquement d'hélium et d'hydrogène soitfroides (à 10UA) soit très haudes (à 0,02UA). Figure extraite de Gillon et al. (2007).d'exlamation traduit l'importane de e paramètre qui ontraint fortement la omposition desexoplanètes et, par là, les modèles de formation planétaire. A priori, les planètes de masse in-termédiaire � entre une masse neptunienne et une masse jovienne � sont omposées de quelques,5La masse minimum est la masse multipliée par le sinus de l'inlinaison de l'orbite. Elle supérieure à la massemédiane d'un fateur 1,15 près (d'un point de vue statistique). 33



Chapitre I.1. Les planètes extrasolaires onnuesvoire toutes les ouhes suivantes : un noyau en fer-nikel, une ouhe de siliate, une ouhe deglaes (eau, méthane, ammonium) et une ouhe de gaz hélium-hydrogène. La densité permetde déterminer quelles ouhes dominent. Par exemple, Gillon et al. (2007) ont plaé plusieursexoplanètes détetées sur le diagramme masse-rayon (diamants sur la �gure I.1.5). En omparai-son, des planètes de notre système solaire sont représentées en rond. Les ourbes en trait pleinorrespondent aux modèles de Fortney et al. (2007) pour di�érentes ompositions : de bas enhaut, fer pur, siliate pur, glae d'eau pure en utilisant le pro�l de température de notre systèmesolaire ; et des modèles de planètes dont l'hydrogène et l'hélium orrespondent à 10%, 50% et
100% de la masse totale et irradiées à 0,1 unité astronomique (UA) par une étoile similaire ànotre Soleil. En�n, les as d'une géante gazeuse omposée uniquement d'hélium et d'hydrogènesoit froide (à 10UA) soit très haude (à 0,02UA) sont traés en pointillés. Les planètes extraso-laires de type Jupiter haud (en rouge) se rassemblent dans la partie haute du diagramme quiorrespond à des planètes omposées uniquement de gaz. Seule l'une d'elles, HD 149026 b, se dé-tahe du lot et serait omposée d'un noyau entourée de gaz. L'exoplanète de masse neptunienne,GJ 436 b (diamant noir), serait une planète � géante de glaes � plut�t qu'une géante gazeusede faible masse ou une � super-Terre �. Cette onlusion n'aurait pu être obtenue par la seuleonnaissane de la masse. Il faut malgré tout rester onsient que plusieurs ompositions (poidsrelatifs des quatre ouhes) peuvent expliquer un même point du diagramme masse-rayon (leproblème est dégénéré, Mary et al. , 2008) et qu'une étude spetrale de la lumière issue de laplanète devient indispensable pour tranher entre les di�érents modèles.I.1.4.5 Déteter plus, déteter mieux ou déteter autrement ?De nombreuses autres études existent : omparaison de l'exentriité des exoplanètes et desétoiles binaires (Shen & Turner, 2008), études des hautes exentriités (Zakamska & Tremaine,2004; Takeda & Rasio, 2005; Malmberg et al. , 2007a,b; Juri¢ & Tremaine, 2008; Ford & Rasio,2008), nombre d'exoplanètes en fontion de la métalliité de l'étoile-h�te (Santos et al. , 2004;Ida & Lin, 2004; Rie & Armitage, 2005; Fisher & Valenti, 2005), et. Toutes es études et ellesprésentées i-dessus restent, d'après leurs auteurs, à on�rmer. Cela signi�e plusieurs hoses :� d'autres détetions similaires à elles déjà faites sont néessaires (on�rmation du désertdes naines brunes, de la dépendane masse-période) ;� la préision des tehniques qui ont donné lieu aux détetions atuelles doit être amélio-rée (distribution de masses propre aux planètes neptuniennes) ;� de nouveaux paramètres, intrinsèques aux exoplanètes et néessitant leur détetion di-rete, sont requis et de nouvelles tehniques doivent être développées (omposition desatmosphères planétaires, présene de ouverture nuageuse) ;Mon travail de thèse s'insrit sous e dernier point, la détetion direte des planètes extrasolaires,et dans le hapitre suivant, j'explique quelles en sont les problématiques.
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Chapitre I.2Imagerie à haut ontrasteL'analyse de la lumière issue d'un astre � étoile, planète, omète, astéroïde, et. � fournit denombreuses informations, inaessibles par ailleurs, sur la omposition himique, la température,et, de et objet. Par exemple, l'étude photométrique de la lumière émise par une planète (om-posante infrarouge) permet d'estimer la température de surfae ; le spetre de la lumière ré�éhiedonne aès aux pro�ls de température et de pression de l'atmosphère, à la mirophysique dela ouverture nuageuse (Tinetti & Beaulieu, 2009), et, avant tout, à la omposition himique del'atmosphère ou de la surfae de l'objet � di�usion Rayleigh, raies d'absorption de H2O, O2, CO2,Na, et. Ces tehniques d'analyse � photométrie, spetrométrie, polarimétrie � existent et sontouramment utilisées en astronomie. Mais, avant d'analyser les photons issus d'une exoplanète,il faut les déteter diretement, 'est-à-dire les séparer de la lumière parasite de l'étoile-h�tequi est beauoup plus brillante et très faiblement séparée angulairement (paragraphe I.2.1). Uneméthode, elle des transits seondaires, étudie la variation du �ux lumineux provenant d'un sys-tème étoile-planète entre deux positions de la planète : soit la planète est � à �té � de l'étoileet le �ux enregistré est la somme des �ux de l'étoile et de la planète, soit la planète est � a-hée � derrière son étoile et seul le �ux de elle-i est déteté. Une soustration donne aès au�ux de la planète. L'autre méthode de détetion direte est l'imagerie à haut ontraste et hauterésolution angulaire qui regroupe les familles de tehniques d'interférométrie, d'apodisation depupille, de oronographie (paragraphe I.2.2), d'optique adaptative et de orretion ative destavelures (paragraphes I.2.4 et I.2.5) et d'imagerie di�érentielle (paragraphe I.2.6).I.2.1 Le dé� à releverI.2.1.1 Faible séparation angulaire et très haut ontrasteL'imagerie direte d'un système étoile-exoplanète se heurte à deux limitations : la faible sé-paration angulaire et le haut ontraste en intensité lumineuse entre les deux objets. Par exemple,la Terre � respetivement Jupiter � et le Soleil seraient séparés de 0,1 � respetivement ∼ 0,5� seonde d'angle 6 si nous les observions d'une distane de 10parse 7, distane moyenne desibles qui étaient prévues pour la mission Terrestrial Planet Finder (Traub et al. , 2007). Enomparaison, la résolution angulaire des télesopes terrestres est de l'ordre de quelques dixièmesde seondes d'angle, voire beauoup plus 8 selon les onditions atmosphériques. En plus de ette6Un degré (1�) est divisé par 3600 seondes d'angle.7Il s'agit de la dé�nition du parse.8beauoup plus signi�e plusieurs dixièmes de seondes d'angle ou quelques seondes d'angle.35



Chapitre I.2. Imagerie à haut ontrastefaible séparation angulaire, le ontraste en intensité lumineuse entre l'étoile et ses planètes est trèsgrand 9. Par exemple (�gure I.2.1), les �ux de la Terre et de Jupiter valent respetivement 2.10−10et 10−9 fois elui du Soleil dans les longueurs d'onde du visible (500 à 800nm). Ces rapports de
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Fig. I.2.1 � Spetres de planètes de masse jovienne orbitant à di�érentes distanes � voir le odede ouleurs � autour d'une étoile de type G2V. Le spetre du Jupiter de notre système solaire estoloré en vert. L'intensité de la planète donnée en ordonnée en éhelle logarithmique déimaleest normalisée à elle de l'étoile. En absisse, l'éhelle des longueurs d'onde � 0,5 à 30µm � estégalement logarithmique. Figure extraite de Burrows (2005)�ux sont un peu plus favorables dans l'infrarouge, respetivement 5.10−7 et 5.10−6 à 20µm, maisrestent très grands.I.2.1.2 Résolution angulaire, bruit de photons et bruit de taveluresL'imagerie direte la plus simple d'un astre isolé se résume à utiliser un télesope assoié àun déteteur ; le prinipe de fontionnement de e dernier di�ère selon le domaine de longueursd'onde étudié � ela importe peu ii � et le diamètre du télesope �xe le nombre de photonsolletés par unité de temps. L'image obtenue est une tahe de di�ration de largeur angu-laire 10 λ0/min[Dtel,r0] où λ0 est la longueur d'onde d'imagerie, et min[Dtel,r0] est le minimum9Tout au long du manusrit, j'emploie des expressions omme � hauts ontrastes �, � grands ontrastes � mais ilm'arrive également de parler d'une planète de ontraste de 2 10−10 (voir la phrase suivante). Il s'agit bien entendud'un abus de langage et il faut omprendre, à haque fois et sans exeption, que l'étoile est plus brillante que laplanète.10Par la suite, j'utilise un abus de langage et désigne ette taille angulaire par le terme � taille �, voire � taillespatiale �.36



I.2.2. Coronographieentre le diamètre Dtel du télesope et le paramètre de Fried r0 qui est d'autant plus faible que laperturbation atmosphérique est importante. Si l'objet observé n'est plus un astre isolé mais unouple de deux astres faiblement séparés angulairement et de luminosités similaires � une étoilebinaire par exemple �, la résolution de l'image doit être su�sante pour séparer leurs images.Su�sante signi�e que λ0/min[Dtel,r0] doit être plus faible que la séparation angulaire entre lesdeux astres. Dans le as d'un télesope spatial, il su�t d'augmenter le diamètre du télesopepour séparer les deux images (f. Fig. I.2.2). Au sol, il faut d'une part que le diamètre du té-
Fig. I.2.2 � Images d'un système binaire observé à 10 parse et dont les omposantes d'égaleintensité sont séparées d'une unité astronomique. Les diamètres des télesopes sont 1 (gauhe),
2 (entre) et 4m (droite).lesope soit su�sant et d'autre part, qu'un système, appelé optique adaptative (Rousset et al. ,1990; Roddier, 1999), ompense ativement la perturbation atmosphérique � pour augmenterle paramètre de Fried. Dans es onditions, les deux images sont séparées angulairement sur ledéteteur : la détetion est direte et une image à haute résolution angulaire (HRA) est réalisée.La famille des interféromètres peut également répondre au problème de la HRA mais je ne lesétudie pas dans e manusrit.Si maintenant une des deux soures � que je quali�e de entrale par la suite � est plus brillanteque l'autre � le ompagnon � de plusieurs ordres de grandeur 11, les tehniques lassiques de HRAne su�sent pas. En e�et, dans e as, le signal du ompagnon est noyé dans le bruit de photons 12de la soure entrale et nous entrons dans le domaine de l'imagerie à haut ontraste. Pour obtenirune image du ompagnon, il est indispensable de diminuer e bruit en atténuant le �ux provenantde la soure entrale sans modi�er elui issu du ompagnon, e pour quoi les oronographes (pa-ragraphe I.2.2) ont été proposés. Cependant, une fois le bruit de photons atténué par l'assoiation� télesope - optique adaptative - oronographe �, un dernier bruit, le bruit de tavelures, limitela qualité de l'image : les aberrations de phase et d'amplitude provoquent des interférenes quis'étendent dans le plan du déteteur sur lequel apparaît un hamp de tavelures (appelées speklesen anglais, Fig. I.2.3). Ces tavelures ont une taille aratéristique λ0/Dtel identique à elle d'unompagnon et de nombreuses tehniques ont été proposées pour les supprimer (paragraphes I.2.5et I.2.6).I.2.2 CoronographieEn aval du télesope, la première étape des instruments d'imagerie dédiés à la détetion direted'exoplanètes est d'atténuer l'intensité lumineuse issue de l'étoile-h�te sans a�eter la lumière11La valeur exate dépend de la séparation angulaire des objets, des onditions atmosphériques, et.12La distribution d'un bruit de photons est une poissonnienne. En haque point, la moyenne et la variane dubruit sont égales à l'intensité. 37



Chapitre I.2. Imagerie à haut ontraste
Fig. I.2.3 � Images par un télesope de 2m d'un système binaire observé à 5 parse et dont lesomposantes sont séparées d'une unité astronomique. Des défauts de phase de 20 nm rms onta-minent le front d'onde. À gauhe : sans oronographe, seule l'image de la soure entrale, millefois plus brillante que le ompagnon, est visible. Au entre : ave un oronographe, l'image d'unompagnon de ontraste 10−2 est détetée. À droite : même ave un oronographe, un ompagnonde ontraste 10−3 n'est pas déteté ar noyé dans le hamp de tavelures.provenant de la planète. Pour ela, de nombreux oronographes et tehniques d'apodisation dela pupille ont été proposés, étudiés, expérimentés et intégrés à de grands télesopes :� oronographe de Lyot appliqué aux observations stellaires : Shneider et al. (1998) ;� oronographe interfero-ahromatique : Baudoz et al. (2000a,b); Rabbia et al. (2007) ;� oronographe à masque de phase dit de Roddier : Roddier & Roddier (1997); Guyon et al.(1999) ;� oronographe de Lyot apodisé : Aime et al. (2002); Aime (2005); Soummer (2005) ;Martinez et al. (2007) ;� oronographe à quatre quadrants : Rouan et al. (2000); Riaud et al. (2001, 2003) ;Boaletti et al. (2004); Mawet et al. (2006) ;� oronographe à bande limitée : Kuhner & Traub (2002); Sivaramakrishnan et al. (2005) ;� apodisation de pupille : Kasdin et al. (2003); Vanderbei et al. (2003) ;Kasdin et al. (2005); Guyon et al. (2005); Pluzhnik et al. (2006) ;� oronographe à éhange de pupille : Guyon & Shao (2006) ;� oronographe à masque de phase annulaire : Mawet et al. (2005) ;� et.Une desription exhaustive de haque tehnique et une omparaison des performanes n'au-raient pas leur plae dans e manusrit (f. Guyon et al. , 2006) et je limite mon étude, dansla partie II, au oronographe à quatre quadrants (Rouan et al. , 2000) et à son desendant,le oronographe à quatre quadrants à étages multiples (Baudoz et al. , 2008) sur lesquels j'aitravaillé. Pour dérire au mieux es deux oronographes, j'introduis, après une digression histo-rique (paragraphe I.2.2.1), le prinipe de fontionnement d'un oronographe à masque foal (pa-ragraphe I.2.2.2) et le formalisme mathématique qui l'aompagne (paragraphe I.2.2.3). Je dé�niségalement l'instrument dont tout oronographiste rêve haque nuit : le oronographe parfait (pa-ragraphe I.2.2.4).I.2.2.1 Bernard LyotBernard Lyot, astronome de l'Observatoire de Meudon de 1920 à 1952, �t faire de grandesavanées à l'instrumentation en astronomie et a, entre autres, inventé le polarimètre photo-életrique, un �ltre spetral à bande passante très étroite et le oronographe solaire de Lyot(1932). Ce dernier fut inventé pour permettre l'étude systématique et régulière de la ouronne38



I.2.2. Coronographiedu Soleil qui n'était alors étudiée qu'au moment des élipses solaires totales (Fig. I.2.4). L'ins-

Fig. I.2.4 � Photographies personnelles de la ouronne (gauhe) et de protubéranes (droite)solaires pendant l'élipse solaire totale du 29 mars 2006 à Savalou au Bénin.

Fig. I.2.5 � Photographie (haut) et shéma (bas) du oronographe solaire de Lyot, exposé auhâteau de l'Observatoire de Meudon. Le shéma est extrait de Lyot (1932).trument réduit le �ux lumineux issu de la photosphère solaire sans réduire elui issu des deuxouhes plus ténues qui l'entourent, la hromosphère et la ouronne. Lyot dérit le prinipe duoronographe solaire (�gure I.2.5) selon es termes :La �lentille est plaée en A et elle forme l'image du Soleil sur un disque B en laiton noiri qui39



Chapitre I.2. Imagerie à haut ontrastedéborde le Soleil d'une quinzaine de seondes seulement. Une lentille de hamp C, plaée derrièrele disque, produit une image A'A� de la lentille A sur un diaphragme D dont le entre est oupépar un petit éran E. Les bords du diaphragme arrêtent la lumière di�ratée par les bords de lapremière lentille. Le petit éran arrête la lumière des images solaires produites par ré�exion surles faes de ette lentille. Derrière le diaphragme et l'éran, à l'abri de la lumière di�usée, unobjetif F, très fortement orrigé, forme en B'B� une image ahromatique de la ouronne.�Toute l'ingéniosité de Bernard Lyot fut d'introduire le diaphragme D, qui porte aujourd'huison nom.Ave le oronographe solaire de Lyot, l'étude de la ouronne solaire est devenue un thèmede prédiletion : polarimétrie de la ouronne (Koomen et al. , 1975), interations de la ouronneave une omète (Curtis & Sta�, 1966), hamp magnétique de la ouronne (Wagner et al. , 1974),étude des proéminenes solaires (Hirayama & Nakagomi, 1974), et. De nos jours, plusieurs o-ronographes solaires sont enore utilisés : l'instrument Large Angle and Spetrometri Corona-graph (LASCO) du satellite Solar and Heliospheri Observatory SOHO ou l'instrument H-AlphaCOronograph (HACO) de l'observatoire du Pi du Midi (�gure I.2.6) pour n'en iter que deux.

Fig. I.2.6 � À gauhe : image de la ouronne solaire prise par l'instrument LASCO du sa-tellite SOHO le 4 août 2006. À droite : image de protubéranes solaires obtenue par le o-ronographe HACO de l'observatoire du Pi du Midi le 29 mars 2006, jour de l'élispe solairetotale (Fig. I.2.4).I.2.2.2 Coronographe stellaire de type LyotAu début des années 1980, une question simple s'est posée : pourquoi ne pas adapter le o-ronographe solaire à l'étude de l'environnement ténu d'autres objets que le Soleil ? C'est ainsique le oronographe de Lyot a été modi�é pour observer des anneaux et des satellites de Sa-turne (Dollfus & Brunier, 1980) ou enore pour l'étude d'astéroïdes (Gradie, 1986). Puis, laoronographie stellaire a vu le jour. Parese & Burrows (1986, 1987) ont photographié Alpha etBeta Pitoris et R Aquarii pour étudier leur disque irumstellaire. D'autres équipes ont herhéà déteter des naines brunes autour d'étoiles prohes (Maintosh et al. , 1992; Nakajima et al. ,1994). En�n, les astronomes se sont intéressés à l'imagerie de planètes extrasolaires (Mills et al. ,1991; Nakajima, 1994).Mais le oronographe solaire dans sa version initiale devait être modi�é � la taille angulaired'une étoile est négligeable par rapport à elle du Soleil � et je présente le shéma de prinipe des40



I.2.2. Coronographieoronographes stellaires de type Lyot sur la �gure I.2.7. La pupille est dé�nie par le diaphragme
phase ou amplitude
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1er plan pupille
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Fig. I.2.7 � Shéma du oronographe stellaire de type Lyot. Le diaphragme du premier plan pupilledé�nit la pupille puis, une première lentille fait onverger la lumière provenant de l'étoile sur l'axeoptique (en rouge) dans le premier plan foal. Dans le as d'un oronographe de Lyot, le masquefoal oulte l'image de l'étoile entrale dont seule une faible partie de l'énergie est di�ratéeet transmise dans le plan pupille suivant où le diaphragme de Lyot la masque. Le déteteur nereçoit pas de �ux de l'étoile entrale. Le hemin optique du faiseau du ompagnon (en bleu) nerenontre pas le masque foal et toute son énergie est transmise jusqu'au déteteur où e formeson image. Les autres oronographes de type Lyot utilisent des masques foaux di�érents, de phaseou d'amplitude, mais le prinipe est identique : la lumière de la soure entrale est di�ratée etstoppée par le diaphragme de Lyot. Dans ertains plans, je préise les notations des amplitudesomplexes ψ′
S, ψS et AS que j'utilise par la suite.du premier plan pupille. La première lentille fait onverger le faiseau issu de l'étoile entrale (enrouge) sur l'axe optique dans le premier plan foal. Le masque oronographique oulte (orono-graphe de Lyot) ou modi�e la phase ou l'amplitude du faiseau. Cei provoque, dans le deuxièmeplan pupille, la di�ration de la majeur partie de l'énergie en dehors du support onjugué aveelui du premier plan pupille. Le diaphragme de Lyot permet alors de stopper ette énergie dif-fratée et l'image de l'étoile entrale ne se forme pas sur le déteteur plaé dans le deuxièmeplan foal. Le faiseau du ompagnon ne subit auune transformation puisqu'il ne renontre pasle masque oronographique ; l'image du ompagnon se forme normalement sur le déteteur. Desexemples d'images obtenues dans haun des plans pupilles sont fournies au paragraphe II.1.1dans le as d'un oronographe à quatre quadrants (Rouan et al. , 2000).I.2.2.3 Propagation de la lumière et mathématiquesDans tout le manusrit, j'adopte une desription salaire de la lumière et ne prends don pasen ompte les phénomènes de polarisation. D'autre part, les déteteurs intègrent le signal pendantdes temps de pose beauoup plus grands que le temps de ohérene des soures étudiées. Souses deux hypothèses, l'amplitude omplexe ψ′

S,λ du hamp életrique reçu de la soure pontuelleéloignée à l'in�ni sur l'axe optique s'érit, dans le premier plan pupille et pour la longueurd'onde λ
ψ′

S,λ(~ξ,t) = ψ0,λ P (~ξ ) exp
[

a(~ξ,λ,t) + i φ(~ξ,λ,t)
]

, (I.2.1)41



Chapitre I.2. Imagerie à haut ontrasteoù ~ξ est le veteur oordonnées ylindriques dans les plans pupilles, P est la fontion qui dé�nitla pupille du télesope � forme et transmission �, ψ0,λ est une onstante réelle diretement reliéeau �ux de l'objet observé à la longueur d'onde λ, et a(~ξ,λ,t) et φ(~ξ,λ,t) sont respetivement lesaberrations d'amplitude et de phase à la position repérée par ~ξ dans le plan pupille, à la longueurd'onde λ et à l'instant t. Je suppose que es aberrations sont de moyenne nulle sur la pupille.La dépendane en longueur d'onde du �ux ψ0,λ de l'objet est diretement réliée au spetre de etobjet. Cependant, dans toutes les simulations que je propose, je onsidère des spetres plats, 'est-à-dire ne ontenant auune raie d'absorption ou d'émission ni même une variation lente ommeelle d'un orps noir 13. Quand je détermine le nombre de photons olletés par un télesopepointant une étoile de type G2, j'utilise le �ux moyen dans la bande spetrale onsidérée et jerépartis uniformément e nombre sur ette bande spetrale pour obtenir le �ux ψ0.La dépendane en longueur d'onde des aberrations d'amplitude étant faible devant elle desaberrations de phase, je la néglige et : a(~ξ,λ,t) = a(~ξ,t). Les aberrations de phase, quand àelles, s'érivent φ(~ξ,λ,t) = 2π δ(~ξ,λ,t)/λ ave δ le hemin optique du faiseau à la position ~ξ,à l'instant t pour la longueur d'onde λ. Au premier ordre, la dépendane en longueur d'ondede δ peut être négligée et la phase s'érit 2π δ(~ξ,t)/λ. Dans la suite, j'oublie volontairementd'érire la dépendane spetrale de la phase � mais la prend en ompte dans mes simulations �et utilise φ(~ξ,t).Conernant, la dépendane temporelle, je ne la onsidère qu'au paragraphe III.2.5 et la préisealors. Ailleurs, j'utilise don a(~ξ ) et φ(~ξ ).En�n, dans tout le manusrit, je onsidère un télesope irulaire sans obstrution entrale etnon apodisé et la fontion pupillaire P est égale à 1 à l'intérieur 14 du disque de diamètre D et 0à l'extérieur.En respetant es notations, l'amplitude omplexe dans le plan pupille avant le oronographes'érit
ψ′

S(
~ξ ) = ψ0 P (~ξ ) exp

[

a(~ξ ) + i φ(~ξ )
]

. (I.2.2)Pour obtenir l'amplitude omplexe A′
S− dans le premier plan foal juste avant le masque, à lalongueur d'onde λ et à la position angulaire ~α, j'utilise l'approximation de Fraunhofer, 'est-à-direque j'éris que A′

S− est la transformée de Fourier 15 1
λ F [ψ′

S](~α/λ) de l'amplitude omplexe ψ′
S :

A′
S−(~α) =

1

λ
F [ψ′

S]

(
~α

λ

)

=
1

λ

∫∫

ψ′
S(
~ξ ) exp

[

−2 i π ~α.~ξ

λ

]

d~ξ. (I.2.3)Si le masque oronographique est dérit par la fontion M , l'amplitude omplexe A′
S + dans lemême plan foal juste après le masque obéit à

A′
S +(~α) = A′

S−(~α)M(~α). (I.2.4)L'amplitude omplexe ψS dans le plan pupille suivant est, d'après l'approximation de Fraunhofer,la transformée de Fourier inverse 16 de A′
S + multipliée par la fontion binaire L qui traduit l'e�et13Je prendrai en ompte ette dépendane dans mes prohaines études.14J'inlus le oe�ient de transmission du télesope et de ses instruments dans le �ux φ0.15Notez que je n'éris pas le terme de phase 1/i exp

ˆ

(2 i π/λ) (F + F ‖~α‖2/2)
˜ � F la foale de la lentille � quin'a pas d'in�uene sur les aluls que je mène dans le manusrit.16Dans l'approximation de Fraunhofer, il s'agit d'une transformée de Fourier. Pour des raisons pratiques desimulations numériques, j'utilise une transformée de Fourier rapide direte pour passer d'un plan pupille à unplan image et une transformée de Fourier rapide inverse pour passer d'un plan image à un plan pupille.42



I.2.3. Critères d'e�aité de la détetiondu diaphragme de Lyot :
ψS(~ξ ) = F−1

[
F [ψ′

S]M
]
L(~ξ )

⇒ ψS(~ξ ) =
(
ψ′

S ∗ F−1[M ]
)
L(~ξ ), (I.2.5)où je note ∗ le produit de onvolution. Ce sont es équations que j'utilise dans e manusrit pourmodéliser les oronographes de type Lyot possédant un masque foal M et un diaphragme deLyot L.I.2.2.4 Le oronographe parfaitL'e�et des aberrations du front d'onde � a et φ � dans le plan foal est d'étaler spatialementl'énergie lumineuse, e qui rée le hamp de tavelures auquel j'ai préédemment fait référene (pa-ragraphe I.2.1.2). L'image de la pupille ψ′

S est don la superposition de e hamp aléatoire detavelures et d'un terme de di�ration déterministe dont la forme est la tahe de di�ration ob-tenue sans aberrations et dont le niveau relatif ζ (en amplitude 17) par rapport au as sansaberrations est
ζ =

∫∫
P (~ξ ) exp [i φ(~ξ ) + a(~ξ )]d~ξ

∫∫
P (~ξ ) d~ξ

. (I.2.6)Puisque le bruit de tavelures est un terme aléatoire, il ne peut pas être supprimé par un orono-graphe � qui n'est pas aléatoire � et le oronographe parfait est elui qui élimine totalement leterme déterministe (Sauvage, 2007). L'amplitude omplexe ψS dans le plan pupille en aval de eoronographe parfait s'érit alors
ψ(~ξ ) = P (~ξ )

(

exp [i φ(~ξ ) + a(~ξ )] −
∫∫

P (~ξ′ ) exp [i φ(~ξ′ ) + a(~ξ′ )]d~ξ′
∫∫

P (~ξ′ ) d~ξ′

)

. (I.2.7)Si les aberrations de phase φ et d'amplitude a sont faibles et de moyenne nulle sur la pupille, ledéveloppement au premier ordre non nul de l'équation du oronographe parfait (Eq. I.2.7) est
ψ(~ξ ) = P (~ξ )

[

a(~ξ ) + i φ(~ξ )
]

. (I.2.8)Au deuxième ordre, je trouve
ψ(~ξ ) = P (~ξ )

[

a(~ξ ) +
a2(~ξ ) − φ2(~ξ )

2
− E[a2] − E[φ2]

2
+ i φ(~ξ )

(

1 + a(~ξ )
)
]

, (I.2.9)où je suppose que la moyenne spatiale sur la pupille est égale à la moyenne statistique E (espé-rane mathématique) et que les variables aléatoires a et φ sont déorrélées et de moyenne nulle,'est-à-dire entrées. Cette dernière hypothèse implique que l'amplitude omplexe dans la pupilleoronographiée est de moyenne nulle.I.2.3 Critères d'e�aité de la détetionAvant d'aborder les dernières étapes de l'imagerie à haut ontraste, je dé�nis les trois ritères� l'intensité normalisée, la détetion à 5σ, d5 σ, et l'énergie résiduelle C1 � que j'utilise pourétablir les performanes des di�érents instruments. Chaun de es paramètres, I/I0, d5 σ et C1,est d'autant plus faible que l'instrument est performant, 'est-à-dire que les planètes détetablessont de faible �ux.17et non pas en intensité. 43



Chapitre I.2. Imagerie à haut ontrasteI.2.3.1 Intensité lumineuse normaliséeLe premier ritère qu'il m'arrive d'utiliser est l'intensité lumineuse normalisée I(ρ)/I0, éga-lement appelé ontraste dans l'image 18 :
I(ρ)

I0
=

Ez[I(ρ)]

I0
, (I.2.10)où Ez[I(ρ)] est la moyenne azimuthale de l'intensité lumineuse I à la distane angulaire ρ duentre de l'image et I0 est l'intensité maximale de l'image de l'étoile entrale obtenue sans autreinstrument que le télesope.Ce ritère fournit des informations sur les performanes de l'instrument en fontion de la sépa-ration ρ au entre de l'image (exprimée en λ0/D).I.2.3.2 Détetion à 5 σLe deuxième ritère que j'utilise pour juger de la qualité de l'image est la détetion à 5σnotée d5 σ(ρ) et dont l'expression est, en reprenant la même dé�nition de I0,

d5 σ(ρ) =
5σ(ρ)

I0
, (I.2.11)ave σ(ρ) l'éart-type azimuthal de l'intensité lumineuse I à la distane angulaire ρ du entre del'image.Comme l'intensité lumineuse normalisée, e ritère fournit des informations sur les performanesde l'instrument en fontion de ρ.I.2.3.3 Énergie résiduelle C1Le ritère C1 est une mesure de l'intensité lumineuse résiduelle moyennée à l'intérieur d'unezone H et normalisée à l'intensité maximale I0 :

C1 =

∫∫

H I(~α)d~α

I0
∫∫

H d~α
, (I.2.12)où I(~α) est l'intensité lumineuse à la position ~α sur le déteteur.Ce ritère C1 ne fournit auune information sur l'évolution de l'intensité lumineuse ave laséparation au entre de l'image mais fournit une information moyenne sur une zone d'intérêt H.Ces ritères de mesure des performanes étant dé�nis, je reviens à la desription des tehniquesd'imagerie à haut ontraste.I.2.4 Corretion du front d'ondeI.2.4.1 Corretion ative et optique adaptativeD'après les paragraphes I.2.1.2 et I.2.2.4, en présene d'aberrations du front d'onde, mêmeun oronographe parfait ne peut arrêter toute l'énergie de l'étoile entrale et un résidu stellaire,18Comme j'emploie également le mot ontraste pour désigner le rapport de �ux entre deux soures, j'utiliserail'expression intensité lumineuse normalisée à la plae de ontraste dans l'image.44



I.2.4. Corretion du front d'ondele hamp de tavelures, ontamine l'image sur le déteteur (image de droite sur la �gure I.2.3).En lumière monohromatique et en présene de faibles aberrations du front d'onde (Eq. I.2.8),l'expression du résidu après un oronographe parfait est au premier ordre
IS(~α) =

1

λ2
0

∣
∣
∣
∣
F [P ] ∗ F [a+ i φ]

∣
∣
∣
∣

2

(~α). (I.2.13)Le hamp de tavelures, onvolution de la tahe de di�ration du télesope � F [P ] � par latransformée de Fourier des aberrations, est don aléatoire puisque les aberrations a et φ le sont.La forme et le niveau de e bruit de tavelures dans l'image est déterminé par la densité spetralespatiale de puissane (paragraphe I.2.4.2) des aberrations a et φ et des niveaux d'aberrationsde phase de l'ordre de 20nm rms su�sent à limiter très fortement le ontraste des exoplanètesdétetables après oronographe (voir la partie I.2.4.3.3). Une solution pour atténuer le bruit detavelures est de ompenser les aberrations du front d'onde a et φ a�n de retrouver un frontd'onde non aberré, ou, en restant raisonnable, moins aberré. En faisant ela, en amont du o-ronographe (images de la �gure I.2.8), l'énergie de l'étoile entrale est onentrée dans le termede di�ration déterministe auquel j'ai fait référene au paragraphe I.2.2.4 et l'e�aité du o-ronographe est augmentée. Comme les aberrations a et φ varient également temporellement, la
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Fig. I.2.8 � Shématisation d'une orretion de front d'onde par une optique adaptative ou uneorretion ative travaillant respetivement à des fréquenes de l'ordre du kHz et du Hz. Lesdéfauts optiques et le hamp de tavelures (image de gauhe avant orretion) sont amoindris, etl'énergie dans l'image après orretion (à droite) est onentrée en un pi. Les temps de pose desimages sont ourts par rapport au temps de vie des tavelures.ompensation doit s'adapter en temps réel. La fréquene de la orretion � nombre de ompen-sations par seonde � dépend du temps aratéristique d'évolution des aberrations a et φ.I.2.4.1.1 Observatoire spatialDans le as d'un télesope spatial, les aberrations ont pour origine des déformations desoptiques, des montures et plus généralement de tout e qui bouge et se trouve sur le heminoptique à bord du satellite. Ces déformations de l'ordre de quelques dizaines de nanomètres sont45



Chapitre I.2. Imagerie à haut ontrastelentes � quasi-statiques � et réent des tavelures dont les temps de vie sont � assez � longs, mêmesi assez n'est pas lairement dé�ni à e jour : quelques seondes, voire minutes ou heures. Lestehniques de orretion en temps réel doivent travailler à des fréquenes de l'ordre du Hz, voired'une fration de Hz, et l'estimation des aberrations doit être faite ave une très grande préision :une mesure dans l'image sienti�que �nale paraît obligatoire. Ces tehniques sont quali�ées deorretion ative.I.2.4.1.2 Observatoire terrestreDans le as d'un télesope terrestre, les mêmes aberrations quasi-statiques existent mais ellessont négligeables devant les aberrations dues à la perturbation atmosphérique et dont les tempsd'évolution sont de l'ordre de quelques milliseondes. L'instrument qui permet de orriger entemps réel es aberrations rapides � de l'ordre du kHz � s'appelle l'optique adaptative et faitdésormais partie intégrante de tous les grands télesopes. En e�et, d'après la �gure I.2.8, dansl'image après orretion, l'énergie est onentrée en un pi, plut�t que dispersée dans le hampde tavelures (avant orretion), e qui : améliore la résolution angulaire de l'image ; minimisele temps de pose néessaire à la détetion d'objets � élibataires � de faible �ux ; et permetaux oronographes d'être e�aes. Mais, ette orretion n'est jamais parfaite. Par exemple, lamesure du front d'onde est faite dans une voie di�érente de la voie d'imagerie, e qui introduit desaberrations di�érentielles entre la phase estimée et la phase à orriger. D'autres erreurs � erreurd'estimation, temps de retard à la orretion, et. � existent et le résidu après optique adaptativeest onstitué d'aberrations résiduelles dynamiques (kHz) et d'autres lentement variables � résidude l'optique adaptative (Maintosh et al. , 2005), aberrations di�érentielles entre voie d'imagerieet voie d'analyse du front d'onde, et aberrations quasi-statiques similaires à elles d'un télesopespatial (déformations des optiques et des montures, et.).Un instrument d'imagerie à haut ontraste doit alors omporté un télesope pour olleter lalumière, une optique adaptative pour orriger la plus grande partie des aberrations atmosphé-riques, une orretion ative qui ompense les aberrations lentes, voire statiques, non vues parl'optique adaptative. Cette orretion ative réduit alors le bruit de tavelures présent dans lerésidu du oronographe dont la fontion est d'atténuer le �ux de l'étoile entraleI.2.4.2 Densités spetrales de puissane, spatiales et temporellesPour d'érire orretement l'évolution temporelle des tavelures, il faudrait prendre en omptedeux densités spetrales de puissane (DSP, notée Sx(fj)) � une temporelle et une spatiale �pour haque grandeur a et φ :
Sx(fj) = lim

Z→∞

1

Z
E

[∣
∣
∣
∣

∫ Z

0
x(~ξ,t) exp [−2 i π fj zj ]dzj

∣
∣
∣
∣

2
]

, (I.2.14)où x représente a ou φ, zj orrespond à la variable temporelle t (j = 0) ou spatiale ~ξ (j = 1), fjest la fréquene assoiée à zj 19 et E dénote la moyenne statistique sur la variable x(zj).Dans les aluls théoriques et les simulations numériques que je propose dans e manusrit,je simpli�e toujours la DSP temporelle selon l'une des deux hypothèses suivantes :19Notez que f1 est un veteur ar z1 = ~ξ46



I.2.4. Corretion du front d'onde� aberrations statiques : le temps de pose T est petit devant le temps de ohérenemoyen tc des aberrations et les erreurs de front d'onde peuvent être onsidérées ommestatiques ;� aberrations dynamiques : T = N tc est assez grand devant tc pour pouvoir érireque l'image enregistrée par le déteteur se réduit à la somme de N images instantanéesorrespondant à N tirages aléatoires des aberrations (paragraphe III.2.5).Par la suite, j'emploie l'expression longue pose T pour faire référene à une situation où taveluresdynamiques (T ≫ tC 1) et statiques (T ≪ tC 2) oexistent. Sur l'image �nale, les premiers semoyennent et réent un halo � la moyenne statistique � qui n'induit qu'un bruit de photonsatténué en augmentant le temps de pose, et les seonds forment un hamp de tavelures quasi-statiques que je herhe à orriger par orretion ative. Si les aberrations sont statiques, laorretion ative permet de orriger toutes les tavelures 20.Conernant la dépendane spatiale, je suppose que les aberrations sont stationnaires d'ordre 2selon la variable spatiale ~ξ et que leur DSP spatiale, que j'appelle simplement DSP par la suite,obéit à une loi de puissane






Sx(0) = 0

Sx(~f ) =
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‖~f ‖n
si ‖~f ‖ 6= 0

, (I.2.15)où ‖~f ‖ est la fréquene spatiale, n appartient à {0,1,2,3} et S0 est une onstante �xant le niveaudu défaut. J'éris souvent que j'utilise un défaut de phase φ(~ξ ) de XXnm rms. Cela signi�eque l'éart-type du hemin optique δ(~ξ ) = λ0 φ(~ξ )/(2π), alulé sur le support de la pupille dutélesope, vaut XXnm. Quand je ne le préise pas, la longueur d'onde λ0 est égale à 800nm.I.2.4.3 Miroirs déformablesPour orriger les aberrations de phase du front d'onde omme le shématise la �gure I.2.8,il faut réer des retards de phase en di�érents points de la pupille 21. Deux solutions sont envi-sageables. La première est de modi�er loalement l'indie de réfration du milieu, par exemple,via des ristaux liquides. Mais les performanes de eux-i sont limitées par des problèmes dehromatiité et de polarimétrie. La deuxième solution est d'ajuster la distane parourue loa-lement par la lumière en utilisant un miroir déformable, 'est-à-dire dont la surfae est diviséeen NactxNact parties mobiles, les ationneurs (�gure I.2.9). Plusieurs e�ets peuvent être utiliséspour ontr�ler le déplaement des ationneurs : piézo-életrique, életrostatique, magnétostritif,életromagnétique ou thermique. Sans entrer dans le détail de haque tehnique, l'objetif est dediviser la surfae ontinue du miroir en NactxNact ationneurs dont le mouvement est ontr�léave préision.I.2.4.3.1 Zone de orretionLe nombre d'ationneur NactxNact étant �ni, le nombre de degrés de liberté du miroir défor-mable est �ni et la orretion de la phase � fontion ontinue de l'espae � n'est pas parfaite.20Notez que la notion de longue pose est relative. Dans l'espae, le temps d'évolution des tavelures est beauoupplus long que sous l'atmosphère. Un temps de pose de plusieurs minutes pourra alors être onsidéré omme ourtdans l'espae alors qu'il sera très long au sol.21Je suppose dans un premier temps que les aberrations d'amplitude sont négligeables. 47
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sens de parcours
de la lumière

actionneurs

miroir déformablefront d’onde incident

front d’onde corrigéFig. I.2.9 � Corretion du front d'onde par un miroir déformable. La surfae du miroir est défor-mée grâe aux ationneurs et les di�érents rayons lumineux du faiseau inident ne parourentpas la même distane.Seules peuvent être orrigées les fréquenes spatiales inférieures à Nact/(2D) où D est le dia-mètre de la pupille, e qui se traduit dans le plan image par la dé�nition d'une zone de orre-tion � ou dark hole (Malbet et al. , 1995) � de taille [−Nact/2,Nact/2]x[−Nact/2,Nact/2] (λ0/D)2à l'intérieur de laquelle les tavelures dues aux aberrations de phase peuvent être orrigées. Sile faiseau est également soumis à des aberrations d'amplitude, la phase (φ − i a) à orrigerest un nombre omplexe et, à nombre �xé d'ationneurs, la zone de orretion est divisée d'unfateur 2 : [0,Nact/2]x[−Nact/2,Nact/2] (λ0/D)2.I.2.4.3.2 Modélisation et projetion de la phaseUne étape importante du ontr�le d'un miroir déformable est la projetion de la phase sur lemiroir, 'est-à-dire le alul des déplaements ai à appliquer à haque ationneur. De nombreuxalgorithmes existent et, dans tout le manusrit, j'utilise elui proposé par Bordé & Traub (2006,équation A3 page 497) pour minimiser l'énergie dans la zone de orretion que je réduis d'unfateur 1,05 en largeur et en hauteur (zone que j'appelle H′). Les oe�ients ai sont dérivésdu alul des produits salaires de la phase estimée par les fontions d'in�uene onvoluéespar une fontion qui dé�nit la zone du plan foal dans laquelle l'énergie est minimisée. Pourpouvoir appliquer et algorithme, j'utilise les notations et hypothèses listées i-dessous et quipermettent une desription orrete de l'ation d'un miroir déformable d'après Give'on et al.(2003) et Bordé & Traub (2006) :� la surfae du miroir est ontinue et divisée en NactxNact ationneurs arrés ;� la fontion d'in�uene fi(~ξ ), qui traduit la déformation de la membrane provoquée par lemouvement de l'ationneur numéro i en fontion de la oordonnée spatiale ~ξ dans le planpupille, est supposée indépendante de l'ationneur et est donnée par (Huang et al. , 2008)
fi(~ξ ) = fDM(~ξ − ~ξi ) ave fDM (~ξ ) = exp
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I.2.4. Corretion du front d'ondeave ω = 0,15 le oe�ient de ouplage entre ationneurs, d0 la séparation inter-ationneurset ~ξi la position du entre de l'ationneur numéro i ;� le miroir est plaé dans un plan onjugué à la pupille du télesope ;� la fontion d'in�uene ne varie pas ave le niveau de orretion, 'est-à-dire le déplae-ment ai de l'ationneur ;� auun phénomène d'hystérésis n'est pris en ompte ;� le temps de réponse du miroir est instantané ;� la réponse de haque ationneur est linéaire 22.� la déformation totale φDM (~ξ ) du miroir est la somme des réponses de tous les ationneurs :
φDM (~ξ ) =

N2
act∑

i=1

ai fDM(~ξ − ~ξi ). (I.2.17)Suite à es préisions, je peux maintenant dé�nir la zone H que j'utilise pour aluler l'éner-gie moyenne normalisée (paragraphe I.2.3.3). À l'exeption des paragraphes IV.2.2 et V.1.4 oùje restreins la zone d'intérêt, H désigne la région H′ dont les dimensions sont réduites d'un fa-teur 1.1 pour que la mesure moyenne C1 ne soit pas biaisée par l'énergie lumineuse di�ratée surles bords de la zone de orretion.I.2.4.3.3 Limite instrinsèque des miroirs déformables simulésLa orretion produite par le miroir déformable n'étant pas parfaite (paragraphe I.2.4.3.1), jepréise, sous les hypothèses listées i-dessus, quelles sont les meilleures orretions que peuventproduire les miroirs déformables que je simule. Pour déterminer es limitations intrinsèques, jesuppose :� un défaut de phase statique φ0 de 20nm rms dont la DSP évolue en f−n � f = ‖~f ‖la fréquene spatiale appartenant à [0,128] yles par pupille et n dans {0,1,2,3}, voirparagraphe I.2.4.2 � ;� un oronographe parfait utilisé en lumière monohromatique λ0 = 800nm ;� une estimation parfaite du défaut de phase ;Le résidu oronographique après ette orretion optimale est dérit par l'équation I.2.13 en annu-lant les aberrations d'amplitude a, et en remplaçant φ par φ0 − φDM . Les images pour une DSPen f−3 sont fournies sur la �gure I.2.10 pour plusieurs tailles de miroirs déformables : 8x8,
16x16, 32x32 et 64x64 ationneurs. Ces images mettent en évidene la fréquene de oupureà Nact λ0/(2D) ave Nact le nombre d'ationneurs selon un diamètre de pupille (8, 16, 32 et 64ii) et l'amélioration du niveau de orretion quand Nact augmente (zone orrigée de plus en plusnoire). Pour quanti�er ette dernière observation, je trae sur la �gure I.2.11 les détetions à 5σ,notées d5 σ DM, de haune des images pour plusieurs densités spetrales de puissane. Je préiseà haque fois la détetion à 5σ du résidu oronographique sans orretion (ligne ontinue noire).Considérons la DSP évoluant en f−3 (graphique en bas à droite). Les fréquenes de oupure ρCsont égales à Nact λ0/(2D). De plus, omme remarqué sur les images (�gure I.2.10), à niveau dedéfaut onstant dans la pupille avant orretion (20nm rms), la détetion à 5σ après orretionest d'autant plus faible que le nombre d'ationneurs est grand. Sans faire d'hypothèses 23 surl'origine du résidu d'énergie à l'intérieur de la zone de orretion (ρ ≤ ρc), je remarque sur lesgraphiques de la �gure I.2.11 qu'en doublant le nombre d'ationneurs Nact, le niveau est divisépar ∼ 2n pour une DSP évoluant en f−n. Une autre façon d'aborder es résultats est de aluler22Un étalonnage préalable du miroir et de sa fontion de transfert permet de véri�er ette hypothèse.23Une étude préise est en ours pour déterminer l'origine exate de e résidu. 49
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Fig. I.2.10 � Images de la meilleure orretion par des miroirs déformables possédant, de gauhe àdroite, 8x8, 16x16, 32x32 et 64x64 ationneurs. La lumière est monohromatique (λ0 = 800 nm)et le défaut de phase initial, �xé à 20 nm rms ave une DSP en f−3, est identique dans les quatreas. La même éhelle linéaire de gris est utilisée pour les quatre images. D est le diamètre de lapupille oronographiée.les éarts-types de la phase résiduelle φ − φDM dans la pupille (tableau I.2.1) dans haun desas (puissane de la DSP et taille du miroir).
P

P
P

P
P

P
P

PP
DSP en Nact 8 16 32 64

f0 19,9 19,8 19,5 18,1

f−1 19,4 18,7 17,6 15,0

f−2 15,1 13,1 11,0 8,1

f−3 7,3 4,9 3,3 2,0Tab. I.2.1 � Éarts-types en nm rms de la phase résiduelle φ − φDM de la meilleure orretionde di�érents miroirs déformables. Chaque ligne orrespond à une loi de puissane pour la DSPet haque olonne à un nombre d'ationneurs. Le défaut de phase φ initial est �xé à 20 nm rms.La forme de la densité spetrale est don très importante ar elle �xe le niveau de la meilleureorretion fournie par le miroir déformale. Un autre paramètre qui �xe e niveau est bien en-tendu le niveau des aberrations avant orretion dont d5 σ DM dépend quadratiquement. Dans lapratique, même en minimisant le nombre d'optiques de l'instrument, il est di�ile d'atteindredes défauts inférieurs à quelques dizaines de nanomètres et 'est pour ette raison que, saufontre-indiation, je �xe le défaut de phase à 20nm rms dans mes simulations.À plusieurs reprises, je ferai référene à e paragraphe pour garder en mémoire que les or-retions des miroirs déformables que je simule sont limitées aux pro�ls radiaux d5 σ DM de la�gure I.2.11. Je note également C1DM les énergies résiduelles C1 orrespondant à es limitesintrinsèques des miroirs déformables.I.2.5 Estimation des aberrations pour la orretion ativeLes tehniques de orretion ative du front d'onde � dont l'objetif est la suppression destavelures quasi-statiques de faible niveau (quelques dizaines de nanomètres) � sont don limitées50



I.2.5. Estimation des aberrations pour la orretion ative

Fig. I.2.11 � Détetion à 5σ du résidu oronographique après orretion optimale par di�érentsmiroirs déformables (ode de ouleurs et de styles de lignes) en fontion de la séparation angulairedonnée en λ0/D. La détetion à 5σ de l'image non orrigée � le résidu oronographique � esttraée en ligne ontinue noire. La lumière est monohromatique (λ0 = 800 nm) et le défaut dephase initial est �xé à 20 nm rms.à la meilleure orretion que le miroir déformable peut produire. Cependant, pour atteindre ettelimitation, j'ai supposé que je onnaissais parfaitement les aberrations à orriger, e qui n'est pasréaliste. Dans la pratique, il faut estimer les erreurs de front d'onde.Les analyseurs lassiques de surfae d'onde (Rousset, 1999) des optiques adaptatives � Shak-Hartmann (Shak & Platt, 1971), analyseur à ourbure (Roddier, 1988) ou analyseur à pyra-mide (Ragazzoni, 1996; Ragazzoni & Farinato, 1999) � ne sont pas envisageables pare qu'ils51



Chapitre I.2. Imagerie à haut ontrastesupposent une séparation du faiseau issu du télesope en deux : une voie dédiée à l'imageriesienti�que (étude photométrique, spetrométrique, polarimétrique, et.) et une voie dédiée àla mesure du front d'onde. Dans e as, il existe des aberrations di�érentielles � ou non vues �entre es deux voies et les aberrations estimées du front d'onde ne sont pas stritement égalesaux aberrations présentes dans l'image sienti�que. Ces aberrations di�érentielles n'empêhentpas la orretion d'une grande partie des aberrations atmosphériques par l'optique adaptative.En revanhe, pour une orretion ative qui herhe à orriger des défauts quasi-statiques plusfaibles (quelques dizaines de nanomètres), es aberrations di�érentielles doivent absolument êtreéliminées : l'analyseur de surfae d'onde doit utiliser l'image sienti�que �nale pour atteindre desestimations très préises des aberrations (à ∼ 1nm près). Dans e paragraphe, je présente deuxanalyseurs de surfae d'onde de ette espèe : le oronographi interferometer et la self-oherentamera . Dans es deux tehniques, une partie du faiseau issu du télesope est utilisée pourréer une voie de référene �ltrée de toute aberration. L'autre partie du faiseau est traitée parun oronographe. La voie de référene est alors reombinée ave la voie oronographique pourmoduler l'intensité des tavelures par interférene et les aberrations du front d'onde sont extraitesde ette modulation.Des tehniques similaires ont été proposées pour la mesure des défauts de surfae de pièesoptiques (Smartt, 1974) mais l'utilisation de la ohérene pour le ontr�le d'une orretion ativeest relativement réente.
I.2.5.1 Coronagraphi interferometerCodona & Angel (2004) ont été les premiers à proposer d'utiliser l'inohérene entre les lu-mières stellaire et planétaire pour moduler les tavelures ( ou spekles) du résidu oronographiquesans moduler l'image de la planète et estimer par e biais les aberrations quasi-statiques dufront d'onde à orriger. L'instrument, l'interféromètre oronographique � traduit mot à mot �,ressemble à un interféromètre de Mah-Zender (�gure I.2.12) ave une reombinaison par super-position des axes optiques sur une reombinatrie. Le faiseau issu du télesope 24 (arrivant duhaut sur le shéma) est oronographié par un miroir troué qui joue le r�le d'un masque foalde Lyot (paragraphe I.2.2.2). Le premier bras de l'interféromètre est onstitué du faiseau oro-nographié (en gris foné), qui se manifeste sur le déteteur par le hamp de tavelures stellaireset l'image d'éventuels ompagnons. Dans l'autre bras de l'interféromètre, seule de la lumière del'étoile entrale est présente à ause du �ltrage spatial par le miroir troué. Un deuxième �ltrespatial, plus �n, est utilisé dans un plan foal pour réer un faiseau de référene omportanttrès peu d'aberrations de phase et d'amplitude. Une reombinaison mono-axiale fournit deuximages D0 et Dπ dans lesquelles les déphasages entre les faiseaux � halo et référene � sontrespetivement 0 et π. Étant donné que la lumière du ompagnon n'est pas ohérente ave ellede l'étoile, elle n'interfère pas ave le faiseau de référene et un traitement des images D0 et Dπdonne aès aux aberrations de phase du faiseau issu du télesope. Pour avoir aès à la foisaux aberrations d'amplitude et de phase, Angel (2007) a proposé d'ajouter deux voies d'imageriedans lesquelles les faiseaux sont déphasés de ±π/2. Plusieurs images doivent être enregistréessimultanément et les aberrations di�érentielles entre les di�érentes voies doivent être ontr�léesave préision.52



I.2.5. Estimation des aberrations pour la orretion ative

Fig. I.2.12 � Shéma de prinipe de l'interféromètre oronographique. Le faiseau issu du téles-ope (venant du haut) est oronographié par un miroir troué en son entre. Cela rée une voieonstituée du résidu oronographique (gris foné), les tavelures stellaires et l'image du ompagnon,et une voie de référene (gris lair) ontenant uniquement de la lumière stellaire. La voie de ré-férene est �ltrée spatialement. Une reombinaison mono-axiale fournit deux images D0 et Dπ.Figure extraite de Codona & Angel (2004).I.2.5.2 Self-oherent ameraLa self-oherent amera (SCC) proposée par Baudoz et al. (2006b) tire également pro�t deette inohérene entre lumières stellaire et planétaire pour moduler spatialement les taveluresmais, ontrairement à la tehnique préédente, elle utilise un interféromètre ave une reombi-naison multi-axiale de type Fizeau (�gure I.2.13). La voie de référene (bleu), qui ne ontient quede la lumière stellaire, est réée par �ltrage spatial en plan foal omme dans l'interféromètre o-ronographique. Le deuxième faiseau (rouge) est oronographié et ontient de la lumière stellaire� elle des tavelures � et de la lumière du ompagnon. Une optique reombine les deux faiseauxdans un shéma de type Fizeau et rée des franges d'interférene sur les tavelures mesurées parle déteteur. La lumière du ompagnon et elle de la voie de référene n'étant pas ohérentes,24assoié à une optique adaptative si le télesope est terrestre. 53
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Fig. I.2.13 � Shéma de prinipe de la self-oherent amera . Le faiseau issu du télesope (venantde gauhe en noir) est séparé en deux par une séparatrie. Le faiseau ré�éhi (en bleu foné) est�ltré spatialement dans un plan foal et ontient uniquement de la lumière stellaire. Le faiseautransmis (en rouge) est oronographié et ontient de la lumière stellaire � elle des tavelures� et de la lumière du ompagnon. Une optique reombine les faiseaux pour réer des frangesd'interférene de type Fizeau sur le déteteur. La ligne à retard permet d'ajuster une di�érenede marhe nulle entre les deux voies interférométriques. Image extraite de Galiher & Baudoz(2007, annexe B) et omplétée.l'image du ompagnon n'est pas frangée. Un traitement d'image permet d'estimer les aberrationsdu front d'onde omme je l'ai montré dans Galiher et al. (2008, annexe C) et Galiher et al.(2009, annexe D).L'avantage de la SCC sur l'interféromètre oronographique de Codona & Angel (2004) estqu'elle n'utilise qu'une seule image. L'inonvénient est que l'éhantillonnage de l'image uniquedoit être plus grand pour pouvoir éhantillonner orretement les franges d'interférene. Je nedéris pas plus la tehnique dans e paragraphe ar elle le sera en détail dans les parties III, IVet V.I.2.6 Tehniques d'imagerie di�érentielleAprès avoir orrigé les aberrations atmosphériques par une optique adaptative, atténué lebruit de photons ave un oronographe et orrigé les tavelures quasi-statiques par orretion54



I.2.6. Tehniques d'imagerie di�érentielleative, il existe toujours un résidu de tavelures ar le oronographe n'est jamais parfait, lesaberrations, atmosphériques et quasi-statiques, ne sont pas parfaitement estimées et les miroirsdéformables ont leurs propres limitations. Les tehniques d'imagerie di�érentielle (�gure I.2.14)se proposent de réduire e bruit de tavelures résiduels en faisant la soustration entre :� une image du système étoile-planète sur laquelle l'image du ompagnon se perd dans lehamp de tavelures quasi-statiques (image de gauhe) ;� et une image de l'étoile seule (image entrale) ou dans laquelle l'image du ompagnon esttrès di�érente par rapport à la première image ;e qui permet de disriminer l'image du ompagnon du résidu oronographique (image de droite).Toute la di�ulté est d'obtenir deux images du résidu oronographique stellaire dans lesquelles
Étoile + planète PlanèteÉtoile

− =

Fig. I.2.14 � L'image de la planète (droite) est obtenue par soustration de l'image du ré-sidu oronographique de l'étoile entrale (entre) à l'image oronographique du système étoile-planète (gauhe). Les éhelles de gris sont identiques sur les trois images.l'image du ompagnon est très di�érente. À ette �n, les tehniques d'imagerie di�érentielleutilisent des propriétés spetrales (paragraphe I.2.6.1), polarimétriques (paragraphe I.2.6.2), derotation di�érentielle (paragraphe I.2.6.3) ou de ohérene (paragraphe I.2.6.4).Toutes es tehniques utilisent deux images enregistrées soit à des instants di�érents soit dans desvoies optiques séparées. Le faiseau optique est don soumis à des aberrations di�érentes dans lesdeux images, e qui onstitue la prinipale limitation de es tehniques (Cavarro et al. , 2006),sauf dans le as où une des images est peu sensible à es aberrations non ommunes (self-oherentamera ).I.2.6.1 Imagerie di�érentielle spetraleDans les instruments d'imagerie di�érentielle spetrale (Raine et al. , 1999), le faiseau oro-nographié est séparé en deux faiseaux, voire plus (Marois et al. , 2000, 2004, 2005), de longueursd'onde di�érentes λ1 et λ2 et hoisies de telle sorte que λ2 se trouve dans une bande d'absorptiondu spetre du ompagnon mais pas λ1. L'image à la longueur d'onde λ1 est alors l'image du sys-tème étoile-ompagnon tandis que elle à λ2 est l'image de l'étoile presque seule. En reprenantles expliations de Marois et al. (2000), quelques préautions sont à prendre :� une des deux images doit être remise à l'éhelle ar la taille de la di�ration λ/D dépendde la longueur d'onde ;� les deux images doivent être entrées ave préision ;� les résolutions spetrales de haque image 25 doivent être très prohes pour que les disper-sions relatives des tavelures soient les mêmes sur les deux images ;25Les bandes passantes des deux voies sont entrées autour de λ1 et λ2 mais ne sont pas in�niment �nes. 55



Chapitre I.2. Imagerie à haut ontraste� les aberrations di�érentielles entre les deux voies d'imagerie doivent être minimales ;� les deux longueurs d'onde entrales λ1 et λ2 doivent être prohes pour minimiser l'évolutionde la tahe de di�ration du télesope et des défauts ave la longueur d'onde.Les deux derniers points sont les plus limitants même si des travaux sont développés pour atténuerleur impat (Sauvage et al. , 2006). Un autre inonvénient de ette tehnique est que le hoixdes longueurs d'onde λ1 et λ2 �xe le type d'exoplanètes reherhées. Par exemple, si la banded'absorption du méthane est utilisée et que l'atmosphère de la planète ne ontient pas de méthane,elle n'est pas détetée.I.2.6.2 Tehniques basées sur la polarisationUn autre moyen d'obtenir une image de l'étoile seule est d'utiliser le fait que la lumièreprovenant de l'étoile n'est pas polarisée tandis que elle ré�éhie par l'atmosphère planétairel'est partiellement. En séparant le faiseau oronographié selon deux polarisations roisées, ilest alors possible d'extraire l'image du ompagnon (Baba & Murakami, 2003; Baba et al. , 2005;Stam et al. , 2004). Les limitations prinipales sont :� les aberrations di�érentielles entre les deux voies d'imagerie ;� la stabilité des polarisations induites par les optiques dans haune des voies pendant lapose 26 ;� la variation du taux de polarisation de la lumière ré�éhie par l'atmosphère planéraire enfontion de la position de la planète sur son orbite.I.2.6.3 Imagerie di�érentielle angulaireLa tehnique angular di�erential imaging (ADI), à l'origine proposée par Shneider et al.(1998, 1999) et utilisée entre autres par Lowrane et al. (1999, 2000), a été reprise quelquesannées plus tard par Marois et al. (2006) qui la dérit omme suit : � Une séquene [de N ℄ imagesest enregistrée en utilisant un télesope altitude/azimuthal dont le rotateur de hamp est éteint,e qui laisse le train optique télesope-intrument aligné mais provoque la rotation du hampde vue entre les images enregistrées. Une image de référene � obtenue à partir de la séquenedes N images � est soustraite à haque image. Toutes les images obtenues sont alors alignées parrotation � pour ompenser la rotation de hamp � et ombinées �. Marois et al. (2008) ont ainsiobtenu l'image du système triple orbitant autour de l'étoile HR 8799 (�gure I.2.15) et omposésde planètes géantes gazeuses de 7 (HR 8799b), 10 (HR 8799) et 10 (HR 8799d) fois la masse deJupiter respetivement éloignées de 68, 38 et 24 unités astronomiques de l'étoile entrale.Comme les images sont enregistrées à des instants di�érents, la limitation prinipale del'ADI est la variation temporelle du hamp de tavelures quasi-statiques. Par exemple, si l'ins-trument est plaé au foyer Nasmyth d'un télesope, un dérotateur de pupille est indispen-sable (Mugnier et al. , 2008).I.2.6.4 Utilisation de l'inohérene lumineuseUne dernière manière de disriminer les tavelures du résidu oronographique de l'image dela planète est d'utiliser l'inohérene entre les lumières stellaire et planétaire. Cette propriétéprésente l'avantage qu'auune hypothèse n'est faite sur le spetre ou la position du ompagnon,ni sur la polarisation de la lumière qui en provient.26Quand le télesope suit l'étoile pour une longue pose, les angles d'inidene du faiseau peuvent hanger, maisil ne faut pas que ela modi�e les polarisations.56



I.2.6. Tehniques d'imagerie di�érentielle

Fig. I.2.15 � Détetion direte par imagerie di�érentielle angulaire du système triple orbitantautour de HR 8799. Les masses respetives des planètes b, c et d sont 7, 10 et 10 masses deJupiter et leurs séparations à l'étoile entrale, 68, 38 et 24 unités astronomiques. Image extraitede Marois et al. (2008).I.2.6.4.1 Synhronous interferometri spekle substrationPar exemple, Guyon (2004) a proposé d'utiliser une variante de l'interféromètre de Mah-Zender (�gure I.2.16). Le faiseau issu du télesope (venant du haut) est oronographié par unmasque foal ré�éhissant. Le résidu oronographique, halo de tavelures et image du ompagnon,onstitue le faiseau image (image hannel) dont la phase est modulée temporellement par uneligne à retard. La deuxième voie de l'interféromètre, la référene, est onstituée de la lumière ré�é-hie par le masque foal et ne ontient don que des photons de l'étoile entrale (referene han-nel). Une reombinaison mono-axiale fournit deux images interférentielles omplémentaires I1et I2. Comme les photons du ompagnon ne peuvent pas interférer ave les photons stellairede la voie de référene, seule l'intensité des tavelures stellaires est modulée dans le temps. Untraitement des images I1 et I2, assoié à la mesure du �ux dans la voie de référene (�ux measuresur le shéma), permet d'atténuer l'impat du bruit de tavelures.I.2.6.4.2 Self-oherent ameraJ'ai déjà évoquée la self-oherent amera (SCC) omme analyseur de surfae d'onde enplan foal (paragraphe I.2.5.2). Historiquement, elle a été proposée à l'origine par Baudoz et al.(2006b) omme tehnique d'imagerie di�érentielle ar la modulation spatiale des tavelures peutêtre utilisée a posteriori pour extraire une image oronographique sans ompagnon. Je dérisplus en détails ette tehnique dans les parties III à V.En résumant les paragraphes préédents, les futurs instruments d'imagerie à haut ontraste (�-gure I.2.17) devront assoier un télesope pour olleter les photons de l'étoile et de son om-pagnon, une optique adaptative pour ompenser les aberrations atmosphériques � fréquenes del'ordre du kHz �, un oronographe pour atténuer au mieux le bruit de photons et une tehnique57



Fig. I.2.16 � Shéma de prinipe du synhronous interferometri spekle substration. Le faiseauissu du télesope (venant du haut) est oronographié par un masque foal ré�éhissant. La phasedu faiseau de la voie image (en bas) � onstitué des photons du résidu oronographique et duompagnon � est modulée temporellement. La voie de référene, issue d'un �ltrage spatial enplan foal, ne ontient que des photons stellaires. La reombinaison mono-axiale fournit deuximages I1 et I2. Une voie est dédiée à la mesure de �ux de la voie de référene (�ux measure).Figure extraite de Guyon (2004).post-oronographique onstituée d'une orretion ative � fréquenes de l'ordre du Hz � et/oud'une tehnique d'imagerie di�érentielle. C'est e que feront les instruments de deuxième géné-ration spetro-polarimetri high-ontrast exoplanet researh (Sphere, Beuzit et al. , 2008) pour levery large telesope (VLT) et Gemini planet �nder (GPI, Maintosh et al. , 2008) pour le Geminitelesope. De la même façon, l'instrument exo-planet imaging amera and spetrograph (Epis,Vérinaud et al. , 2008) à l'étude pour le futur european extremely large telesope utilise haunedes étapes de la �gure I.2.17.
J'arrête ii ette présentation générale et m'attahe dans la suite du manusrit à la desriptiondes travaux que j'ai e�etués pendant ma thèse. Je me suis intéressé pendant es trois années àdeux tehniques, l'une oronographique et l'autre post-oronographique. Dans un premier temps,j'ai étudié le oronographe ahromatique à quatre quadrants à étages multiples (MFQPM) dontje présente le prinipe, les performanes théoriques et les premiers résultats expérimentaux dansla partie II. Puis, j'ai onsaré la majeure partie de mon temps à l'étude de la self-oherent amera(SCC), une tehnique post-oronographique qui permet d'atténuer le bruit de tavelures et dontje détaille le prinipe de fontionnement dans la partie III. Dans la partie IV, je propose une



I.2.6. Tehniques d'imagerie di�érentielle
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les taveluresFig. I.2.17 � Prinipales étapes de l'imagerie à haut ontraste. Le télesope permet de olleterla lumière de l'objet observé. L'optique adaptative ompense les perturbations atmosphériquespour onentrer l'énergie lumineuse de haque soure sur la plus petite surfae possible d'unplan foal. Un oronographe permet alors d'atténuer le �ux lumineux de la soure entrale sansa�eter son voisinage prohe et ténu (partie II de mon manusrit). En�n, une tehnique post-oronographique (partie III) permet de orriger ou supprimer (parties IV et V) les taveluresrésiduelles qui peuvent limiter le ontraste de l'image �nale.étude paramétrique de la self-oherent amera utilisée d'une part, omme analyseur de surfaed'onde en plan foal (orretion ative) et d'autre part, omme tehnique d'imagerie di�érentiellepour estimer l'image d'un ompagnon. J'explique ensuite que la SCC s'intègre très failementà un montage oronographique de type Lyot et j'optimise, pour exemple, son assoiation aveun oronographe à quatre quadrants (FQPM) dans la partie V. Je fais part dans ette mêmepartie des premières mesures d'un défaut de phase de ∼ 1nm rms réalisées en laboratoire ave59



Chapitre I.2. Imagerie à haut ontrasteun prototype de la SCC-FQPM. En�n, je ombine les deux modes de fontionnement de la SCC-FQPM � analyseur de surfae d'onde en plan foalet imagerie di�érentielle � pour démontrernumériquement que des planètes de type Jupiter, super-Terre et Terre peuvent être détetées del'espae, sous des hypothèses réalistes.
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Ils ne sont grands que pare que noussommes à genou.Étienne de La Boétie

Deuxième partieLe oronographe à quatre quadrants àétages multiples
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J'ai expliqué dans la première partie que l'imagerie d'une soure très ténue � une planète� et prohe d'une soure très brillante � son étoile-h�te � s'e�etue en plusieurs étapes : laompensation des aberrations atmosphériques par l'optique adaptative, l'atténuation du �ux dela soure brillante et la orretion des erreurs lentes de front d'onde. Dans ette partie, je meonentre sur le deuxième point en présentant le oronographe à quatre quadrants en asade,également dit à étages multiples et de sigle MFQPM pour multi-stage four quadrant phase maskoronagraph. Pour omprendre quelles raisons ont amené Baudoz et al. (2008) à proposer etinstrument, je déris, au hapitre II.1, un montage oronographique ne faisant intervenir qu'unseul oronographe à quatre quadrants monohromatique � appelé four quadrant phase ùask oro-nagraph (FQPM) en anglais � et j'en présente les limitations dues au hromatisme de la lumièreutilisée. Dans le hapitre II.2, j'étudie le MFQPM, oronographe ahromatique n'utilisant quedes oronographes à quatre quadrants monohromatiques montés en série. Je déris le prinipeet les performanes théoriques (paragraphe II.2.1), les premiers résultats expérimentaux (para-graphe II.2.2), les travaux atuels et le prototype en ours de onstrution (paragraphe II.2.3).
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Chapitre II.1Coronographe à quatre quadrantsmonohromatiqueJe n'ai pas la prétention de présenter une étude exhaustive du oronographe à quatre qua-drants 27 dans e hapitre. Après avoir rappelé au paragraphe II.1.1 le prinipe de son fon-tionnement, mon objetif est de aratériser la limitation due au hromatisme de la lumièreinidente (paragraphe II.1.2). Je survole les méthodes envisagées pour surmonter ette limita-tion dans le paragraphe II.1.3 et j'aboutis à la solution que j'ai étudiée pendant ma thèse : leoronographe à quatre quadrants à étages multiples.II.1.1 En lumière monohromatiqueLe oronographe est inséré dans le faiseau olleté par le télesope en aval d'un éventuel étaged'optique adaptative et en amont d'un étage dédié à la orretion de tavelures (�gure I.2.17). La�gure II.1.1 présente le shéma de prinipe du oronographe à quatre quadrants. La lumière d'unesoure pontuelle, à l'in�ni et située sur l'axe optique est olletée par le télesope qui fournitau oronographe un faiseau ollimaté parallèle à l'axe optique � faiseau inident à gauhe. Undiaphragme représente la pupille ronde du télesope � image de gauhe � dont la distribution enintensité est uniforme en l'absene de défauts optiques de phase ou d'amplitude. Une lentille faitonverger le faiseau sur le masque oronographique qui induit un déphasage de π sur deux qua-drants dans une diagonale relativement aux quadrants de l'autre diagonale. Le faiseau est alorsollimaté et, dans le plan pupille suivant, la lumière est di�ratée. Dans un as parfait � auuneaberration de phase ou d'amplitude, masque de phase parfait � l'énergie à l'intérieur de la pupilleronde onjuguée ave la pupille du télesope est exatement nulle (Abe et al. , 2003) � disquenoir dans la arte d'intensité sur l'image de droite. Un diaphragme de Lyot permet d'éliminertoute ette lumière di�ratée qui n'atteint don pas le déteteur. L'image d'une soure hors axe(planète) se forme dans un seul des quatre quadrants du masque foal et son image n'est pasa�etée par le oronographe. Dans la pratique, une partie de l'énergie de l'étoile entrale n'estpas �ltrée par le oronographe et atteint le déteteur à ause des défauts optiques dans le faiseau� voir les parties III à V � ou des défauts de fabriation du masque foal oronographique. Parexemple, les transitions du masque de phase, régions séparant deux quadrants, doivent être �nespour di�rater le moins d'énergie possible à l'intérieur du diaphragme de Lyot (Baudoz et al. ,2006a). Un autre point ritique est la préision du déphasage di�érentiel entre deux quadrants qui27Pour une étude plus omplète du FQPM simple, le leteur pourra se référer aux artiles de Rouan et al.(2000); Riaud et al. (2001, 2003); Boaletti et al. (2004); Mawet et al. (2006).65



Chapitre II.1. Coronographe à quatre quadrants monohromatique
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Fig. II.1.1 � Shéma de prinipe du oronographe à quatre quadrants. Le faiseau olleté parle télesope est injeté dans le oronographe sur la gauhe ; il est ollimaté et parallèle à l'axeoptique si la soure est pontuelle et sur et axe. Un diaphragme dé�nit une pupille ronde �image de gauhe � dont le pro�l en intensité est plat en l'absene de défauts optiques. Le masqueoronographique, plaé dans un plan foal, déphase de π sur deux quadrants dans une diagonaleet de 0 sur l'autre diagonale. Dans le plan pupille suivant, l'intensité lumineuse est di�ratée endehors de la pupille ronde onjuguée ave la pupille d'entrée � voir la distribution en intensitédans e plan sur l'image de droite � et un diaphragme de Lyot stoppe ette énergie di�ratée.Auune énergie d'une soure pontuelle située sur l'axe optique n'atteint alors le déteteur plaédans le plan foal �nal.doit être exatement π pour que l'énergie lumineuse d'une soure sur l'axe optique soit rejetéeà l'extérieur de la pupille ronde dans le plan du diaphragme de Lyot. En lumière monohro-matique de longueur d'onde λ0, l'équipe du p�le astronomie du laboratoire d'�études spatialeset d'instrumentation en astrophysique (Lesia) de l'Observatoire de Paris a l'habitude d'utili-ser des masques de phase en transmission onstruits dans un matériau d'indie nλ0
� l'indiedépend de la longueur d'onde � et dont les quadrants déphasant de π présentent une marhed'épaisseur e0 = λ0/[2 (nλ0

− 1)]. Le masque est dit optimisé pour la longueur d'onde λ0. Desontrastes de l'ordre de 10−5 ont été obtenus en laboratoire ave de tels masques en lumièremonohromatique (Riaud et al. , 2003).II.1.2 Limitation en lumière polyhromatiqueSi la longueur d'onde λ est quelonque, la marhe d'épaisseur e0 d'un masque en transmissionoptimisé à λ0 induit un déphasage entre les quadrants égal à
φ(λ) =

2π (nλ − 1) e0
λ

= π
nλ − 1

nλ0
− 1

λ0

λ
. (II.1.1)Aux longueurs d'onde λk = (nλ − 1) e0/k ave k entier, e déphasage est égal à 0 [2π] � lesquatre quadrants ne déphasent pas le faiseau � et le masque n'a auun e�et ; le oronographe66



II.1.2. Limitation en lumière polyhromatiqueest ine�ae et toute l'énergie de l'étoile atteint le déteteur. Au ontraire, aux longueursd'onde λk = 2 (nλ − 1) e0/(2 k + 1) ave k entier, le déphasage est π [2π] et le oronographestoppe toute l'énergie de l'étoile entrale. L'énergie aux longueurs d'onde intermédiaires est plusou moins atténuée et je propose de l'estimer en appelant I0(λ) l'énergie lumineuse intégrée dansla pupille d'entrée à la longueur d'onde λ. En modélisant le oronographe à quatre quadrantspar un interféromètre à quatre voies dont deux sont déphasées de φ(λ) par rapport aux deuxautres, l'énergie résiduelle Ir(λ) à la longueur d'onde λ dans le diaphragme de Lyot � de mêmediamètre que la pupille d'entrée � s'érit
Ir(λ) = I0(λ)

∣
∣
∣
∣

1 + exp [i φ(λ)]
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∣
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⇒ Ir(λ) = I0(λ)
1 + cos [φ(λ)]

2
.En remplaçant φ par son expression, je trouve le oe�ient d'atténuation du FQPM, égalementappelé énergie résiduelle normalisée et notée Ir(λ)/I0(λ) :
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1 + cos
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nλ0
− 1
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λ

)]

. (II.1.2)Cette fontion est représentée sur la �gure II.1.2 pour un oronographe de longueur d'ondeoptimale λ0 = 700nm. Ce modèle est validé par de nombreuses omparaisons ave des ourbes

Fig. II.1.2 � Énergie résiduelle en fontion de la longueur d'onde pour un oronographe à quatrequadrants monohromatique de longueur d'onde optimale λ0 = 700 nm. Les diamètres du dia-phragme de Lyot et de la pupille d'entrée sont égaux. Auun défaut optique n'est pris en ompte.67



Chapitre II.1. Coronographe à quatre quadrants monohromatiqueexpérimentales obtenues en laboratoire (Baudoz et al. , 2006a).En lumière polyhromatique, le oe�ient d'atténuation total 1/τ est égal à l'intégrationde l'énergie résiduelle Ir(λ)/I0(λ) (Eq. II.1.2) sur l'intervalle onsidéré de longueurs d'onde, delargeur ∆λ et de longueur d'onde entrale λ0 :
1

τ
=

∫

Rλ

Ir(λ)

I0(λ)
dλ. (II.1.3)Si l'intervalle n'est pas trop large � Rλ = λ0/∆λ ≥ 5 � l'indie ne varie presque pas � nλ ≃ nλ0� et le développement limité en Rλ au permier ordre non nul s'érit

τ =
48R2

λ

π2
. (II.1.4)Par exemple, pour la bande spetrale H � entrée sur 1,65µm et de largeur ∆λ = 330nm (Rλ = 5)� la réjetion τ n'est que de 120, à omparer au 106 ou 1010 requis pour déteter une exoplanèteen lumière visible !II.1.3 Diverses méthodes d'ahromatisationDiverses tehniques sont étudiées pour ahromatiser le oronographe à quatre quadrants. Plu-sieurs d'entre elles utilisent ou réent une biréfringene au sein du masque de phase. Mawet et al.(2006) ont, par exemple, proposé d'utiliser des lames demi-onde, 'est-à-dire déphasant le fais-eau qui les traverse de π, onstruites dans des matériaux biréfringents. Cette solution est étu-diée (Boaletti et al. , 2008) dans le adre du projet spetro polarimetri high ontrast exoplanetresearh (Sphere) de l'ESO pour le very large telesope (VLT). Une autre tehnique utilise desréseaux d'ordre zéro (ZOG pour zero order grating), également dits sub-lambda 28, pour réer unmasque de phase à quatre quadrants déphasant de la même façon toutes les longueurs d'ondesur une large bande spetrale (Mawet et al. , 2005). Une troisième méthode s'appuie sur les pro-priétés des ristaux liquides et a été testée en laboratoire (Baba et al. , 2002; Murakami et al. ,2006).En�n, une des dernières propositions, elle que j'ai étudiée et que je présente au hapitre II.2,utilise uniquement les masques de phase à quatre quadrants monohromatiques dérits au para-graphe préédent et dont la tehnologie est maîtrisée.

28Le pas d'un réseau sub-lambda est inférieur à la longueur d'onde à laquelle il est utilisé.68



Chapitre II.2Coronographe à quatre quadrants àétages multiplesLe oronographe à quatre quadrants à étages multiples � de sigle MFQPM pour multi-stagefour quadrant phase mask � a été proposé par Baudoz et al. (2008) pour ahromatiser le o-ronographe à quatre quadrants. Je présente son prinipe et quelques-unes de ses propriétés auparagraphe II.2.1. Puis, au paragraphe II.2.2, je partage les performanes du premier prototypedu MFQPM obtenues en laboratoire et je les ompare aux résultats du ode numérique que j'aidéveloppé. En�n, je déris, au paragraphe II.2.3, les travaux atuels et le prototype en ours deonstrution.II.2.1 Prinipe de fontionnementII.2.1.1 La asade de oronographesPour une longueur d'onde λ1 non optimale � λ1 6= λ0 � , l'image obtenue en aval d'unoronographe à quatre quadrants monohromatique, après passage par le diaphragme de Lyot,ressemble fortement à une tahe de di�ration lassique, 'est-à-dire n'ayant pas subie l'e�et duoronographe (paragraphe II.1.2). Un deuxième oronographe, plaé en aval du premier et ettefois-i adapté à la longueur d'onde λ1, peut alors être utilisé pour réer l'e�et oronographiquesouhaité. Baudoz et al. (2008) ont proposé d'utiliser ette propriété ave le oronographe àquatre quadrants à étages multiples, onstitué de plusieurs oronographes à quatre quadrantsmonohromatiques montés en série. Chaque oronographe atténue le �ux de l'étoile entraleautour de sa longueur d'onde optimale, e qui permet de réer un oronographe ahromatique. Unshéma de prinipe d'un MFQPM omprenant trois oronographes optimisés pour les longueursd'onde λ1, λ2 et λ3 est donné en �gure II.2.1.II.2.1.2 Choix des diaphragmes de Lyot, quelles onséquenes ?En théorie, le diaphragme de Lyot est de même diamètre que la pupille d'entrée dans leoronographe. Dans la pratique, l'énergie de l'étoile entrale n'est pas parfaitement rejetée àl'extérieur de la pupille ronde de diamètre Di−1 dans le plan du diaphragme de Lyot du ièmeoronographe. Le diamètre Di de e diaphragme doit alors être un peu plus petit que le dia-mètre Di−1
29 de la pupille d'entrée dans e oronographe � Di ≃ 0.95Di−1 ≤ Di−1. Une29Si les foales des lentilles ne sont pas identiques, e sont les diamètres ompensés des grandissements quidoivent être omparés et que je note Di. 69



Chapitre II.2. Coronographe à quatre quadrants à étages multiples
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2 3Fig. II.2.1 � Shéma de prinipe d'un oronographe à quatre quadrants à étages multiplesonstitué de trois oronographes à quatre quadrants monohromatiques optimisés respetivementpour λ1 (noir), λ2 (rouge) et λ3 (bleu).première onséquene est la diminution du �ux du ompagnon d'un fateur (D/DN )2, ave N lenombre total de oronographes monohromatiques assoiés. D'autres onséquenes � minimisa-tion de l'impat des aberrations optiques, déalage de la longueur d'onde optimale, et � sont àl'étude.II.2.1.3 Réponse spetrale d'un MFQPM, modélisation numériqueEn reprenant le raisonnement utilisé au paragraphe II.1.2 pour déterminer la réponse spe-trale d'un oronographe monohromatique (Eq. II.1.2), mais en onsidérant N oronographesmonohromatiques optimisés pour les longueurs d'onde λi, je trouve que l'énergie résiduelle nor-malisée à l'énergie inidente est donnée par
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, (II.2.1)où ni,λ est l'indie du ième masque à la longueur d'onde λ. Sur la �gure II.2.2 est traée etteénergie résiduelle (noir) en fontion de la longueur d'onde dans le as d'un MFQPM onstituéde trois oronographes monohromatiques optimisés respetivement pour λ1 = 1,50µm (rouge),
λ2 = 1,63µm (vert) et λ3 = 1,78µm (bleu). L'intervalle de longueur d'onde onsidéré orrespondà la bande spetrale H et la réjetion τ (Eq. II.1.3) par le oronographe à quatre quadrants àtrois étages est de l'ordre de 2 106, à omparer à 120 obtenu ave un seul oronographe à quatrequadrants monohromatique optimisé pour 1,65µm (paragraphe II.1.2).Cette loi théorique qui représente la meilleure performane d'un oronographe à étages mul-tiples � auune aberration optique de phase ou d'amplitude, transitions du masque de phasein�niment �nes � sera omparée aux résultats expérimentaux dans la partie suivante.II.2.2 Résultats expérimentauxL'objetif d'un MFQPM étant d'atténuer le �ux de l'étoile entrale sur une large bandespetrale, pour établir ses performanes, je mesure sa réjetion en fontion de la longueur d'ondeou le ontraste détetable dans l'image oronographique grâe au montage optique dérit au70



II.2.2. Résultats expérimentaux

Fig. II.2.2 � Réponse spetrale d'un oronographe à quatre quadrants à étages mul-tiples (ourbe noire) onstitué de trois oronographes monohromatiques optimisés respetivementpour 1,50µm (rouge), 1,63µm (vert) et 1,78µm (bleu). L'intervalle spetral orrespond à la bandeH entrée sur 1.65µm et large de 330 nm. L'éhelle des ordonnées est logarithmique. Auun défautoptique n'est pris en ompte.paragraphe II.2.2.1. Les résultats de la première expériene, réalisée ave une faible ouverture dufaiseau optique, sont fournis aux paragraphes II.2.2.2 et II.2.2.3.II.2.2.1 Desription du montage optiqueL'utilisation d'un oronographe à faible ouverture D/F permet de minimiser l'impat desdéfauts optiques des lentilles, des masques de phase, des diaphragmes, et. Il est alors plus aiséde véri�er le prinipe de la tehnique, e que j'ai fait au premier semestre 2007 en travaillantave trois oronographes à quatre quadrants monohromatiques selon le shéma optique de la�gure II.2.1. La longueur d'onde optimale de haque masque ainsi que le diamètre Di de haquediaphragme de Lyot et la foale des lentilles sont fournis dans le tableau II.2.1. Le diamètre dela pupille d'entrée est 1,78mm, e qui implique un faiseau ouvert à ∼ F/250 sur le masque dephase du premier oronographe.II.2.2.2 SpetrePendant la première expériene, un réseau par transmission de 300 traits.mm−1 est interaléentre le dernier diaphragme de Lyot et la lentille faisant onverger le faiseau sur le déteteur (voirla �gure II.2.3). Pour étalonner l'axe des longueurs d'onde des spetres expérimentaux présentés71



Chapitre II.2. Coronographe à quatre quadrants à étages multiplesCoronographe n�1 n�2 n�3Longueur d'onde optimale (nm) 611 633 641

Di/Di−1 77% 77% 84%Foale des lentilles d'entrée (mm) 450 115 300Foale des lentilles de sortie (mm) 115 150 400Tab. II.2.1 � Caratéristiques des optiques et des trois masques de phase à quatre quadrantsutilisés pour l'expériene du premier semestre 2007. La deuxième ligne donne la longueur d'ondeoptimale de haque masque et la troisième, le diamètre relatif du diaphragme de Lyot par rapportau diamètre du masque préédent ; D0 = 1,78mm est le diamètre du faiseau d'entrée. Les foalesdes lentilles d'entrée � faisant onverger le faiseau sur le masque de phase � et de sortie � quiollimatent le faiseau sur le diaphragme de Lyot � sont préisées sur les deux dernières lignes.
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Fig. II.2.3 � Montage optique de l'expériene du premier semestre 2007 pour l'obtention d'unspetre du résidu oronographique d'un MFQPM onstitué de trois oronographes monohroma-tiques (voir le tableau II.2.1). Le réseau omporte 300 traits.mm−1 et le déteteur enregistre lespetre en transmission dans le permier ordre.sur la �gure II.2.4, j'utilise le spetre d'une lampe à vapeur de merure � même �gure, tout en bas� qui présente deux raies dans le domaine de longueurs d'onde onsidéré 546nm et 578nm. Surette �gure sont rassemblées � mêmes éhelles en longueur d'onde et en intensité � de haut en bas,les images des spetres auxquelles le bruit de fond a été retiré pour les as sans oronographe, puisave un, deux et trois oronographes. Les atténuations orrespondantes de l'énergie Ir(λ)/I0(λ)en fontion de la longueur d'onde sont traées sur le graphique II.2.5. En omparaison, j'aisuperposé les atténuations théoriques de l'équation II.2.1. Les longueurs d'onde optimales destrois oronographes étant très prohes, le traé di�ère légèrement de elui de la �gure II.2.2.Les ourbes expérimentale et théorique pour un oronographe seul (noir) sont onfondues, equi implique que e oronographe est de très bonne qualité et que les aberrations optiques duban de test ne sont pas limitantes pour un oronographe seul. Dans le as de deux (rouge)et trois (bleu) oronographes, les ourbes expérimentale et théorique sont très prohes sur lesbords de l'intervalle de longueurs d'onde mais un seuil est visible à l'approhe d'une atténuationde 104. Ce seuil peut être dû au bruit de déteteur � faible signal mesuré � mais égalementaux aberrations optiques du ban. Malgré e seuil qui limite l'atténuation aux longueurs d'ondeoptimales, ette expériene démontre que le prinipe du oronographe à quatre quadrants à72



II.2.2. Résultats expérimentaux

Fig. II.2.4 � Exemple de spetres obtenus, de haut en bas, sans oronographe, puis ave un, deuxet trois oronographes. Les éhelles de gris sont les mêmes sur les quatre images. Le spetre d'unelampe à vapeur de merure � deux raies visibles (546 nm et 578 nm) sur le spetre le plus en bas� permet d'étalonner l'axe des longueurs d'onde.étages multiples fontionne puisque pour haque oronographe ajouté l'atténuation est ampli�éesur toute la bande spetrale.II.2.2.3 ImagerieAu ours de la deuxième expériene, le réseau est retiré pour permettre l'aquisition d'imageset la mesure du ontraste détetable en fontion de la séparation angulaire à la soure entrale. Lespro�ls radiaux de l'intensité normalisée au maximum de l'image non oronographiée (Eq. I.2.10)sont traés sur la �gure II.2.6. Les ourbes noires orrespondent aux images expérimentale (traitplein) et théorique (pointillés) sans oronographe ; les ourbes en rouge et en bleu représententl'énergie résiduelle respetivement après un et trois oronographes. En lumière polyhroma-tique Rλ = 10,5 (à droite), l'image après trois oronographes (en bas) est limitée par le bruit dedéteteur � le �ux de la lampe halogène n'est pas su�samment puissant � et au-delà de 3λ0/Dseul le bruit est visible sur la ourbe. Dans le as monohromatique (diode laser à 640nm, àgauhe), e sont des tavelures statiques dues aux aberrations optiques du montage qui limitentle ontraste détetable grâe au MFQPM.À partir du test en lumière polyhromatique, j'ai onlu qu'il fallait remplaer la lampe halo-gène, alors soure du ban optique, par une soure laser à �bre superontinuum (Fianium), pluspuissante. Le test en lumière monohromatique m'a onforté dans l'idée qu'une tehnique derédution ou de orretion des tavelures était indispensable. Baudoz et al. (2008) ont d'ailleursdémontré au ours d'une nouvelle expériene en laboratoire qu'un MFQPM assoié à une teh-nique d'imagerie di�érentielle basique permet de déteter un ompagnon de ontraste 6,7 10−9et séparé de 4,5λ0/D par rapport à la soure entrale.Par ette première ampagne d'expérienes, réalisées ave des optiques et des masques dephase non optimisés mais disponibles, j'ai démontré que la tehnique MFQPM permet d'améliorerles performanes du oronographe à quatre quadrants monohromatique, prinipalement en le73



Fig. II.2.5 � Spetres expérimentaux (traits pleins) extraits des images de la �gure II.2.4. L'axedes ordonnées représente l'intensité obtenue ave un (noir), deux (rouge), puis trois (bleu) oro-nographes en série, normalisée à l'intensité sans oronographe. Les ourbes théoriques obéissantà l'équation II.2.1 ave des indies onstants sont traées en pointillés.rendant plus ahromatique. Une étude plus approfondie a alors été programmée et un nouveauprototype que je déris très rapidement au paragraphe II.2.3 a été ommandé.II.2.3 Développements en oursDevant les résultats enourageants obtenus ave des omposants non optimisés, un �nan-ement FP7 a été aordé à l'équipe pour étudier plus en avant la tehnique dans le adre



II.2.3. Développements en ours

Fig. II.2.6 � Pro�ls radiaux expérimentaux (2007) de l'intensité normalisée sans orono-graphe (trait plein noir), ave un oronographe FQPM (trait rouge) et ave un oronographe MF-QPM à trois étages (trait bleu) dans les as d'une lumière quasi-monohromatique (diode laser à
640 nm, à gauhe) et polyhromatique (Rλ = 10,5 ; à droite). Le pro�l de l'image théorique sansoronographe est traé en pointillés. Les images obtenues après le MFQPM sont fournies danshaun des as.du développement des tehniques oronographiques pour l'instrument Epis (Vérinaud et al. ,2008) du futur european extremely large telesope et un post-do, François Assémat, a été engagépour travailler sur le sujet. L'objetif est de véri�er les performanes en lumière visible d'un MF-QPM assoiant trois oronographes (tableau II.2.2) optimisés pour di�érentes longueurs d'onde �ontrairement à la première expériene où ils étaient tous entrés autour de ∼ 640nm � et attaquépar un faiseau ouvert à ∼ F/40. Cette grande ouverture implique un faiseau de faible diamètresur le masque oronographique et une faible profondeur de hamp. Le masque oronographiqueet le diaphragme de Lyot doivent don être positionnés ave une grande préision et des mon-tures méaniques permettant de tels déplaements ave des pas de ∼ 40nm (�gure II.2.7) ont étéonçues par les méaniiens du Lesia. D'autre part, haque module � omposé d'un masque mo-nohromatique (FQPM), de son diaphragme de Lyot et de ses lentilles � peut être translaté selon75



Chapitre II.2. Coronographe à quatre quadrants à étages multiplesLongueur d'onde entrale λ0 = 750nmBande spetrale Rλ = λ0/∆λ = 5 (150nm), tests prévus ave Rλ = 3Longueur d'onde optimale du oronographe 1 λ1 = 690Longueur d'onde optimale du oronographe 2 λ2 = 740Longueur d'onde optimale du oronographe 3 λ3 = 800Tab. II.2.2 � Caratéristique du deuxième propotype du MFQPM.
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Fig. II.2.7 � Shéma d'une des montures méaniques du nouveau prototype MFQPM.l'axe optique par rapport aux autres modules. Le premier module, dont une photographie est four-nie en �gure II.2.8, a été testé en lumière quasi-monohromatique λ0 = 690nm et ∆λ ≃ 10nm.Je trae 30 sur ette même �gure l'intensité relative du résidu oronographique par rapport àl'image non oronographiée en fontion de la séparation angulaire en λ0/D. L'atténuation d'unfateur 1000 orrespond à nos attentes � défauts de transition � et la prohaine étape est d'as-soier plusieurs modules entrés sur di�érentes longueurs d'onde.
30Je remerie François Assémat pour les images obtenues ave le premier module du nouveau MFQPM.76



II.2.3. Développements en ours
télescope

Étoile +

1er Module FQPM

Fig. II.2.8 � Haut : Photographie du ban de test du premier module FQPM du prototype MF-QPM. Bas : Pro�l radial de l'intensité relative du résidu oronographique par rapport à l'imagenon oronographiée en fontion de la séparation angulaire en λ0/D. La lumière est quasi-monohromatique : λ0 = 690 nm et ∆λ ≃ 10 nm. Remarque : il s'agit d'un résultat obtenuave le premier module FQPM et non ave le MFQPM. 77



Chapitre II.2. Coronographe à quatre quadrants à étages multiples
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Des idées, tout le monde en a. Souventles mêmes. Ce qu'il faut, 'est savoirs'en servir.Coluhe

Troisième partiePrinipe de la self-oherent amera

79





La self-oherent amera (SCC, Baudoz et al. , 2006b) appartient à la famille des tehniquespost-oronographiques dédiées à la rédution du bruit de tavelures quasi-statiques. Comme je l'aiévoqué aux paragraphes I.2.5.2 et I.2.6.4.2, elle possède deux modes de fontionnement. Dans lepremier, elle joue le r�le d'analyseur de surfae d'onde pour une orretion ative ; elle estimeles aberrations de phase et d'amplitude en amont du oronographe à partir de l'image sienti-�que (auune aberration non ommune). Dans le seond, elle est utilisée pour déterminer le résiduoronographique stellaire et permettre l'estimation de l'image du ompagnon reherhé (imageriedi�érentielle). Dans les deux modes, la tehnique module spatialement les tavelures (ou spekles)stellaires du résidu oronographique en réant des franges d'interférene de type Fizeau dansle plan du déteteur. Un traitement d'image permet alors de remonter aux informations re-herhées : aberrations du front d'onde ou image du ompagnon. Dans ette partie, je dérispréisément omment l'inohérene entre les lumières de l'étoile et de son ompagnon est utiliséepour oder les tavelures (hapitre III.1). Puis, au hapitre III.2, je présente les estimateurs del'image du ompagnon (imagerie di�érentielle) et eux des aberrations du front d'onde (analyseurde surfae d'onde) dans des as monohromatique, polyhromatique, sans bruit, en présene debruit de photons et en présene ou non d'aberrations dynamiques.
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Chapitre III.1Formation d'images, odage destaveluresIII.1.1 Absene de ohérene entre l'étoile et sa planèteLa première étape du odage par la SCC onsiste en l'extration d'une fration de la lumièreolletée par le télesope en utilisant par exemple une séparatrie 31 omme sur le shéma deprinipe 32 de la �gure III.1.1. Cette lumière extraite est �ltrée spatialement dans un plan foal
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Fig. III.1.1 � Shéma de prinipe de la self-oherent amera . La lumière issue du télesope estséparée en deux faiseaux. Le premier � à gauhe en rouge � traverse un montage oronographiquelassique. Le deuxième � à droite en noir � est �ltré pour être omposé uniquement de lumièrede l'étoile entrale. Une optique permet de reombiner les deux faiseaux qui interfèrent sur ledéteteur. Les diamètres des pupilles des voies image et de référene sont respetivement notés
D et DR ; et leur séparation ξ0 = ‖~ξ0 ‖.31Je montre au paragraphe V.1.1 que la séparatrie n'est pas indispensable à l'extration de ette lumière.32Le shéma que je présente dans la partie introdutive (�gure I.2.13) est elui du premier prototype de laself-oherent amera et n'est pas aussi général que elui de la �gure III.1.1.83



Chapitre III.1. Formation d'images, odage des taveluresde la voie de référene � en noir à droite � pour obtenir un faiseau onstitué uniquement delumière issue de l'étoile entrale. Le deuxième faiseau suit un hemin optique lassique � la voieimage en rouge à gauhe � en traversant un oronographe dont l'objetif est d'atténuer au mieuxle �ux stellaire. La dernière étape du odage par la self-oherent amera est la reombinaison desdeux faiseaux selon un shéma de type Fizeau ; une optique fait onverger les deux faiseaux,séparés d'une distane ξ0 = ‖~ξ0 ‖, sur un déteteur où ils interfèrent. Plus préisément, la lumièrede la voie de référene � issue exlusivement de l'étoile entrale � interfère ave la lumière stellairede la voie image, mais n'interfère pas ave elle provenant de l'environnement de l'étoile entraleave laquelle elle n'est pas ohérente. Si l'étoile est résolue par le télesope, la ohérene desfaiseaux stellaires des voies image et de référene n'est pas totale. Je ferai l'hypothèse dans toutela suite que l'étoile n'est pas résolue par l'instrument. Les images typiques obtenues à travershaune des voies de la SCC sont fournies sur la �gure III.1.2. Si seule la voie image est élairée,
ba

Voie de référence seuleVoie image seule
c

Image interférentielle
Image codée
Image SCCFig. III.1.2 � (a) Image formée après le oronographe utilisé seul (voie image seule). les taveluresrésiduelles limitent la qualité de l'image. (b) Image obtenue si seule la voie de référene reçoitde la lumière. () Image interférentielle, ou odée, ou enore SCC, obtenue quand les deux voiesde la self-oherent amera sont élairées. Les tavelures sont frangées mais pas le ompagnon quis'en distingue, e qui n'est pas le as sur l'image a.l'image formée sur le déteteur � image a � est onstituée de tavelures résiduelles qui limitent ladétetion de planètes d'intensité faible ; il s'agit du résidu oronographique mis en évidene dansles parties préédentes. Si au ontraire seule la voie de référene est élairée, l'image enregistréepar le déteteur � image b � se rapprohe d'une tahe d'Airy 33 par suite du �ltrage spatial. Lalargeur à mi-hauteur de ette image est plus grande que la taille aratéristique des tavelures durésidu oronographique pare que le diamètre du diaphragme de lyot D de la voie image est plusgrand que elui du diaphragme de la voie de référene DR. J'expliquerai au paragraphe IV.1.1quelles raisons m'initent à faire un tel hoix. En�n, quand les deux voies sont élairées � mode33La tahe d'Airy est l'image di�ratée à l'in�ni par une ouverture irulaire uniformément élairée.84



III.1.2. Formation d'images par la SCC en langage mathématiquenormal de fontionnement de la SCC, image  � les tavelures stellaires résiduelles de la voie imagesont frangées, 'est-à-dire odées, tandis que l'image d'un éventuel ompagnon ne l'est pas. Deuxas sont alors envisageables. Dans le premier, le ompagnon est su�sament brillant pour êtrevisible sur l'image interférentielle � image  de la �gure III.1.2 �, la détetion est e�etive et letravail de l'instrumentaliste s'arrête là. Dans le seond as, le �ux du ompagnon est trop faible,son image est noyée dans les tavelures frangées et n'est pas diretement détetée. Mais � et emais a toute son importane puisqu'il ontient la majeur partie de mon travail de thèse � toutespoir de détetion n'est pas perdu. Même si l'image du ompagnon n'est pas visible sur l'imageinterférentielle, elle est présente et est di�érentiée des tavelures qui, elles, sont frangées : le résiduoronographique est odé et pour le déoder, un traitement d'image est requis.III.1.2 Formation d'images par la SCC en langage mathématiqueDans e paragraphe, j'introduis la formulation mathématique du odage par la self-oherentamera et les notations, résumées dans la table III.1.1, que j'utilise dans le reste du manusrit.Lumière Longueur d'onde λLongueur d'onde entrale λ0Bande spetrale 1/Rλ = ∆λ/λ0

Coordonnées Coordonnées dans les plans pupilles ~ξVeteur liant les entres des pupilles des voies image et de référene ~ξ0Coordonnées angulaires dans les plans images ~αCoordonnées dans le plan d'autoorrélation du déteteur ~uDM Nombre d'ationneurs du miroir déformable Nact xNact

Voieimage
Diamètre de la pupille de la voie image (diaphragme de Lyot) DPupille ronde de diamètre D et d'intensité uniforme

1 à l'intérieur, 0 à l'extérieur PDensité moyenne de photons stellaires dans la pupille du télesope ψ0Aberrations statiques de phase en amont du oronographe φ(~ξ,λ)Aberrations statiques d'amplitude en amont du oronographe a(~ξ,λ)Aberrations dynamiques de phase en amont du oronographe φdyn(~ξ,λ)Fontion de struture des aberrations dynamiques φdyn Dφdyn
(~ξ )Amplitude omplexe du ompagnon dans le planpupille en amont et en aval du oronographe ψC,λ(~ξ )Amplitude omplexe de l'étoile dans le planpupille en amont du oronographe ψ′

S,λ(~ξ )Amplitude omplexe de l'étoile dans le plan pupilleen aval du oronographe (voie image) ψS,λ(~ξ )Amplitude omplexe de l'étoile sur le déteteuren aval du oronographe (voie image) AS,λ(~α)Amplitude omplexe du ompagnon sur le déteteuren aval du oronographe (voie image) AC,λ(~α)Intensité de l'étoile sur le déteteur 85



Chapitre III.1. Formation d'images, odage des taveluresen aval du oronographe (voie image) IS,λ(~α)Intensité du ompagnon sur le déteteuren aval du oronographe (voie image) IC,λ(~α)

Voiederéfére
ne Diamètre de la pupille de la voie de référene DR

D/DR γPupille ronde de diamètre DR et d'intensitéuniforme 1 à l'intérieur, 0 à l'extérieur PDRAberrations statiques non ommunes de phase(ajoutées uniquement à la voie de référene) φnc(~ξ,λ)Piston/Di�érene de marhe(ajouté(e) uniquement à la voie de référene) p0Amplitude omplexe de l'étoile dans leplan pupille de la voie de référene ψR,λ(~ξ )Amplitude omplexe de l'étoile surle déteteur assoiée à ψR,λ

AR,λ(~α)Intensité de l'étoile sur ledéteteur assoiée à ψR,λ

IR,λ(~α)Estimée de l'image de référene IR IR(~α)Estimée de l'amplitude omplexe de référene AR AR(~α)

SCC Image interférentielle I(~α)Image interférentielle bruitée In(~α)Transformées de Fourier des pis de orrélation de I Icent(~α), I±(~α)Transformées de Fourier bruitées des pis de orrélation de In Icent,n(~α), I±,n(~α)Transformée de Fourier de P ADFateur hromatique FRλAberrations statiques de phase estimées par la SCC φestAberrations statiques d'amplitude estimées par la SCC aestTab. III.1.1: Table des notations.Pour modéliser la SCC, j'utilise la desription salaire de la lumière � voir paragraphe I.2.2.3 �et en supposant que les aberrations sont statiques pendant le temps de pose, l'amplitude omplexedans le plan pupille avant reombinaison et à la longueur d'onde λ s'érit [ψS,λ(~ξ ) + ψC,λ(~ξ )
]

P (~ξ )en aval du oronographe dans la voie image et ψR,λ(~ξ )PDR
(~ξ ) dans la voie de référene. Commela pupille de référene est séparée spatialement de ~ξ0 de la pupille de la voie image, l'amplitudeomplexe ψλ(~ξ ) dans le plan pupille de l'optique de reombinaison s'érit

ψλ(~ξ ) =
[

ψS,λ(~ξ ) + ψC,λ(~ξ )
]

P (~ξ ) + [ψR,λ PDR
] ∗ δ(~ξ − ~ξ0 ), (III.1.1)ave ∗ le produit de onvolution et δ la distribution de Dira. J'en déduis l'amplitude om-plexe Aλ(~α) à la longueur d'onde λ et à la position angulaire ~α dans le plan foal de la lentilleen utilisant l'approximation de Fraunhofer (paragraphe I.2.2.3) :

Aλ(~α) =
1

λ

∫∫

ψλ(~ξ) exp

(

−2 i π ~α.~ξ

λ

)

d~ξ. (III.1.2)86



III.1.2. Formation d'images par la SCC en langage mathématiqueD'après les notations de la table III.1.1 (page 86), Aλ peut s'érire
Aλ(~α) = AS,λ(~α) +AR,λ(~α) exp

(

−2 i π ~α.~ξ0
λ

)

+AC,λ(~α), (III.1.3)et l'intensité lumineuse Iλ(~α) à la position α sur le déteteur à la longueur d'onde λ est
Iλ(~α) = IS,λ(~α) + IR,λ(~α) + IC,λ(~α) + 2ℜ

(

AS,λ(~α)A∗
R,λ(~α) exp

(

2 i π ~α.~ξ0
λ

))

, (III.1.4)où ℜ(ζ) représente la partie réelle de ζ et Ii,λ = |Ai,λ|2. En lumière polyhromatique � λ ap-partenant à [λ0 − λ0/(2Rλ),λ0 + λ0/(2Rλ)] � l'intensité lumineuse I(~α) à la position ~α sur ledéteteur est la somme inohérente des intensités lumineuses Iλ(~α) de haque longueur d'onde
I(~α) =

∫

Rλ

[

IS,λ(~α) + IR,λ(~α) + IC,λ(~α)

+2ℜ
(

AS,λ(~α)A∗
R,λ(~α) exp

(

2 i π ~α.~ξ0
λ

))]

dλ, (III.1.5)où A∗ désigne le omplexe onjugué de A et où je symbolise ∫ λ0 (1+1/(2 Rλ))

λ0 (1−1/(2 Rλ))
par ∫Rλ

pour allégerles notations. Les trois premiers termes de I sont les intensités respetives des tavelures � lerésidu oronographique de la voie image �, de la voie de référene et du ompagnon. Le dernierterme orrespond aux interférenes entre les lumières stellaires des voies image et de référene.La période des franges � l'interfrange � à la longueur d'onde λ est λ/ξ0.
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Chapitre III.1. Formation d'images, odage des tavelures
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Chapitre III.2Les di�érents estimateursUne fois l'image interférentielle � les tavelures frangées � enregistrée sur le déteteur, untraitement d'image est requis pour la déoder ( ou démoduler), 'est-à-dire pour extraire l'infor-mation qui nous intéresse. L'objetif est d'obtenir une image direte du ompagnon mais deuxpossibilités s'o�rent à nous pour y parvenir :� estimation de l'image du ompagnon (système passif). Nous pouvons extraire l'in-formation du ompagnon, non frangé, du bruit induit par les tavelures qui, elles, sontfrangées. La SCC, dans e mode de fontionnement, entre dans la atégorie des tehniquespost-oronographiques d'imagerie di�érentielle ;� estimation du front d'onde (système atif). Nous pouvons estimer les aberrations dufront d'onde en amont du oronographe pour les orriger via un miroir déformable et ainsiatténuer l'intensité lumineuse des tavelures. La SCC est alors utilisée omme analyseur desurfae d'onde dont la mesure n'est pas entahée d'aberrations di�érentielles entre la voied'analyse et la voie d'imagerie � limitation des analyseurs lassiques � ar les deux voiessont onfondues ; les aberrations sont estimées dans le plan image �nal.Comme nous le verrons dans la suite, la deuxième alternative est à privilégier pare qu'elle permetd'attaquer le problème du bruit de tavelures à la soure en éliminant les aberrations de phaseet d'amplitude (parties IV et V), e qui est plus e�ae que d'atténuer a posteriori les taveluresenregistrées par le déteteur. Cette estimation de l'image du ompagnon � traitement a posteriori� reste ependant utile pour atténuer le bruit de tavelures d'un fateur 10, 100, voire 1000 ommeje le montre dans au hapitre IV.4.Dans les deux as, la première étape du traitement d'image onsiste extraire l'informationmodulée spatialement dans l'image interférentielle. Pour ela, j'applique une transformée deFourier bidimensionnelle inverse à l'image SCC dérite par l'équation III.1.5 :
F−1[I](~u) =

∫∫

I(~α) exp (2 i π ~α.~u) d~α, (III.2.1)où ~u est le veteur des oordonnées dans le plan d'autoorrélation. Je développe ette équation
F−1[I](~u) =

∫

Rλ

[

F−1[IS,λ](~u) + F−1[IR,λ](~u) + F−1[IC,λ](~u)

+
1

λ2
ψS,λ ∗ ψ∗

R,λ ∗ δ
(

~u+
1

λ
~ξ0

)

+
1

λ2
ψ∗

S,λ ∗ ψR,λ ∗ δ
(

~u− 1

λ
~ξ0

)]

dλ,(III.2.2)89



Chapitre III.2. Les di�érents estimateursd'où j'extrais les trois termes F−1[Icent], F−1[I+] et F−1[I−] entrés respetivement en ~u = ~0,
~u ≃ 1/λ0

~ξ0 et ~u ≃ −1/λ0
~ξ0 :







F−1[Icent](~u) =

∫

Rλ

[

F−1[IS,λ](~u) + F−1[IR,λ](~u) + F−1[IC,λ](~u)

]

dλ

F−1[I+](~u) =

∫

Rλ

1

λ2
ψ∗

S,λ ∗ ψR,λ ∗ δ
(

~u− 1

λ
~ξ0

)

dλ .

F−1[I−](~u) =

∫

Rλ

1

λ2
ψS,λ ∗ ψ∗

R,λ ∗ δ
(

~u+
1

λ
~ξ0

)

dλ

(III.2.3)
Puisque I est une fontion réelle, sa transformée de Fourier est hermitienne et, omme nouspouvons le voir sur la �gure III.2.1 F−1[I+](~u) = F−1[I∗−](−~u) � parties réelles symétriques etparties imaginaires antisymétriques par rapport au entre du plan d'autoorrélation (~u = ~0).Notez que l'extration des trois termes préédents sous-entend la séparation des trois pis deorrélation, ou en d'autres termes que la séparation ξ0 = ‖~ξ0 ‖ entre les pupilles des voies imageet de référene est plus grande que la somme des largeurs des pis de orrélation :

ξ0 ≥ 1,5D + 0,5DR =
D

2

(

3 +
1

γ

) ave γ =
D

DR
. (III.2.4)Dans mes simulations et dans la pratique, je prends une marge de séurité de 10% et la valeurlimite inférieure ξ0min de ξ0 est :

ξ0min =
D

2

(

3 +
1

γ

)

1,1. (III.2.5)Dans le plan image de la SCC, la fréquene spatiale la plus grande à éhantillonner est (2D +
DR)/λ0. Dans le as d'une imagerie lassique, la fréquene maximale à éhantillonner est D/λ0.L'éhantillonnage de l'image SCC doit don être entre 2 (γ → ∞, DR → 0) et 3 (γ = 1) fois plus�n que elui d'une image lassique. En séparant la pupille de référene selon la diretion à 45�de latrame des pixels du déteteur (les franges sont inlinées à 45�omme sur la �gure III.1.2), e sur-éhantillonnage peut-être diminué d'un fateur√2. Il reste supérieur à elui d'une image lassiquemais il faut noter que la SCC n'utilise qu'une image � l'image interférentielle � ontrairementaux autres tehniques d'imagerie di�érentielle (par exemple elles reposant sur la ohérene,Codona & Angel, 2004; Guyon, 2004) qui en utilisent au minimum deux : les photons olletéssont toujours partagés sur autant de pixels.Si la ondition sur ξ0 (Eq. III.2.5) est véri�ée, je peux appliquer une transformée de Fourierà haun des pis du système III.2.3 pris séparément :







Icent(~α) =

∫

Rλ

[

IS,λ(~α) + IR,λ(~α) + IC,λ(~α)

]

dλ

I+(~α) =

∫

Rλ

A∗
S,λ(~α)AR,λ(~α) exp

(

−2 i π ~α.~ξ0
λ

)

dλ .

I−(~α) =

∫

Rλ

AS,λ(~α)A∗
R,λ(~α) exp

(

2 i π ~α.~ξ0
λ

)

dλ

(III.2.6)
De ette forme des équations, je déduis que toute l'information sur le ompagnon IC,λ est onte-nue dans le pi entral tandis que les pis latéraux en ~u ≃ ±1/λ0

~ξ0 omportent uniquement de90



Échelle
logarithmique

Échelle linéairePartie imaginaire

Partie réelle

F
−1

[I  ]+centF
−1

[I     ]F
−1

−[I  ]

0
ξ  /λ

0 0
ξ  /λ

0

0
λ

0
λ2D/

R
(D + D  )/

0
λ

R
(D + D  )/

Fig. III.2.1 � Parties réelle (haut) et imaginaire (bas) de la transformée de Fourier de l'imageinterférentielle. Les éhelles de gris sont logarithmique pour la partie réelle et linéaire pour lapartie imaginaire. La lumière est ii monohromatique (Rλ → ∞) et auune aberration d'am-plitude n'est prise en ompte. Cette dernière hypothèse explique que la partie imaginaire du pientral soit nulle.
l'information sur l'amplitude omplexe ψS,λ ou AS,λ des tavelures. C'est à e niveau du traitementde l'image SCC que je dois faire un hoix entre l'estimation direte de l'image du ompagnon� paragraphe III.2.1 � et l'estimation des aberrations du front d'onde � paragraphe III.2.2 �en vue d'une orretion ative via un miroir déformable. Une fois e hoix fait, je dois estimerpar ailleurs ertains paramètres pour appliquer les estimateurs théoriques (paragraphe III.2.3).Je dois également dé�nir les intensités des voies image IS et de référene IR pour minimiserl'impat du bruit de photons (paragraphe III.2.4). En�n, si je travaille en longue pose (f. pa-ragraphe I.2.4.2 pour la dé�nition), toutes les tavelures ne sont pas statiques et je dois modi�erhaun des estimateurs (paragraphe III.2.5). 91



Chapitre III.2. Les di�érents estimateursIII.2.1 Estimateur de l'image d'un ompagnonDans un as sans bruit, l'image est dérite par l'équation III.1.5 et les expressions destermes Icent et I± sont fournies par le système d'équations III.2.6. À partir de es équations,je propose un estimateur de l'image du ompagnon dans les as monohromatique � para-graphe III.2.1.1 � puis polyhromatique � paragraphe III.2.1.2.III.2.1.1 En lumière monohromatiqueDans le as monohromatique � Rλ → ∞ et λ = λ0 � , les équations du système III.2.6 sesimpli�ent en






Icent(~α) = IS(~α) + IR(~α) + IC(~α)

I+(~α) = A∗
S(~α)AR(~α) exp

(

−2 i π ~α.~ξ0
λ0

)

,

I−(~α) = AS(~α)A∗
R(~α) exp

(

2 i π ~α.~ξ0
λ0

)

(III.2.7)
où j'ai supprimé les λ0 en indie pour alléger les équations. Pour extraire le signal du ompa-gnon IC de la première équation, il faut onnaître les intensités de la voie de référene IR et dela voie image IS. Les deux dernières équations permettent d'estimer IS par I−(~α) I+(~α)/IR(~α)et il vient

IC(~α) = Icent(~α) − IR(~α) − I−(~α) I+(~α)

IR(~α)
. (III.2.8)Cette équation donne don le signal du ompagnon IC en fontion des images extraites � Icent, I−et I+ � de l'image enregistrée I et de l'image de la voie de référene IR. Il est alors indispensable deonnaître ette image de référene IR pour déterminer l'image du ompagnon IC et le seul moyenà notre disposition est de l'enregistrer avant ou après avoir enregistré l'image I. En appelant IRl'image de référene enregistrée � qui peut ne pas être identique à IR si le faiseau ou l'instrumentsont soumis à des variations �, l'image estimée ICest du ompagnon IC s'érit alors :

IC est(~α) = Icent(~α) − IR(~α) − I−(~α) I+(~α)

IR(~α)
. (III.2.9)J'explique omment utiliser et estimateur et quel proédé me permet de déterminer l'image IRau paragraphe III.2.3.III.2.1.2 En lumière polyhromatiqueEn lumière polyhromatique, le brouillage des franges et la dispersion des tavelures dégradentle odage dans l'image interférentielle et j'explique quelle hypothèse je fais pour estimer l'imagedu ompagnon.III.2.1.2.1 Brouillage des frangesL'interfrange λ/ξ0 est proportionnel à la longueur d'onde (Eq. III.1.4). Si nous onsidéronsdeux longueurs d'onde di�érentes, les systèmes de franges sont superposés au entre ~α = ~0 �frange brillante � et se déalent l'un par rapport à l'autre d'autant plus que la distane auentre est grande, 'est-à-dire quand ‖~α‖ augmente. Si nous onsidérons non plus deux mais une92



III.2.1. Estimateur de l'image d'un ompagnonin�nité de longueurs d'onde, don une lumière polyhromatique, nous retrouvons le phénomènelassique de brouillage des interférenes de type Fizeau � une frange brillante blanhe au entreet un brouillage des franges d'autant plus important que la distane au entre augmente jusqu'àatteindre le blan d'ordre supérieur � ; la SCC n'est en fait rien d'autre qu'une version amélioréede la fameuse expériene des trous d'Young 34.III.2.1.2.2 Dispersion des taveluresSupposons un défaut de phase de fréquene spatiale ~f0 qui se traduit dans le plan du déteteurpar une tavelure à la position ~α0 pour la longueur d'onde λ0. Comme la taille aratéristique dela di�ration est λ/D (voir l'équation III.1.2), la tavelure se trouve à la position λ/λ0 ~α0 pourla longueur d'onde λ. Il s'agit de la dispersion des tavelures, phénomène qui se superpose aubrouillage des franges d'interférene.III.2.1.2.3 Les hypothèses et l'estimateurPour que les pis de orrélation soient séparés spatialement, ξ0 doit être plus grand que 1,5D+
DR (Eq.III.2.5), e qui implique un interfrange λ/ξ0 plus petit que les tailles de di�ration λ/Det λ/DR. Par onséquent, perpendiulairement aux franges, pour une résolution spetrale don-née Rλ, la distane αB au entre de l'image (~α = ~0) à partir de laquelle les franges sontbrouillées (systèmes de franges déalés d'un demi-interfrange) est plus petite que la distanenéessaire pour disperser les tavelures de λ0/(2D). Je fais alors l'hypothèse � véri�ée au para-graphe IV.2.2.2 � que les tavelures sont peu dispersées � A{S,R,C},λ ≃ A{S,R,C},λ0

, e qui permetde simpli�er les équations du système III.2.6 :






Icent(~α) ≃ IS(~α) + IR(~α) + IC(~α)

I+(~α) ≃ A∗
S(~α)AR(~α)

∫

Rλ

exp

(

−2 i π ~α.~ξ0
λ

)

dλ ,

I−(~α) ≃ AS(~α)A∗
R(~α)

∫

Rλ

exp

(

2 i π ~α.~ξ0
λ

)

dλ

(III.2.10)
où, une fois enore, j'ai supprimé les indies λ0. Comme dans le as monohromatique � para-graphe III.2.1.1 � les deux dernières équations permettent d'estimer le résidu oronographique ISde la voie image par I−(~α) I+(~α)/

[

IR(~α) |FRλ
(~α)|2

] ave FRλ
une fontion que j'appelle par lasuite le fateur hromatique et dont l'expression est

FRλ
(~α) = F th

Rλ
(~α) =

∫

Rλ

exp

(

2 i π ~α.~ξ0
λ

)

dλ. (III.2.11)En utilisant l'image de référene enregistrée IR et en injetant l'expression du résidu oronogra-phique dans la première équation du système III.2.10, je trouve l'expression de l'estimateur ICestde l'image du ompagnon en lumière polyhromatique et sans bruit de photons ou de leture
IC est(~α) = Icent(~α) − IR(~α) − I−(~α) I+(~α)

IR(~α) |FRλ
(~α)|2

(III.2.12)Je me sers de et estimateur aux hapitres IV.4 et V.3 et j'explique omment l'utiliser et quelproédé me permet de déterminer IR au paragraphe III.2.3.34Voilà, je l'ai dit. Mais j'ai tenu 92 pages avant de dire que ma thèse se résumait à l'étude des trous d'Young !93



Chapitre III.2. Les di�érents estimateursIII.2.2 Estimateur des aberrations du front d'ondeJe me onentre désormais sur une autre façon de traiter le problème de la détetion d'unompagnon de faible �ux. Plut�t que d'extraire son signal du bruit de tavelures, je propose deréduire e bruit en orrigeant les aberrations du front d'onde qui en sont à l'origine. Autrementdit, j'utilise la self-oherent amera omme analyseur de surfae d'onde pour estimer les aberra-tions de phase et d'amplitude en amont du oronographe et les orriger via un miroir déformable ;l'image du ompagnon est inhangée mais les tavelures sont supprimées. Le shéma de prinipede la �gure III.1.1 devient alors elui de la �gure III.2.2 où un miroir déformable � noté DMpar la suite � et une boule d'asservissement sont ajoutés. Dans e paragraphe, je détermine
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Fig. III.2.2 � Shéma de prinipe omplet de la self-oherent amera . La lumière issue du té-lesope est ré�éhie par un miroir déformable et est séparée en deux faiseaux. Le premier � àgauhe en rouge � traverse un montage oronographique lassique. Le deuxième � à droite ennoir � est �ltré pour être omposé uniquement de photons de l'étoile entrale. Une optique per-met de reombiner les deux faiseaux qui interfèrent sur le déteteur. Un traitement informatiqueextrait les aberrations du front d'onde et ommande un miroir déformable qui les orrige. Lesdiamètres des pupilles des voies image et de référene sont respetivement notés D et DR ; etleur séparation ξ0.l'estimateur des aberrations du front d'onde à appliquer pour pouvoir fermer la boule de or-retion. Plus préisément, au paragraphe III.2.2.1, j'exprime l'amplitude omplexe ψS du résiduoronographique en aval du oronographe et j'en déduis les aberrations de phase φ et d'ampli-94



III.2.2. Estimateur des aberrations du front d'ondetude a en amont d'un oronographe parfait et d'un oronographe de type Lyot respetivementaux paragraphes III.2.2.2 et III.2.2.3.III.2.2.1 Amplitude omplexe en aval du oronographeJ'ai montré dans l'introdution de e hapitre que les pis latéraux I± dans le plan d'auto-orrélation de l'image interférentielle ontiennent l'information sur l'amplitude omplexe AS destavelures résiduelles. Ainsi, pour estimer les aberrations du front d'onde qui réent es tavelures,il n'est nul besoin du pi entral Icent. D'après le système d'équations III.2.6, si la séparation entreles pupilles des voies image et de référene est su�sante (Eq. III.2.5), en lumière polyhromatique






I+(~α) =

∫

Rλ

A∗
S,λ(~α)AR,λ(~α) exp

(

−2 i π ~α.~ξ0
λ

)

dλ

I−(~α) =

∫

Rλ

AS,λ(~α)A∗
R,λ(~α) exp

(

2 i π ~α.~ξ0
λ

)

dλ

. (III.2.13)De es équations, ou, plus préisément, à partir d'une de es équations � elles sont onjuguéesl'une de l'autre �, il est possible d'estimer l'amplitude omplexe AS du hamp de tavelures dansle plan foal du déteteur. En reprenant l'hypothèse selon laquelle la dispersion des tavelures estmoins rapide que le brouillage des franges � paragraphe III.2.1.2.3 �, l'expression de I− devient
I−(~α) ≃ AS(~α)A∗

R(~α)FRλ
(~α), (III.2.14)où FRλ

est le fateur hromatique dé�ni à l'équation III.2.11. L'estimée AS de l'amplitude om-plexe AS du hamp de tavelures sur le déteteur s'érit alors
AS(~α) =

I−(~α)

A∗
R(~α)FRλ

(~α)
, (III.2.15)et, en appliquant une transformée de Fourier inverse, j'obtiens l'estimée ψS de l'amplitude om-plexe ψS du résidu oronographique dans la pupille de la voie image en aval du oronographe

ψS(~u) = F−1

[
I−(~α)

A∗
R(~α)FRλ

(~α)

]

(~u). (III.2.16)La dernière étape pour aéder aux aberrations du front d'onde en amont du oronographerequiert la modélisation de e oronographe et j'utilise les modèles dérits aux paragraphes I.2.2.3et I.2.2.4 pour déterminer les estimateurs des aberrations du front d'onde dans les as d'unoronographe parfait et d'un oronographe de type Lyot, 'est-à-dire possédant un diaphragmede Lyot.III.2.2.2 Cas d'un oronographe parfaitPour un oronographe parfait et de petites aberrations, l'amplitude ψS en aval du orono-graphe s'érit, au premier ordre, ψS(~ξ ) ≃ ψ0

(

a(~ξ ) + i φ(~ξ )
) (Eq. I.2.8) et en omparant avel'équation III.2.16, il vient

aest(~u) + i φest(~u) = F−1

[
I−(~α)

ψ0A∗
R(~α)FRλ

(~α)

]

(~u) (III.2.17)95



Chapitre III.2. Les di�érents estimateursoù l'indie � est � démarque les grandeurs estimées, aest et φest, des grandeurs réelles, a et φ.Comme pour l'estimateur du ompagnon � paragraphe III.2.1.1 �, l'amplitude omplexe AR doitêtre enregistrée ou estimée avant ou après avoir enregistré l'image I et je note AR ette estimation.J'explique au paragraphe III.2.3 quelle méthode que j'emploie pour la déterminer. Je préiseégalement dans e paragraphe omment utiliser l'estimateur dont je déris les performanes dansla partie IV.III.2.2.3 Cas d'un oronographe de type LyotDans le as d'un oronographe de type Lyot, l'amplitude omplexe ψS dans le plan du dia-phragme de Lyot s'érit ψS =
(
ψ′

S ∗ F−1[M ]
)
L (Eq.I.2.5) oùM représente la fontion du masqueoronographique � amplitude ou phase �, L le diaphragme de Lyot � masque binaire en ampli-tude � et ψ′

S l'amplitude omplexe dans le plan pupille en amont du oronographe. En inversantle problème et en utilisant l'estimée de ψS fournie par l'équation III.2.16, j'obtiens l'estimateur
ψ′

S(~u) = F−1

[
I−(~α)

A∗
R(~α)FRλ

(~α)

( 1

M

)

0
(~α)

]

(~u), (III.2.18)où (1/M)0(~α) est l'inverse de la fontion du masque M(~α) quand elle-i n'est pas nulle et estégale à zéro ailleurs. Cela signi�e que les fréquenes spatiales qui sont �ltrées par le masqueoronographique � l'énergie orrespondante est absorbée par le masque � ne peuvent pas êtreestimées en aval du oronographe, e qui est inévitable. En�n, si les aberrations sont faibles et enintroduisant l'amplitude omplexe estimée AR � voir paragraphe III.2.3 �, je trouve au premierordre non nul
aest(~u) + i φest(~u) = F−1

[
I−(~α)

ψ0A∗
R(~α)FRλ

(~α)

( 1

M

)

0
(~α)

]

(~u) − P (~u) (III.2.19)Je onsare la partie V à l'étude de et estimateur et j'en propose une amélioration au para-graphe V.1.3.III.2.3 Comment utiliser les estimateursLes estimateurs des aberrations du front d'onde (Eq. III.2.17 et III.2.19) ou de l'image d'unompagnon (Eq. III.2.12) font intervenir plusieurs grandeurs :� Icent et I± sont les grandeurs mesurées issues de la transformée de Fourier de l'imageinterférentielle (Eq. III.2.10).� FRλ
(α) est le fateur hromatique dont l'équation III.2.11 fournit l'expression théorique.Je l'optimise au paragraphe IV.2.2.1.� ψ0 est la densité moyenne de photons stellaires dans la pupille du télesope en amont duoronographe. Il s'agit d'une onstante estimée par étalonnage du télesope dans un asspatial ou par mesure simultanée dans un télesope terrestre 35. Une erreur raisonnable sure �ux modi�e le gain de la mesure mais ne gêne pas l'estimation par itération.En�n, AR et IR sont respetivement l'amplitude omplexe et l'intensité estimées de l'image deréférene dans le plan du déteteur. Mais dans la pratique, omment déterminer l'amplitudeomplexe AR ? Nous pouvons imaginer que nous la mesurons, voie image fermée, par diversité35Dans un télesope terrestre, une estimation du �ux stellaire peut par exemple se faire dans la voie d'analysede surfae d'onde de l'optique adaptative.96



III.2.4. Impat des bruits de photons et de leturede phase � ou équivalent � avant d'enregistrer l'image interférentielle. Cette solution n'est pasévidente à mettre en ÷uvre � développement d'un algorithme, très bonne onnaissane du miroirdéformable � et, omme je le montre au paragraphe IV.1.2, AR est peu sensible aux aberrationsoptiques. J'opte alors pour une autre solution tout aussi réaliste et plus simple. Je proposed'enregistrer, voie image fermée, une image IR a�n de déterminer le �ux et le diamètre de latahe de di�ration de la voie de référene. Ensuite, je pose que l'amplitude AR est l'amplitudeomplexe assoiée à la di�ration par une pupille PDR
, alulée numériquement et dont le �uxet le diamètre sont ajustés à partir de l'image enregistrée. Cette approximation est d'autant plusvalable que le diamètre de la pupille de référene DR est petit devant elui de la pupille de lavoie image D (γ grand) omme je le montre au hapitre IV.1.De la même manière, dans les estimateurs de l'image du ompagnon, j'approhe l'image IR parla tahe d'Airy assoiée à la pupille PDR

.Un dernier point onernant AR et IR est la gestion de leur zéros. Dans les estimateurs, esgrandeurs se trouvent au dénominateur. Pour éviter les problèmes de division par zéro, je alule� numériquement � l'image 1/IR et je lui applique un �ltre sigma qui identi�e les pixels dont lavaleur est très di�érente de elle de leurs voisins 36. La valeurs de es pixels est alors remplaéepar la valeur moyenne des pixels voisins.Notez que j'utilise dans e manusrit les estimateurs bruts tels que je les ai dé�nis dans leséquations III.2.12, III.2.17 et III.2.19. Une idée pour améliorer leur préision serait de développerun algorithme minimisant la di�érene entre le modèle théorique et les données enregistrées issuesde l'image interférentielle (maximum de vraisemblane). La deuxième étape serait par exemplede prendre en ompte la non-uniformité du bruit de photons dans l'image interférentielle. En�n,des régularisations sur les valeurs extrêmes de la phase, sur la forme et la positivité de l'image duompagnon, sur la variation du ontraste des franges d'interférene sur le déteteur (hromatismeet forme de l'image de référene) permettraient ertainement d'améliorer enore les estimateurs.Ce travail, que je n'ai malheureusement pas eu le temps d'e�etuer, pourrait se baser entre autressur les résultats de Mugnier et al. (2008).III.2.4 Impat des bruits de photons et de letureDans la pratique, l'image interférentielle est soumise aux bruits de photons et de leture etje détermine dans e paragraphe l'impat de es bruits sur les estimateurs présentés dans lesparagraphes préédents. Je néglige le bruit thermique.III.2.4.1 Propagation des bruits à travers l'algorithmePour ela, j'établis l'expression des bruits sur les images extraites Icent et I± en étudiant lapropagation pas à pas des bruits de photons et de leture. J'appelle In(~α) l'image interférentiellebruitée :
In(~α) = I(~α) + ǫ(~α), (III.2.20)36J'utilise la routine sigma �lter de la bibliothèque ASTRON du logiiel Interative Data Language (IDL) aveune fenêtre de 20 pixels et un éart-type de 3. 97



Chapitre III.2. Les di�érents estimateursoù I est l'image interférentielle non bruitée donnée par l'équation III.1.5 et ǫ est le bruit 37
E[ǫ(~α)] = 0 et E[ǫ( ~α1) ǫ

∗( ~α2)] =

{

I( ~α1) δ( ~α1 − ~α2) ave bruit de photons
σ2

RON δ( ~α1 − ~α2) ave bruit de leture , (III.2.21)où E désigne l'espérane mathématique de la distribution. Je fais l'hypothèse d'un bruit de leturede distribution gaussienne et uniforme dont la variane σ2
RON ne dépend pas de la position ~α surle déteteur. Le bruit de photons est lui régi par une distribution de Poisson et je suppose qu'iln'est pas orrélé spatialement, 'est-à-dire que � le tirage aléatoire sur haque pixel du déteteurest indépendant des pixels voisins �.La première étape de l'algorithme donnant aès à Icent et I± onsiste à appliquer une trans-formée de Fourier inverse à In (équation III.2.3) et je note ν(~u) le bruit sur ette transformée deFourier :

F−1[In](~u) = F−1[I](~u) + ν(~u). (III.2.22)Par linéarité de la transformée de Fourier, la moyenne de ν est nulle et dans le as monohro-matique � λ = λ0 �, sa ovariane s'érit
E[ν( ~u1) ν

∗( ~u2)] =

∫∫ ∫∫

E [ǫ( ~α1) ǫ( ~α2)] exp [2 i π ( ~α1. ~u1 − ~α2. ~u2)] d ~α1 d ~α2. (III.2.23)En simpli�ant ette dernière équation en utilisant le résultat de l'équation III.2.21, j'obtiens
E[ν(~u)] = 0 et E[ν( ~u1) ν

∗( ~u2)] =

{

F−1[I]( ~u1 − ~u2) ave bruit de photons
σ2

RON δ( ~u1 − ~u2) ave bruit de leture , (III.2.24)qui montre que la ovariane spatiale de la transformée de Fourier d'un bruit de leture se réduità sa variane alors que elle d'un bruit de photons non.La deuxième étape de l'algorithme est l'appliation d'une transformée de Fourier sur haundes pis de orrélation isolé des autres. Pour séparer les pis les uns des autres, j'utilise desmasques binaires irulaires de diamètre 2D pour le pi entral et D + DR ≃ D � voir leparagraphe IV.1.1 pour l'approximation � pour les pis latéraux. Le masque pour les pis latérauxorrespond don à la fontion P qui détermine la forme de la pupille du télesope. Les alulsétant similaires pour les pis latéraux et le pi entral 38, je ne développe que le alul onernantle pi I− dont je note I−,n la version bruitée :
I−,n(~α) = I−(~α) + ǫ−(~α), (III.2.25)où ǫ− est le bruit que je herhe à aratériser. Une fois enore, par linéarité de la transforméede Fourier, la moyenne de ǫ− est nulle. Puis, ette même linéarité implique

E[ǫ−( ~α1) ǫ
∗
−( ~α2)] = (III.2.26)

∫∫ ∫∫

E [ν( ~u1) ν
∗( ~u2)] P ( ~u1)P ( ~u2) exp [2 i π ( ~α2. ~u2 − ~α1. ~u1)] d ~u1 d ~u2.Dans le as d'un bruit de leture, en utilisant la ovariane de ν (Eq. III.2.24), je trouve

E[ǫ−( ~α1) ǫ
∗
−( ~α2)] = σ2

RON AD ( ~α1 − ~α2) , (III.2.27)37Dans l'équation III.2.20 et par la suite, j'utilise le signe �+ � par abus de langage. En toute rigueur, il faudraitintroduire une autre notation ar le bruit ǫ(~α) dépend de I(~α).38Seule la taille des masques hange.98



III.2.4. Impat des bruits de photons et de letureoù je note AD la transformée de Fourier de P . Dans le as d'un bruit de photons, j'obtiens
E[ǫ−( ~α1) ǫ

∗
−( ~α2)] = (III.2.28)

∫∫ ∫∫ ∫∫

I( ~α3)P ( ~u1)P ( ~u2) exp [−2 i π ( ~u2.( ~α3 − ~α2) + ~u1.( ~α1 − ~α3))] d ~u1 d ~u2 d ~α3,qui se simpli�e en
E[ǫ−( ~α1) ǫ

∗
−( ~α2)] =

∫∫

I(~α)AD ( ~α1 − ~α) AD (~α− ~α2) d~α. (III.2.29)Finalement, les bruits ǫ± et ǫcent des images I±,n et Icent,n sont dérits par
E[ǫi(~α)] = 0

E[ǫi( ~α1) ǫ
∗
i ( ~α2)] =







∫∫
I(~α)ADi

( ~α1 − ~α) ADi
(~α− ~α2) d~α bruit de photons

σ2
RON ADi

( ~α1 − ~α2) bruit de leture (III.2.30)où l'indie i appartient à {+, − ,cent}, D± valent D et Dcent est égal à 2D � les diamètresdes masques binaires utilisés pour séletionner les di�érents pis de orrélation. D'après ettedernière équation, les ovarianes des bruits sur I± et Icent ne se réduisent pas à la variane nipour le bruit de photons ni pour le bruit de leture à ause de la onvolution par la transforméede Fourier ADi
du masque.III.2.4.2 Aberrations du front d'onde, ondition sur le �ux de référeneL'objetif de la self-oherent amera utilisée en analyseur de surfae d'onde est d'estimerles aberrations de phase et d'amplitude à partir de l'image �nale en plan foal. L'observable àdéterminer est alors l'amplitude omplexe AS du résidu oronographique stellaire dans e planfoal. Son estimée bruitée AS,n s'érit en lumière monohromatique (f. Eq. III.2.7)

AS,n =
I−,n exp

(
−2 i π ~α. ~ξ0

λ0

)

A
∗
R

, (III.2.31)ave I−,n la transformée de Fourier d'un des deux pis latéraux de la orrélation de l'imageinterférentielle bruitée In (Eq. III.1.5) et exp
(

2 i π ~α.~ξ0/λ0

) le terme qui traduit le entrageen ~u = −~ξ0 de e pi latéral. En supposant l'amplitude omplexe de référene A∗
R non bruitée etonstante sur le hamp de tavelures � don γ = D/DR très grand, voir le paragraphe IV.1.1 �,la variane du bruit sur la mesure de AS,n s'érit

Var[AS,n(~α)] ≃ Var[I−,n(~α)]

IR

, (III.2.32)où IR = |AR|2 est l'image enregistrée � ou estimée � de la voie de référene (paragraphe III.2.3).Dans le as d'un bruit de photons 39, l'équation III.2.30 qui exprime la variane de I−,n s'érit
Var[I−,n(~α)] ≃ (IS + IR) ∗ |AD|2 (~α), (III.2.33)39De nombreux déteteurs permettent de véri�er l'hypothèse d'un bruit de leture négligeable. 99



Chapitre III.2. Les di�érents estimateursoù AD est la transformée de Fourier du masque binaire permettant de séletionner le pi latéralde la transformée de Fourier de l'image interférentielle. À e niveau du alul, il faut se souvenirque l'image interférentielle SCC est enregistrée par un déteteur � don, numérisée sur un nombre�ni de pixels � et traitée informatiquement : des transformées de Fourier rapides sont utiliséesà la plae des transformées Fourier. La largeur du pi de l'amplitude AD est alors de l'ordrede (λ0/D)pix pixels et je fais l'hypothèse que la onvolution par |AD|2 � tahe d'Airy � orrespondau premier ordre à moyenner le bruit sur (λ0/D)2pix pixels :
Var[I−,n(~α)] ≃ IS(~α) + IR

(λ0/D)2pix

. (III.2.34)Pour que le rapport signal à bruit de la mesure de l'amplitude omplexe AS,n (Eq. III.2.31)du hamp de tavelures résiduelles soit supérieur à une ertaine valeur que j'appelle η, il faut
∣
∣
∣
∣

I−(~α)

A
∗
R

∣
∣
∣
∣

√

IR

IS(~α) + IR

(
λ0

D

)

pix

> η. (III.2.35)Puis, en remplaçant |I−| par le produit |ASA
∗
R| =

√
IS IR (voir l'équation III.2.7)

√

IS(~α) IR
IS(~α) + IR

(
λ0

D

)

pix

> η. (III.2.36)Si une des deux intensités dominent dans le plan foal � le résidu oronographique (IS ≫ IR) oul'image de référene (IR ≫ IS) �, l'inégalité préédente se réérit
√

min [IS(~α),IR]

(
λ0

D

)

pix

> η, (III.2.37)où min[IS(~α),IR] désigne le minimum entre IS(~α) et IR. Pour mesurer ave préision l'amplitudeomplexe AS du résidu oronographique � et par là, les aberrations à orriger �, il est alors possiblea priori de travailler ave une image interférentielle dominée soit par l'image de référene IR, soitpar le résidu oronographique IS. Dans la pratique, avant orretion, l'image est dominée par lerésidu oronographique (f. paragraphe V.1.2.2.2) et je déduis de l'équation III.2.37 une intensitéminimum IR,min de l'image de référene IR pour que le rapport signal à bruit de la mesure soitsupérieure à η :
IR >

η2

(λ0/D)2pix

> IR,min si IS ≫ IR (III.2.38)Comme je le montre plus loin, quelques itérations sont néessaire pour orriger les aberrations dufront d'onde et je peux supposer que le �ux de la référene devient dominant (IR ≫ IS) au oursde la orretion. Dans e as, le rapport signal à bruit de l'équation III.2.37 est �xé par l'inten-sité du résidu oronographique et il est possible que les aberrations soient très bien estimées etorrigées. L'inonvénient majeur de e as de �gure est que l'image obtenue est dominée par lebruit de photons de la référene et pour pouvoir déteter le ompagnon reherhé, il est indis-pensable au moins à la dernière itération d'atténuer l'intensité lumineuse de la référene IR (voirle paragraphe III.2.4.3.2 pour savoir pourquoi il faut atténuer et le paragraphe IV.1.3.2.2 poursavoir omment je propose de le faire).100



III.2.4. Impat des bruits de photons et de leturePour que les franges d'interférene soient su�samment éhantillonnées, l'interfrange λ0/ξ0doit orrespondre au minimum à ∼ 3pixels, e qui implique (λ0/D)pix ≃ 5 d'après l'équa-tion III.2.5 qui �xe la séparation minimum ξ0,min en fontion du diamètre de la pupille. Puis, enonsidérant que le résidu oronographique domine (IR ≪ IS, e qui est très souvent le as) et enimposant un rapport signal à bruit lassique η = 5, je trouve
IR > IR,min ≃ 1. (III.2.39)Étant données les approximations que j'ai faites, 1 n'est pas la valeur à retenir. Cependant, etteéquation exprime le fait que, quelle que soit l'intensité IS grande devant 1 photon parpixel (IS ≫ 1), pour estimer les aberrations du front d'onde ave un rapport signal àbruit supérieur à quelques unités, il su�t que l'intensité IR de la voie de référenesoit supérieure à quelques photons par pixel dans le plan image.III.2.4.3 Impat sur l'estimateur du ompagnonIII.2.4.3.1 BiaisL'estimateur monohromatique du ompagnon IC est (Eq. III.2.9)

IC est(~α) = Icent(~α) − IR(~α) − I−(~α) I+(~α)

IR(~α)
, (III.2.40)fait intervenir les trois termes Icent et I± et même, le produit I− I+. En appelant IC est,n, Icent,net I±,n les versions bruitées respetivement de IC est, Icent et I± , je trouve en lumière monohro-matique

E[ICest,n(~α)] = E[Icent,n(~α)] − IR(~α) − E

[
I−,n(~α) I+,n(~α)

IR(~α)

]

. (III.2.41)Comme préédemment, je suppose que l'image de référene varie très lentement sur le hamp detavelures et j'utilise le fait que I−,n et I+,n sont onjugués pour érire que E [I−,n(~α) I+,n(~α)] =
Var[I−,n(~α)]. Puis en remplaçant la variane de I−,n par son expression (Eq. III.2.30) et mesouvenant que la moyenne du bruit sur Icent,n est nulle, je trouve

E[IC est,n(~α)] = IC est(~α) −







[

I ∗ |AD|2
]

(~α)

IR(~α)
ave bruit de photons

σ2
RON AD(~α)

IR(~α)
ave bruit de leture . (III.2.42)L'estimateur du ompagnon est biaisé. Comme I, AD et IR sont onnus, je peux a priori retirerle biais et obtenir un estimateur orrigé du biais.III.2.4.3.2 Variane et ondition sur les intensitésPour déterminer l'impat du bruit de photons 40 sur la variane de l'estimateur de l'imagedu ompagnon IC est,n (Eq. III.2.40), je suppose que l'image de référene enregistrée IR n'est pas40Le bruit de leture peut être très faible dans les longueurs d'onde du visible et je le néglige. 101



Chapitre III.2. Les di�érents estimateursbruitée et que les bruits sur Icent,n et |I−,n|2 sont déorrélés 41. Je trouve alors
Var[IC est,n] = Var[Icent,n] +

Var[|I−,n|2]
I
2
R

. (III.2.43)D'autre part, je prends en ompte le fait que l'image interférentielle I est enregistrée sur unnombre �ni de pixels et que les transformées de Fourier que j'applique pendant le traitementd'image sont des transformées de Fourier rapides. Dans l'équation III.2.30 (variane des bruits),la onvolution par l'image numérique |ADi
|2 (tahe de largeur (λ0/Di)pix pixels) équivaut alorsau premier ordre à moyenner le bruit sur (λ0/Di)

2
pix pixels. J'en déduis

Var[Icent,n(~α)] ≃ I(~α)

(
2D

λ0

)2

pix

, (III.2.44)et
Var[I−,n(~α)] ≃ I(~α)

(
D

λ0

)2

pix

. (III.2.45)Puis, je suppose qu'au premier ordre le bruit sur I−,n suit une distribution de Poisson et je réduissa ovariane 42 à sa variane Var[I−,n] (Eq. III.2.45). En utilisant l'expression du moment réduitd'ordre 4 d'un bruit poissonien 43, j'obtiens
Var[|I−,n(~α)|2] ≃ I(~α)

(
D

λ0

)2

pix

+ 3 I2(~α)

(
D

λ0

)4

pix

. (III.2.46)En injetant les expressions des équations III.2.44 et III.2.46 dans l'équation III.2.43, je trouvel'expression du bruit sur l'estimateur de l'image du ompagnon
Var[IC est,n(~α)] ≃ I(~α)

(
D

λ0

)2

pix

(

4 +
1

I
2
R

+
3 I(~α)

I
2
R

(
D

λ0

)2

pix

) (III.2.47)J'insiste qu'il s'agit d'une approximation assez grossière et non rigoureuse. Par exemple, lesbruits sur Icent,n et I−,n sont orrélés et la ovariane de I−,n ne se réduit pas à sa variane.Mais ette expression du bruit sur ICest,n approhe orretement le bruit simulé (voir le para-graphe IV.4.2.1.2) et rend ompte de plusieurs omportements auxquels je m'attends et que jeliste i-dessous.Faibles �uxÀ faibles �ux (IC ≪ IS ≃ IR ≪ 1photon par pixel 44), l'équation III.2.47 se réduit à
Var[ICest,n(~α)] ≃ 2

IR

(
D

λ0

)2

pix

, (III.2.48)41Ils sont orrélés en toute rigueur.42Cette hypothèse est raisonnable si |ADi
|2 est une fontion piquée (f. la onvolution dans l'équation III.2.30).43Le moment réduit d'ordre 4 d'un bruit poissonien de moyenne I s'érit I + 3 I2.44IC ≪ IS pare que si l'intensité du ompagnon est plus grande que elle du résidu oronographique, la SCCne présente auun intérêt (le ompagnon est déteté).102



III.2.4. Impat des bruits de photons et de letureet le rapport signal à bruit β pour la détetion du ompagnon IC s'érit
β ≃ IC(~α)

√

IR

2

(
λ0

D

)

pix

. 1, (III.2.49)et n'est pas favorable. Il n'y a rien d'étonnant puisque très peu de photons du ompagnonsont olletés. Dans es onditions, auune tehnique ne saurait extraire l'information sur leompagnon.L'image de référene domineSi l'image de référene domine l'image interférentielle (IC ≪ IS . 1 ≪ IR), la variane surl'estimateur du ompagnon est dominée par le bruit de photons de l'image de référene, e queje retrouve en simpli�ant l'équation III.2.47 :
Var[IC est,n(~α)] ≃ 4 IR

(
D

λ0

)2

pix

∝ IR. (III.2.50)Ce régime n'est pas intéressant ar le bruit de photons de l'image de référene IR est beauoupplus important que le bruit de tavelures qui limite l'image oronographique.Le résidu oronographique domineAu ontraire, si le résidu oronographique n'est pas faible et domine l'image de référene (IR ≪
IS, 1 ≪ IS et IC ≪ IS), alors le bruit sur l'estimateur du ompagnon s'érit

Var[IC est,n(~α)] ≃ 3 I2
S(~α)

I
2
R

(
D

λ0

)4

pix

. (III.2.51)Si IR ≃ 1, le bruit de tavelures (de variane I2
S) n'est pas atténué. Si IR < 1, il est ampli�é �omportement attendu ar IR intervient au dénominateur de l'estimateur de l'image du ompa-gnon. Ces deux régimes sont à éviter pare que l'objetif de la SCC est de réduire e bruit detavelures. Si en�n IR & 1, le bruit de tavelures est atténué et la self-oherent amera joue sonr�le. Le rapport signal à bruit β pour la détetion du ompagnon IC s'érit alors

β ≃ IC(~α)
IR√

3 IS(~α)

(
λ0

D

)2

pix

. (III.2.52)Ce régime de fontionnement n'est ependant pas optimal omme je le montre i-dessous.Résidu oronographique et image de référene de même intensitéDans le dernier as de �gure, le résidu oronographique et l'image de référene ont des inten-sités équivalentes (1photon par pixel≪ IR ≃ IS) et l'expression du bruit sur l'estimateur duompagnon devient
Var[IC est,n(~α)] ≃ 8 IS(~α)

(
D

λ0

)2

pix

∝ IS(~α). (III.2.53)Le bruit de tavelures est supprimé et le bruit sur l'estimateur est proportionnel au bruit dephotons de l'image interférentielle (de variane IS + IR ≃ 2 IS). Pour que les franges d'in-terférene soient orretement éhantillonnées (∼ 3pixels par interfrange), (λ0/D)pix égale ∼
5pixels (Eq. III.2.5) et

Var[IC est,n(~α)] ≃ 2 IS(~α)

6
. (III.2.54)103



Chapitre III.2. Les di�érents estimateursLe fateur multipliatif ∼ 1/6 est inférieur à 1 pare que le bruit est moyenné par les masquesbinaires utilisés pour séletionner les pis de orrélation de l'image interférentielle. Finalement,le rapport signal à bruit β de la détetion du ompagnon s'érit
β ≃ 3 IC(~α)

IS(~α)
. (III.2.55)En onlusion, pour optimiser l'estimation de l'image d'un ompagnon faite parl'équation III.2.40, les �ux du résidu oronographique et de l'image de référenedoivent être du même ordre de grandeur et grands devant 1photon par pixel.III.2.5 Estimateurs en longue poseDans le as d'un télesope terrestre, les tavelures résiduelles après optique adaptative etdont le temps de ohérene tc 1 est beauoup plus petit que le temps de pose T , ne peuventpas être odés par la self-oherent amera ar les franges d'interférene qui les modulent sontbrouillées. Ils réent un halo di�us dans l'image interférentielle enregistrée par la SCC, halo quin'a plus l'aspet granulaire du bruit de tavelures issues d'aberrations statiques mais dont lastruture est dé�nie par la fontion de struture Dφ(~ξ ) de l'optique adaptative. Finalement, lehalo rée du bruit de photons dont l'impat est atténué en augmentant le nombre de photonsolletés (temps de pose ou diamètre du télesope). Si la SCC ne permet pas de traiter ebruit de photons, elle permet en revanhe d'estimer les aberrations quasi-statiques � résidu del'optique adaptative (évolution lente des aberrations, Maintosh et al. , 2008, et aberrationsdi�érentielles entre voies d'imagerie et d'analyse) et aberrations du télesope � dont le hamp detavelures est �gé et frangé, don odé. Dans e paragraphe, j'établis l'expression des estimateursde es aberrations (paragraphe III.2.5.1) et de l'image du ompagnon (paragraphe III.2.5.2) souses onditions d'observations terrestres. Je n'ai malheureusement pas eu le temps d'approfondirmes reherhes sur e sujet et les résultats que je présente dans e paragraphe et au hapitre IV.3devront être omplétés dans les prohaines études.J'utilise l'hypothèse d'une longue pose (paragraphe I.2.4.2) et je note φdyn(~ξ,t) les aberrationsdu front d'onde rapides du résidu fourni par l'optique adaptative et φ(~ξ ) les aberrations statiques.Pour alléger les équations, j'intègre les aberrations d'amplitude dans les expressions de φdyn(~ξ,t)et φ(~ξ ) qui sont alors des nombres omplexes. À un instant t, l'amplitude omplexe du hampéletrique de l'étoile dans le plan pupille en aval du oronographe parfait s'érit (Eq. I.2.7)

ψS,λ(~ξ,t) = P (~ξ )
ψ0√
T

(

exp [i φdyn(~ξ,t) + i φ(~ξ )] −
∫∫

P (~ξ′ ) exp [i φdyn(~ξ′,t) + i φ(~ξ′ )]d~ξ′
∫∫

P (~ξ′ ) d~ξ′

)

,(III.2.56)où P dé�nit la forme de la pupille du télesope et |ψ0|2 est la densité moyenne de photons �nombre de photons par unité de surfae � reçus de l'étoile pendant le temps de pose T . Pourun temps de pose T et en supposant que la référene est su�sament stable pour être onsidéréeomme statique 45, l'intensité lumineuse IT intégrée sur le déteteur de la SCC est donnée par45Cette hypothèse semble raisonnable au regard du hapitre IV.1 et du paragraphe V.1.2. Mêmes si eux-itraitent le as d'aberrations statiques, ils mettent en évidene une stabilité temporelle qui permet de onsidérer ARindépendante du temps.104



III.2.5. Estimateurs en longue posel'intégrale de l'équation trouvée pour des aberrations statiques (Eq. III.1.5) :
IT (~α) =

∫ T

0

∫

Rλ

1

λ2

∣
∣
∣
∣
∣

∫∫
[
ψS,λ(~ξ,t) + ψC,λ(~ξ,t) + ψR ∗ δ(~ξ − ~ξ0 )

]
exp

[

−2 i π ~α.~ξ

λ

]

d~ξ

∣
∣
∣
∣
∣

2

dλdt,(III.2.57)où ∫Rλ
est utilisée à la plae de ∫ λ0 (1+1/(2 Rλ))

λ0 (1−1/(2 Rλ))
. En appliquant les premières étapes du traite-ment SCC (système III.2.3) à ette image interférentielle, j'obtiens les expressions des pis deorrélation dont sont issus les estimateurs :







F−1[Icent,T ](~u) =

∫ T

0

∫

Rλ

[

F−1[IS,λ](~u,t) + F−1[IR,λ](~u) + F−1[IC,λ](~u,t)

]

dλdt

F−1[I+,T ](~u) =

∫ T

0

∫

Rλ

1

λ2
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λ
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F−1[I−,T ](~u) =
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∫
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1
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ψS,λ(t) ∗ ψ∗
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(III.2.58)
III.2.5.1 Les aberrations du front d'ondeL'estimateur des aberrations du front d'onde est extrait d'un des pis latéraux. Je onsidèrepar exemple F−1[I−,T ] que je rééris en utilisant la linéarité des intégrales

F−1[I−,T ](~u) =

∫

Rλ

1

λ2

∫∫
[
∫ T

0
ψS,λ(~u′,t) dt

]

ψ∗
R,λ

(

~u+
1

λ
~ξ0 − ~u′

)

d~u′ dλ. (III.2.59)D'après l'expression de ψS,λ(~u′,t) (Eq. III.2.56), l'intégrale temporelle se développe omme suit :
∫ T

0
ψS,λ(~u′,t) dt = P (~u′)

ψ0√
T

(

exp [i φ(~u′)]

∫ T

0
exp [i φdyn(~u′,t)] dt

−

∫∫

P (~ξ′ )

∫ T

0
exp [i φdyn(~ξ′,t)] dt exp [i φ(~ξ′ )]d~ξ′

∫∫

P (~ξ′ ) d~ξ′

)

.(III.2.60)Et, en utilisant l'hypothèse des aberrations dynamiques pour φdyn

∫ T

0
exp [i φdyn(~u′,t)] dt ≃ T E

[

exp (i φdyn(~u′,t))
]

= T exp

(

−
σ2

dyn

2

)

, (III.2.61)où σdyn est l'éart-type des aberrations dynamiques. Je trouve alors
∫ T

0
ψS,λ(~u′,t) dt = exp

(

−
σ2

dyn

2

)

ψ0

√
T P (~u′)

(

exp [i φ(~u′)] −
∫∫

P (~ξ′ ) exp [i φ(~ξ′ )]d~ξ′
∫∫

P (~ξ′ ) d~ξ′

)

.(III.2.62)105



Chapitre III.2. Les di�érents estimateursEn injetant ette expression dans l'équation III.2.59, je trouve �nalement que le pi de orréla-tion F−1[I−,T ] pour une longue pose s'érit exatement omme le pi de orrélation pour des aber-rations statiques ave un défaut de phase φ (système III.2.3) au fateur multipliatif exp [−σ2
dyn/2]près 46. Je déduis de e onstat et des estimateurs d'aberrations statiques (Eq. III.2.17 et III.2.19),l'estimateur des aberrations statiques en longue pose en présene d'aberrations dynamiques devariane σ2

dyn pour un oronographe parfait au premier et au deuxième ordre.III.2.5.1.1 Au premier ordreAu premier ordre, je trouve dans le as d'un oronographe parfait (Eq. III.2.17)
aest(~u) + i φest(~u) = exp

(

σ2
dyn

2

)

F−1

[
I−(~α)

ψ0A∗
R(~α)FRλ

(~α)

]

(~u) (III.2.63)L'amplitude omplexe A∗
R orrespond à un temps de pose T .III.2.5.1.2 Au deuxième ordreAu deuxième ordre, l'amplitude en aval du oronographe parfait est donnée par l'équa-tion I.2.9. En assoiant ette expression ave les équations III.2.59 et III.2.62, je trouve

a(~u) +
a2(~u) − φ2(~u)

2
− E[a2] − E[φ2]

2
︸ ︷︷ ︸partie réelle +i φ(~u) (1 + a(~u))

︸ ︷︷ ︸partie imaginaire = exp

(

σ2
dyn

2

)

F−1

[
I−

ψ0A∗
R FRλ

]

(u),(III.2.64)ave E la moyenne statistique. Dans la pratique, je n'utilise ette équation que pour améliorerl'estimation produite par l'approximation au premier ordre si les aberrations ne sont pas trèsfaibles. Dans e as, j'utilise l'équation III.2.63 pour déterminer les aberrations aest,0 et φest,0au premier ordre. J'ajoute ensuite le terme orretif dépendant de la phase φ 47 à l'estimée desaberrations d'amplitude, puis le terme orretif aux aberrations de phase :






aest,0(~u) + i φest,0(~u) = exp
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σ2
dyn
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)
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R(~α)FRλ

(~α)
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aest(~u) = aest,0(~u) +
φ2

est,0(~u) − E[φ2
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2

φest(~u) = φest,0(~u) (1 − aest(~u))

(III.2.65)
Je n'utilise et estimateur qu'au paragraphe IV.3.2 où j'étudie la mesure du front d'onde parla SCC dans le as d'un télesope terrestre dont le faiseau est soumis à des aberrations trèsfortes d'amplitude (≃ 10%). Dans les autres as, je borne l'estimateur au premier ordre non nular les aberrations d'amplitude prennent des valeurs plus réalistes (≃ 1%).46Le fateur √T se simpli�e ave elui de l'amplitude de référene.47J'ai essayé en vain de orriger le terme dépendant des aberrations d'amplitude et me ontente du termedépendant des aberrations de phase. Cei explique que j'oublie le terme `

a2(u) − E[a2]
´

/2 dans l'équation III.2.65.106



III.2.5. Estimateurs en longue poseDans les deux as (Eq. III.2.63 et III.2.65), les aberrations atmosphériques � résidu de l'op-tique adaptative � atténue la mesure des aberrations quasi-statiques faite par la self-oherentamera d'un fateur exp (σ2
dyn/2). Plus le résidu de l'optique adaptative est important, moins lamesure des aberrations statiques est e�ae. Il est ependant possible de mesurer les aberrationsquasi-statiques en présene d'aberrations dynamiques, e qui est très intéressant pour supprimerles aberrations statiques non vues par une optique adaptative.III.2.5.2 L'image du ompagnonL'estimateur de l'image du ompagnon (Eq. III.2.12) utilise les trois pis de orrélation del'équation III.2.58. J'ai déterminé l'expression des pis latéraux (Eq. III.2.59 et III.2.62) et jem'intéresse maintenant au pi entral :
Icent,T (α) = IC,T (α) + IR(α) + IS,T (α), (III.2.66)où IC,T est l'image reherhée, IR est l'image de référene pour un temps de pose T et IS,T ellede l'étoile dont l'expression se déduit de l'équation III.2.56 :
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d~ξ1 (III.2.67)
∫∫
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d~ξ2Pour simpli�er ette équation, je suppose que φdyn est soumise aux hypothèses des aberrationsdynamiques (paragraphe I.2.4.2), d'ergodiité et de stationnarité. Cela implique
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(~ξ1 − ~ξ2 )
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)

, (III.2.68)ave Dφdyn
la fontion de struture des aberrations dynamiques. En utilisant ette équation,l'équation III.2.61 et en onsidérant une lumière monohromatique, l'expression de IS,T se sim-107



Chapitre III.2. Les di�érents estimateurspli�e 48 omme suit :
IS,T (~α) = F
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)]])Pour estimer le ompagnon, il faut alors estimer les aberrations du front d'onde aest + i φest viales équations III.2.63 ou III.2.65, aluler l'image IS,T grâe à l'équation III.2.69 et soustraireette image � ainsi que l'image de référene � à l'image Icent,T extraite du pi entral du pland'autoorrélation. Pour déterminer la fontion de struture de l'optique adaptative Dφdyn
, laméthode d'inversion proposée par Sauvage (2007) peut être utilisée. Une fois enore (f. para-graphe III.2.3), des estimateurs plus �ns maximisant la vraisemblane entre les mesures et lemodèle que je propose permettraient d'améliorer les performanes de l'instrument. Cependant,quel que soit l'estimateur utilisé, il est important de noter la di�érene entre ourte et longueposes :� Courte pose : les pis latéraux du plan d'autoorrélation fournissent l'amplitude omplexeinstantannée dans un plan pupille (aberrations du front d'onde) et le pi entral, l'intensitéinstantatanée du résidu oronographique (étoile et ompagnon).� Longue pose : les pis latéraux fournissent ette fois l'amplitude omplexe moyennéedans le temps (aberrations statiques du front d'onde) et le pi entral, l'intensité du résiduoronographique moyennée dans le temps.En ourte pose, l'image du résidu stellaire est estimée par le module au arré de la transforméede Fourier d'un des pis latéraux. En longue pose, la non-ommutativité de la moyenne tem-porelle et de la fontion valeur absolue au arré nous interdit d'utiliser la même estimation. Ilest alors indispensable d'estimer les aberrations statiques du front d'onde, d'utiliser un modèledérivant les aberrations dynamiques et en�n d'estimer le résidu stellaire à retirer au résiduoronographique.Notez que l'estimateur du ompagnon obtenu sans aberrations dynamiques (Eq. III.2.12)donne des résultats enourageants quand il est appliqué à des longues poses (résultats numériquespréliminaires). Un ompromis entre gain de performanes et omplexi�ation de l'estimateur doitêtre trouvé.

48Dans sa thèse, Sauvage (2007) a établi un résultat similaire quoique plus omplet puisqu'il envisage desaberrations statiques en amont et en aval du oronographe. Je me ontente � dans e manusrit � d'aberrationsen amont ar elles en aval n'ont qu'un e�et au deuxième ordre.108



Chapitre III.3Modélisation numériqueDans tout le manusrit, j'utilise l'informatique pour deux objetifs distints : la modélisationde la formation d'images à travers la self-oherent amera (paragraphe III.3.1) et le traitementde l'image interférentielle pour appliquer un des estimateurs que j'ai dérit dans le préédenthapitre. Dans les deux as, j'utilise des odes numériques que j'ai développés en GDL (GNUdata language), analogue libre du langage IDL (interative data language). Je donne un exempled'utilisation de es odes numériques dans un as idéal au paragraphe III.3.2.III.3.1 Simulation de l'instrumentIII.3.1.1 Amplitude AR de référeneLe diamètre DR de la pupille de référene et le diamètre D de la pupille oronographiée nesont pas égaux. Deux méthodes distintes me permettent de aluler l'amplitude omplexe AR dela voie de référene en plan foal dans le as d'un oronographe parfait (paragraphe III.3.1.1.1)ou d'un oronographe à quatre quadrants (paragraphe III.3.1.1.2).J'insiste sur le fait que AR et AR font référene à deux grandeurs di�érentes. La première (AR)est l'amplitude omplexe de la voie de référene qui intervient dans la formation de l'imageinterférentielle. La deuxième (AR) est une estimée de AR que j'utilise dans les estimateurs dela SCC (voir le paragraphe III.2.3 pour sa détermination).III.3.1.1.1 Cas d'un oronographe parfaitDans le as d'un oronographe parfait, la pupille de référene est égale à la pupille nonoronographiée de l'étoile entrale (mêmes aberrations du front d'onde). Je règle son �ux pourrespeter la ondition que je présente au paragraphe III.2.4.2. En�n, j'utilise la transformée deFourier par matrie direte � tradution mot à mot de matrix diret Fourier transform (MFT) �proposée par Soummer et al. (2007) et qui permet de régler le paramètre DR (ou γ = D/DR).Je prends en ompte le déalage entre les pupilles oronographiée et de référene en utilisant lefateur exp (2 i π ~α.~ξ0/λ) dans le plan foal.III.3.1.1.2 Cas d'un oronographe à quatre quadrantsDans le as d'un oronographe à quatre quadrants, j'explique en détail au paragraphe V.1.1que j'extrais la pupille de référene dans le plan du diaphragme de Lyot. Dans les simulations,109



j'utilise un masque binaire irulaire dont le diamètre est γ fois plus petit que le diamètre dudiaphragme de Lyot du oronographe et dont la position peut varier. Ce masque binaire mepermet de séletionner l'amplitude omplexe AR de la voie de référene. Une transformée deFourier rapide fournit l'amplitude omplexe dans le plan du déteteur.III.3.1.2 ChromatismeIII.3.1.2.1 Amplitude des aberrationsJe prends en ompte l'impat du hromatisme sur le niveau des défauts de phase et, à lalongueur d'onde λ, je onsidère le défaut de phase φλ0
λ0/λ où φλ0

est le défaut à la longueurd'onde λ0. En revanhe, je suppose que les aberrations d'amplitude ne présentent auune dépen-dane spetrale.III.3.1.2.2 Image polyhromatiquePour simuler une image en lumière polyhromatique, je onsidère inq longueurs d'onde uni-formément réparties sur la bande spetrale. Je alule les images monohromatiques orrespon-dant à haune de es images en prenant en ompte la dispersion des tavelures et le brouillage desfranges d'interférene en utilisant des MFT 49 (Soummer et al. , 2007). L'image polyhromatiqueest alors la somme de es images monohromatiques.III.3.1.3 Bruit de photonsL'ajout de bruit de photons sur une image se fait grâe à une routine en GDL qui simule unbruit aléatoire obéissant à une distribution poissonienne.III.3.2 Exemple de orretion ative dans un as idéalUne fois l'image interférentielle enregistrée � en laboratoire ou via le ode numérique �, j'uti-lise une routine que j'ai développée en langage GDL pour appliquer l'estimateur désiré : aber-rations du front d'onde ou image du ompagnon en longue pose ou ourte pose. Par exemple, sije souhaite orriger les aberrations du front d'onde, j'utilise l'image interférentielle fournie parla SCC (à gauhe sur la �gure III.3.1) et lui applique l'estimateur aproprié (Eq. III.2.17 ar leoronographe est parfait et la pose est ourte). Je projette la phase estimée sur le miroir défor-mable possédant 32x32 ationneurs (voir paragraphe I.2.4.3.2) et alule l'image interférentielleaprès orretion (itération 1 au entre sur la �gure). Le résidu de tavelures de ette image étantfrangé, il est possible d'améliorer la orretion et j'itère le proessus d'estimation-orretion. Jetrae alors sur la �gure III.3.2, d'une part, l'énergie résiduelle moyennée à l'intérieur de la zonede orretion (dé�nition exate aux paragraphes I.2.3.3 et I.2.4.3.2) en fontion du numéro del'itération (à gauhe) et d'autre part, la détetion à 5σ en fontion de la séparation angulairepour haune de es images (à droite). Comme le as traité dans et exemple est idéal (o-ronographe parfait, lumière monohromatique, rapport des diamètres des pupilles image et deréférene γ = D/DR = 1000), la limite intrinsèque du miroir déformable est atteinte en troisitérations. Dans des as non idéaux, la onvergene de la boule peut être ralentie omme je lemontre dans les parties IV et V.49L'utilisation de transformées de Fourier rapides pose des problèmes d'éhantillonnage pour simuler des bandesspetrales �nes.



III.3.2. Exemple de orretion ative dans un as idéal
D

0
32 λ  /

D032 λ  /

Itération 0 Itération 1 Itération 2

Fig. III.3.1 � Images interférentielles obtenues aux itérations 0 (sans orretion), 1 et 2 de laboule de orretion ative. Le défaut initial de phase est de 20 nm rms ave une densité spetralede puissane évoluant en f−3 (f la fréquene spatiale). Le rapport des diamètres des pupillesimage et de référene est égal à γ = D/DR = 1000, la lumière est monohromatique (Rλ → ∞)et auun bruit de photons n'est pris en ompte. Le miroir déformable possède 32x32 ationneurs.Le oronographe est parfait.

Fig. III.3.2 � À gauhe : énergie résiduelle C1 moyennée à l'intérieur de la zone de orretiondu miroir déformable 32x32 en fontion du nombre d'itérations de la boule. La limite du mi-roir déformable est rappelée en pointillés(paragraphe I.2.4.3.3). À droite : Détetion à 5σ desimages interférentielles aux itérations 0 (sans orretion), 1 et 2 de la boule de orretion. Leoronographe est parfait. Le défaut initial de phase est de 20 nm rms ave une densité spetrale depuissane évoluant en f−3 (f la fréquene spatiale). Le rapport de diamètres des pupilles imageet de référene égal à γ = D/DR = 1000, la lumière est monohromatique (Rλ → ∞) et auunbruit de photons n'est pris en ompte.
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Chapitre III.3. Modélisation numérique
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J'ai plus de soin et rois qu'il est plusimportant que j'apprenne e qui m'estnéessaire pour la onduite de ma vie,que non pas que je m'amuse à publierle peu que j'ai appris.René Desartes

Quatrième partieSelf-oherent amera et oronographeparfait
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Cette partie et la suivante orrespondent à la plus grande partie de mon travail de thèse.J'y présente une étude détaillée de la self-oherent amera (SCC) utilisée d'une part, ommeanalyseur de surfae d'onde en plan foal et d'autre part, omme tehnique d'imagerie di�é-rentielle. Dans ette partie, pour déterminer les limitations intrinsèques de la SCC, j'utilise lesritères C1 et d5 σ (paragraphe I.2.3) qui mesurent l'intensité résiduelle sur le déteteur aprèsoronographe et orretion par le miroir déformable. Pour m'a�ranhir des limitations autresque elles dues à la SCC, je suppose un oronographe parfait (équation I.2.7) et une densitéspetrale de puissane (DSP) des aberrations de phase évoluant en f−3 ave f la fréquene spa-tiale (paragraphe I.2.4.2). Cette dernière hypothèse � réaliste puisque Bordé & Traub (2006) ontmontré que la DSP du miroir de 8m du VLT évolue en f−3,1 � permet au miroir déformable (DM)de limiter au minimum l'assoiation SCC-DM-oronographe (paragraphe I.2.4.3.3). D'autre part,dans toute la suite du manusrit, j'emploie la phrase � la boule de orretion itérative onstituéede la self-oherent amera et d'un miroir déformable onverge et permet de orriger le hampde tavelures � pour exprimer � la self-oherent amera estime orretement les aberrations dufront d'onde �. Dans la pratique, même ave un défaut stritement statique, plusieurs itérationssont néessaires pour estimer orretement le défaut du front d'onde (linéarisation d'une expo-nentielle omplexe, présene de bruits, et.). Un gain pourrait alors être appliqué à l'estimateurbrut SCC (Eq. III.2.17 ou III.2.19) pour assurer la onvergene. Cependant, pour étudier lesperformanes intrinsèques de la SCC, je hoisis un gain de 1 pour qu'une divergene de la boulede orretion soit synonyme d'une erreur d'estimation des aberrations.Sous es hypothèses et elle d'aberrations statiques (paragraphe I.2.4.2), j'examine l'impatsur les performanes de l'analyseur SCC de plusieurs paramètres de la voie de référene � ha-pitre IV.1 � puis, des aberrations d'amplitude et du hromatisme � hapitre IV.2. Je fais partau hapitre IV.3 de résultats préliminaires sur la mesure de front d'onde en longue pose � aber-rations dynamiques et statiques. En�n, je présente au hapitre IV.4 une étude des performanesde la self-oherent amera utilisée omme tehnique d'imagerie di�érentielle.
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Chapitre IV.1Analyseur de surfae d'onde : étude dela voie de référeneLa qualité de l'estimation des aberrations de phase et d'amplitude dépend d'une part, dela qualité de l'image interférentielle enregistrée et d'autre part, de la qualité de l'amplitudeomplexe de référene AR (paragraphe III.2.3) utilisée dans les estimateurs (Eq. III.2.17, III.2.63et III.2.65). Je m'intéresse dans e hapitre à e deuxième terme dans le as d'images enregistréesen ourte pose. J'explique quelles raisons m'initent à utiliser un petit diamètre pour la pupillede référene DR ≪ D � paragraphe IV.1.1 � et quelles sont les spéi�ations requises en termesde stabilité temporelle � paragraphe IV.1.2. Finalement, au paragraphe IV.1.3, je propose unprotoole pour limiter l'impat du bruit de photons.Tout au long du hapitre, je renvoie au tableau IV.1.1 qui résume les hypothèses sur lesparamètres qui varient à haque simulation. D'autre part, toutes les études de e hapitre sontfaites en lumière monohromatique � Rλ → ∞ � ave une self-oherent amera assoiée à unoronographe parfait ; les aberrations de phase sont statiques et de 20nm rms ave une DSPen f−3. Dans haque étude, le même tableau de phase initiale est utilisé pour les di�érentsparamètres, e qui me permet de omparer les performanes indépendamment du tirage aléa-toire du défaut de phase. Auun bruit de photons n'est pris en ompte. En�n, pour obtenirl'image interférentielle (Eq. III.1.5), la pupille de référene est alulée selon le proessus pré-senté au paragraphe III.3.1.1.1 : son diamètre est DR et son �ux est réglé pour obéir à l'équa-tion III.2.38 (quelques photons par pixel sur le déteteur).
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`

`
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paramètre paragraphe IV.1.1.2 IV.1.2.1 IV.1.2.2
γ = D/DR 4 à 40 4 à 15 1000

Nact 32 et 64 32 32

σ(a) rms 0 0 0 et 5%Tab. IV.1.1 � Hypothèses des simulations de haque paragraphe du hapitre IV.1. La signi�ationdes notations est donnée dans le tableau III.1.1 à la page 86.
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Chapitre IV.1. Analyseur de surfae d'onde : étude de la voie de référeneIV.1.1 Diamètre de la pupille de référeneIV.1.1.1 Compromis entre stabilité et �uxJ'ai déjà annoné avant e paragraphe que plusieurs raisons m'initent à hoisir un petitdiamètre DR pour la pupille de référene en omparaison au diamètre D de la pupille de la voieimage. Pour mettre à jour es raisons, il faut remarquer que dans l'estimateur des aberrations dephase (Eq. III.2.17) � notez que ei est également le as pour l'estimateur de l'image du om-pagnon � l'amplitude omplexe AR intervient au dénominateur. La onséquene est inévitable :si AR s'annule, l'estimateur diverge. Plus préisément, les fréquenes spatiales des aberrationsde phase et d'amplitude telles que AR( ~α0) est nulle ne sont pas estimées et ne peuvent donpas être orrigées. Une autre façon de voir le problème est de se rendre ompte que si le �uxde la référene est nulle en ~α0, alors l'amplitude des franges à ette position |AS( ~α0)AR( ~α0)|est nulle et les tavelures en ~α0 ne sont pas odées. Pour éviter que ela ne se produise, il fautminimiser, dans le hamp de vue enregistré par le déteteur et �xé par le diamètre D de lapupille oronographiée, le nombre de positions ~α0 où l'amplitude omplexe AR s'annule. Or, ARest l'amplitude di�ratée par une pupille ronde PDR
de diamètre DR dont les aberrations sonttrès atténuées suite au �ltrage spatial dans un plan foal. AR ressemble alors 50 fortement àl'amplitude omplexe assoiée à la di�ration par une pupille PDR

, fontion à symétrie irulairedont le premier anneau sombre (AR = 0) se trouve à 1,22λ/DR. Si DR est hoisi su�sammentpetit devant D, il est possible de rejeter le premier anneau sombre de AR en dehors du hampde vue enregistré sur le déteteur et toutes les fréquenes spatiales des aberrations optiques sontodées � toutes les tavelures sont frangées.Un tel hoix � γ = D/DR grand � permet de stabiliser la voie de référene (voir le para-graphe IV.1.2.1). Seule la partie entrale de la tahe d'Airy 51 assoiée à la pupille PDR
estenregistrée sur le déteteur et uniquement de grandes variations optiques ou méaniques peuventmodi�er signi�ativement AR.Suite à es deux arguments, le hoix d'un petit diamètre DR s'impose. Mais il faut se souvenirde la ondition du paragraphe III.2.4.2 qui impose un �ux minimum de quelques photons parpixel sur le déteteur pour l'image référene (Eq. III.2.38). Un ompromis doit alors être trouvéentre un diamètre DR trop grand � zéros de AR dans le hamp et problème de stabilité � et undiamètre trop petit � �ux insu�sant. Ce ompromis ne peut être fait qu'au as par as puisquele �ux dans la voie de référene dépend du montage optique utilisé pour réer ette voie. Pour unoronographe à quatre quadrants, j'obtiens le ompromis pour un fateur γ = D/DR de l'ordrede 20 pour un défaut de phase de 20nm rms. Dans la suite, il m'arrive de hoisir γ = 1000 poura�ranhir mon étude de tel ou tel paramètre de l'in�uene des tavelures non orrigées, in�ueneque je mets en évidene dans le prohain paragraphe.IV.1.1.2 Impat des zéros de la référene sur les performanesSi γ = D/DR est tel que l'amplitude omplexe AR s'annule dans le hamp de vue du dé-teteur, ertaines tavelures ne sont pas frangées, don pas odées, et les fréquenes spatiales desaberrations du front d'onde orrespondantes ne sont pas estimées orretement. Cela impliquequ'une partie du résidu oronographique est toujours présent dans l'image �nale même après50En toute rigueur, et argument est vrai dans la pratique et dans mes simulations d'un oronographe à quatrequadrants (partie V). Dans mes simulations d'un oronographe parfait, l'image de référene ressemble à une tahed'Airy pare que DR ≪ D et non grâe à un �ltrage spatial que je ne simule pas (f. paragraphe III.3.1.1.1).51Rappel : la tahe d'Airy est l'image di�ratée à l'in�ni par une ouverture irulaire uniformément élairée.118



IV.1.1. Diamètre de la pupille de référeneorretion par le miroir déformable. Cet e�et est visible sur les images de la �gure IV.1.1 ob-tenues en supposant un défaut de phase de 20nm rms et un miroir déformable 32x32 (voir letableau IV.1.1 et l'introdution du hapitre pour plus de préisions). Pour γ = 40 (images à
3ème itération

9ème itération

γ=40

γ=40

γ=10

γ=10γ=4

γ=4

Fig. IV.1.1 � Images interférentielles après trois (haut) puis neuf (bas) iterations de la boulede orretion pour trois valeurs du paramètre γ. Dans deux as (à gauhe, γ = 4, et au entre,
γ = 10), mais pas dans le troisième (à droite, γ = 40), le premier anneau de zéros de la référenese trouve dans la zone de orretion. Le miroir déformable possède 32x32 ationneurs. La lumièreest monohromatique et le oronographe est parfait.droite), le premier anneau sombre de la référene est en dehors de la zone de orretion ; les er-reurs de phase sont bien estimées et la limite du miroir déformable est atteinte en trois itérations� je rappelle que les itérations permettent d'a�ner l'estimation des aberrations statiques (je neonsidère pas d'aberrations lentement variables 52). En revanhe, pour γ = 4 (images à droite)ou 10 (au entre), après trois itérations de la boule de orretion, les tavelures de la zone or-rigée situées sur les anneaux de la référene ne sont presque pas orrigées ; l'estimation n'estpas e�etive en es points du hamp. En augmentant le nombre d'itérations jusqu'à neuf, il estpossible d'atténuer et e�et mais pas de le supprimer. Pour quanti�er ette limitation, je trae,pour plusieurs valeurs de γ � de 4 à 40 �, l'énergie moyenne résiduelle C1 dans la zone de orre-tion d'un miroir déformable possédant 64x64 ationneurs en fontion du nombre d'itérations �graphique de gauhe sur la �gure IV.1.2. Si γ λ0/D est plus grand que la fréquene de oupuredu miroir déformable multiplié par √2 � e fateur prend en ompte la forme arré de la zone deorretion � alors les zéros de la référene ont une in�uene négligeable, la phase est bien estiméeet la orretion atteint la limitation intrinsèque C1,DM du miroir déformable mise en évideneau paragraphe I.2.4.3.3 en trois itérations : l'intensité est atténuée d'un fateur ∼ 104 après lapremière orretion, puis d'environ ∼ 10 à la deuxième et en�n, de quelques unités à la troisième.Cei traduit que la SCC permet de mesurer ave une grande préision les aberrations à partir de52L'objetif dans e manusrit est de démontrer la faisabilité de la tehnique pour des défauts statiques. J'étu-dierai l'impat de l'évolution des défauts dans les mois qui suivront ma thèse. 119



Chapitre IV.1. Analyseur de surfae d'onde : étude de la voie de référene

Fig. IV.1.2 � À gauhe : énergie résiduelle C1 moyenne et normalisée de l'image interfé-rentielle dans la zone de orretion en fontion du nombre d'itérations pour plusieurs valeursde γ = D/DR. Le miroir déformable possède 64x64 ationneurs. À droite : énergie rési-duelle moyenne et normalisée à l'itération 15 en fontion de γ pour deux nombres d'ation-neurs Nact = 32 (étoiles rouges) et 64 (plus bleus). Une loi empirique (Eq. IV.1.1) est superposéeen trait ontinu (respetivement tireté) pour le as Nact = 32 (respetivement 64). Sur les deuxgraphiques, les limitations intrinsèques des miroirs déformables sont préisées en pointillés. Lalumière est monohromatique et le oronographe est parfait.l'image en plan foal.Dans le as où γ est petit, la orretion est ralentie et surtout, limitée ; le graphique de droitede la �gure IV.1.2 représente l'évolution de ette limite C1,lim � énergie résiduelle après onver-gene à l'itération 53 15 � en fontion de γ et du nombre d'ationneurs du miroir déformable. Jesuperpose à e traé la loi empirique
C1,lim =

(

3 exp

(−4,5 γ

Nact

)

+ 1

)

C1,DM. (IV.1.1)Cette loi dérit orretement les deux as que je onsidère mais il me paraît avalier de lagénéraliser ar le omportement à γ petit dépend ertainement entre autres de l'algorithme deprojetion de la phase estimée sur le miroir déformable, du oronographe � variations de �uxdans la pupille de référene, voir paragraphe V.1.2.2 � et de la densité spetrale de puissane desdéfauts. Cependant, deux règles seront toujours de mise :� plus γ est grand, meilleure l'estimation des aberrations est ;� si γ est supérieure à la fréquene de oupure du miroir déformable multipliée par √
2 �

γ & 23 et 45 respetivement pour Nact = 32 et 64 �, la phase est bien estimée et laorretion atteint la limite C1,DM du miroir déformable.53Je hoisis l'itération 15 pour que toutes les boules aient onvergé.120



IV.1.2. Stabilité requiseIV.1.2 Stabilité requiseAu paragraphe III.2.3, j'explique que j'approhe l'amplitude omplexe AR par l'amplitude ARdi�ratée par une ouverture irulaire de diamètre DR = D/γ dont je �xe le �ux en enregistrant,voie image fermée, une image de référene. Plus le diamètre DR est petit, moins l'approximationest grossière. Cependant, quelque soit la valeur de γ, AR et AR ne sont pas égales et dans les deuxparagraphes suivants, j'étudie l'impat sur les performanes de la SCC de deux variations typiquesdu faiseau de référene entre le moment de l'enregistrement de IR et le début de la boule deorretion : elle du tip-tilt qui provoque un déalage spatial entre les deux amplitudes ARet AR (paragraphe IV.1.2.1) et elle du piston, 'est-à-dire de la di�érene de marhe entre lesvoies image et de référene (paragraphe IV.1.2.2). Les hypothèses prinipales des simulationssont données dans le tableau IV.1.1 et dans l'introdution du hapitre.IV.1.2.1 Tip-tilt dans la voie de référeneJe suppose dans e paragraphe que le entre de l'image de référene enregistrée n'est pasmesuré ave préision ou, e qui est plus probable, qu'une variation du tip-tilt dans la voie deréférene le fait varier. Dans e as, l'amplitude omplexe estimée AR est déalée spatialement surle déteteur par rapport à l'amplitude omplexe réelle AR
54. Dans les simulations qui suivent, jesuppose e déalage onstant pendant la orretion � le déalage a lieu entre l'enregistrement dela référene et le début de la boule � et j'étudie son in�uene sur l'énergie moyenne C1 dans lazone de orretion pour plusieurs valeurs de γ = D/DR. En absene de déalage � ourbes noiressur la �gure IV.1.3 � je retrouve le résultat du paragraphe préédent : la orretion � en réalité,l'estimation � est moins e�ae et plus lente quand γ diminue. Si un déalage existe entre ARet AR � voir les odes de ouleurs et de points sur le graphique � l'estimation est d'autant moinse�ae que γ est faible. Par exemple, pour γ = 15, la boule de orretion onverge tant quele déalage est inférieur à 8λ0/D ; pour γ = 4, le déalage maximum est 2,5 − 3λ0/D. Celan'est pas surprenant ar γ λ0/(2D) orrespond à la moitié de la largeur à mi-hauteur de latahe de di�ration AR et à partir d'un tel déalage, AR ommene à être très di�érente de AR.Finalement, pour que la boule de orretion onverge, la stabilité requise du tip-tilt de la voiede référene orrespond à un déalage maximum entre AR et AR sur le déteteur de l'ordrede γ λ0/(2D).IV.1.2.2 Piston dans la voie de référeneLa seonde étude de stabilité onerne la variation du piston dans la voie de référene, 'est-à-dire la di�érene de marhe (DDM) ave la voie image. Quand la DDM entre les deux voies del'interféromètre varie, le système de franges est déalé en blo. Si ela n'est pas pris en omptepar l'amplitude omplexe de référene enregistrée AR, alors AR = AR exp (2 i π p0/λ0) ave p0la DDM � ou piston � et l'estimateur (aest + i φest) (Eq. III.2.17) des aberrations n'est pas exatd'un fateur exp (−i 2π p0/λ0) :

aest(~u) + i φest(~u) = exp

(

−2 i π p0

λ0

)

[a(~u) + i φ(~u)] , (IV.1.2)où (a+i φ) sont les aberrations réelles du front d'onde. Par exemple, si la di�érene de marhe estégale à p0 = λ0/4 (π/2 en phase), les aberrations de phase estimées φest orrespondent en réalité54Voir le paragraphe III.3.1.1 pour de plus amples expliations sur la di�érene fondamentale entre ARet overlineAR. 121



Chapitre IV.1. Analyseur de surfae d'onde : étude de la voie de référene

Fig. IV.1.3 � Énergie résiduelle C1 moyenne et normalisée de l'image interférentielle dans lazone de orretion en fontion du nombre d'itérations pour plusieurs valeurs du déalage sur ledéteteur entre AR et AR � odes de ouleurs et de points fournis en bas à droite � et de γ =
D/DR : en haut à gauhe, γ = 4 ; en haut à droite, γ = 6 ; en bas à gauhe, γ = 10 ; en basà droite, γ = 15. Le miroir déformable possède 32x32 ationneurs et sa limitation intrinsèqueorrespondante est traées en pointillés. La lumière est monohromatique et le oronographe estparfait.aux aberrations d'amplitude a et vie versa. Bien entendu, dans e as, la boule de orretionne peut que diverger. Pour une DDM plus faible, les aberrations de phase et d'amplitude sontmélangées mais, dans le même temps, le fateur exp (−i 2π p0/λ0) induit un gain de bouleinférieur à 1 et les graphiques de la �gure IV.1.4 montrent que la boule de orretion onverge122



IV.1.2. Stabilité requisemême si plus d'itérations sont requises. Cette orretion est possible sans � graphique de gauhe

Fig. IV.1.4 � Énergie résiduelle C1 moyenne et normalisée de l'image interférentielle dans lazone de orretion en fontion du nombre d'itérations pour plusieurs valeurs du piston p0 dans lavoie de référene. Le piston n'est pas pris en ompte par AR. Les valeurs du piston p0 sont 0 (plusnoirs), λ0/18 (étoiles rouges), λ0/9 (trait ontinu vert), λ0/6 (diamants bleus) et λ0/4.5 (tri-angles bleu lair). Le niveau des aberrations de phase est �xé à 20 nm rms et elui des aberrationsd'amplitude à 0 (graphique de gauhe) et 5% (à droite). Le miroir déformable possède 32x32ationneurs et sa limitation intrinsèque est traée en pointillés sur le graphique de gauhe. Leparamètre γ vaut 1000 et le oronographe est parfait. Les éhelles vertiales ne sont pas les mêmespour les deux graphiques !� et ave � graphique de droite, σ(a) = 5% rms � des aberrations d'amplitude en plus desaberrations de phase �xées à 20nm rms. En présene d'aberrations d'amplitude la orretion estlimitée à ause des tavelures non orrigées mais elle a lieu (paragraphe IV.2.1). Le hoix pessimistede 5% rms d'aberrations d'amplitude permet de supposer des aberrations d'amplitude et de phasedu même ordre de grandeur 55. Je trouve �nalement que, entre l'enregistrement de AR et la �nde la boule de orretion, la di�érene de marhe � le piston de la voie de référene � ne doitpas varier de plus de ∼ λ0/10 pour que l'estimation et la orretion des aberrations de phase etd'amplitude (graphique de droite) soient e�etives. Cette spéi�ation est relaxée à ∼ λ0/5 si lesaberrations d'amplitude sont négligeables (graphique de gauhe).
En onlusion, le rapport des diamètres de pupille des voies image et de référene, γ = D/DR,doit être hoisi le plus grand possible pour :� minimiser le nombre de fréquenes spatiales non estimées par la self-oherent amera .55Si les aberrations de phase sont beauoup plus grandes que elles d'amplitude, l'impat des dernières au oursde la mauvaise estimation est négligeable. 123



Chapitre IV.1. Analyseur de surfae d'onde : étude de la voie de référene� pouvoir estimer failement l'amplitude omplexe AR et l'approher par l'amplitude om-plexe AR di�ratée par une pupille irulaire PDR
dont le �ux, la position et la largeur sontajustés en enregistrant une image de référene IR avant le début de la boule.� minimiser l'impat des variations de piston et de tip-tilt dans la voie de référene.Il faut ependant respeter la ondition de �ux � γ pas trop grand � sur l'image de référene (unedizaine de photons par pixel du déteteur Eq. III.2.38) et un ompromis sur la valeur de γ està trouver pour haque montage optique assoiant la SCC à un oronographe. En�n, pour quel'estimation soit orrete � onvergene de la orretion � il faut que, dans la voie de référene,la variation de tip-tilt orresponde à un déalage sur le déteteur de moins de ∼ γ λ0/(2D) ;et que la variation du piston soit inférieure à ∼ λ0/10. Ce dernier point est le plus ritique ene qui onerne la voie de référene et je propose un shéma optique au paragraphe V.1.1 pouratteindre ette stabilité.IV.1.3 Adaptation du temps de pose et du �ux de la référeneJe déris, dans e hapitre, des protooles pour adapter le temps de pose et le �ux dans lavoie de référene à haque itération de la boule de orretion.IV.1.3.1 Variation du �ux reçu par le déteteurJe trae, sur la �gure IV.1.5, la détetion à 5σ du résidu oronographique avant (trait pleinnoir) et après (tirets rouges) orretion par un miroir possédant 64x64 ationneurs pour un défautde phase de 20nm rms. D'après les �gures IV.1.2, IV.1.3, IV.1.4 et plus loin IV.2.5, la bouleommandée par la SCC atteint ette limite instrinsèque du miroir en quelques itérations. Le �ux

Fig. IV.1.5 � Détetion à 5σ avant (trait ontinu noir) et après (titets rouges) onvergene dela boule de orretion en lumière monohromatique. Le défaut initial est de 20 nm rms aveune DSP en f−3.reçu par le déteteur dans la zone de orretion est diminué d'un fateur ∼ 106 à 5λ0/D entre124



IV.1.3. Adaptation du temps de pose et du �ux de la référenele début et la �n de la orretion, e qui oblige à adapter le temps de pose d'enregistrementde l'image interférentielle pendant la boule de orretion. D'autre part, si le temps de pose estmodi�é, l'intensité IR reçue de la voie de référene l'est également � le �ux n'est presque pasmodi�é quand la réjetion du oronographe est améliorée (paragraphe V.1.2.2) � et pour véri�erla ondition sur IR (quelques photons par pixel du déteteur, Eq. III.2.38) à haque itération,le �ux dans la voie de référene doit être ajusté. Je propose alors deux protooles d'ajustementautomatique du �ux de la voie de référene et du temps de pose au ours de la boule deorretion.IV.1.3.2 Protooles proposésLes deux protooles que je propose sont eux que j'utilise dans mes simulations numériques.Ils pourront être utilisés tel quel dans la pratique.IV.1.3.2.1 Ajustement du temps de posePour minimiser l'impat du bruit de photons sur l'estimation des aberrations du front d'ondefaite par la SCC, il faut véri�er les onditions IS >> IR et IR & 1 (Eq. III.2.38) où IS et IRreprésente respetivement les intensités du résidu oronographique et de l'image de référene. Àl'itération 0, j'ajuste le temps de pose T0 pour olleter su�sament de photons. Avant d'enre-gistrer l'image interférentielle de l'itération suivante, il n'est pas possible de savoir a priori deombien l'intensité des tavelures sera atténuée et le temps de pose ne peut pas être ajusté aveertitude. Mais, en remarquant qu'après la première itération l'intensité résiduelle dans la zonede orretion est relativement uniforme (voir le graphique de droite de la �gure III.3.2), je pro-pose d'ajuster le temps de pose Tn de l'itération n, en fontion de l'intensité moyenne Imoy, n−1dans la zone orrigée de l'image enregistrée à l'itération n − 1 et de l'intensité moyenne IH,n àlaquelle je souhaite enregistrer l'image à l'itération n :
Tn = Tn−1

IH,n

Imoy,n−1
pour n > 1 ave Imoy,n−1 =

∫∫

H In−1(~α) d~α
∫∫

H d~α
, (IV.1.3)oùH est la zone de orretion e�etive dé�nie au paragraphe IV.2.2.2 (lieux de la zone d'in�uenedu miroir déformable où les franges des tavelures ne sont pas brouillées). Je mets en évidene ladépendane en n de l'intensité souhaitée IH,n pour montrer qu'il est envisageable de modi�er lerapport signal à bruit 56 de la mesure des aberrations à haque itération. Dans le as le plus simpleoù je souhaite un rapport signal à bruit onstant, IH,n = IH est une onstante et Imoy,0 = IH.Le temps de pose est alors ajusté ave une itération de retard. Cela ne porte pas à onséqueneau-delà de la première itération ar l'intensité des tavelures ne varie pas de plus d'un fateur 10d'une itération à l'autre (f. les �gures IV.1.2, IV.1.3 et IV.1.4 et plus loin la �gure IV.2.5).Pour le passage de l'itération 0 à l'itération 1, d'après les mêmes �gures, l'intensité moyenne estatténuée d'un fateur de l'ordre de 103. J'impose alors T1 = 103 T0. Finalement, le protoole quej'applique ave un oronographe parfait s'érit







T0 tel que Imoy,0 = IH

T1 = 103 T0 pour un oronographe parfait
Tn = Tn−1

IH
Imoy,n−1

pour n > 1 ave Imoy,n−1 =

∫∫

H In−1(~α)d~α
∫∫

H d~α

. (IV.1.4)56Le rapport signal à bruit (Eq. III.2.37) est diretement relié au temps de pose et par là, à l'intensité IH,n.125



Chapitre IV.1. Analyseur de surfae d'onde : étude de la voie de référeneDans toutes les simulations dont je fais part dans le manusrit, j'utilise le protoole du sys-tème IV.1.4. Seul le fateur 1000 de l'étape donnant T1 est modi�é dans le as d'un oronographeà quatre quadrants. Je le �xe en étudiant la déroissane théorique de l'énergie moyenne entreles itérations 0 et 1 omme je le fait i-dessus pour le oronographe parfait.IV.1.3.2.2 Ajustement du �ux de la référeneLa orretion des aberrations du front d'onde ne modi�e que très peu le �ux � nombre dephotons par unité de temps et par unité de surfae � dans la voie de référene. Cette assertion estvéri�ée dans mes simulations de la SCC assoiée à un oronographe parfait puisque je suppose queles aberrations sont faibles et que la pupille de référene est égale à la pupille non oronographiée� de diamètre D � onentrée en une pupille de diamètre DR (voir le paragraphe III.3.1.1.1).Dans le as d'un oronographe à quatre quadrants � as plus réaliste, paragraphe III.3.1.1.2 �,je montre que ette assertion est également véri�ée (paragraphe V.1.2.2.2). Au ours de la or-retion, le temps de pose augmente, l'intensité de la référene IR augmente et la ondition del'équation III.2.38 qui demande un minimum de quelques photons par pixel est satisfaite. Ce-pendant, pour établir ette ondition, j'ai supposé que l'intensité du résidu oronographique ISétait plus grande que l'intensité de référene IR. Il devient don indispensable d'ajuster le �uxdans la voie de référene pour onserver un bon rapport signal à bruit sur la mesure des aber-rations 57. Cet ajustement peut être réalisé soit en diaphragmant la pupille de référene par uneouverture de diamètre variable DR (le maximum de l'intensité IR est proportionnelle à D4
R) ;soit en utilisant une densité neutre variable. L'avantage de la première solution est que le dia-mètre DR diminue au fur et à mesure de la orretion, e qui permet de repousser les zéros dela référene de plus en plus loin du entre de l'image (paragraphe IV.1.1.2). Les inonvénientssont qu'il faut onnaître ave préision le diamètre DR du diaphragme pour savoir quelle tahed'Airy utilisée pour estimer AR dans l'estimateur des aberrations (paragraphe III.2.3) et qu'ilfaut pouvoir implémenter un diaphragme de taille variable dans le montage optique, e qui estertes faisable dans le as d'un oronographe de type Lyot mais plus ompliqué que d'ajouterune roue à densité variable (paragraphe V.1.1). C'est ette raison qui m'a poussé à opter pourune densité variable dont le seul inonvénient est la néessité d'un étalonnage � inonvénientnon ritique ar une erreur sur le niveau de AR ne ferait que modi�er legèrement le gain de laboule. Pour ont�ler la valeur de ette densité neutre dR n en intensité à l'itération n, j'utilisel'intensité, moyennée dans la zone de orretion et rapportée à un temps de pose de une seonde,de l'image de référene IR0 enregistrée avant le début de la boule 58, et le niveau IR,n auquel jesouhaite �xer l'intensité de la référene sur le déteteur :

dR n = Tn IR,n

∫∫

H d~α
∫∫

H IR0(~α) d~α
, (IV.1.5)ave Tn le temps de pose de l'itération n en seondes. Comme le traduit l'indie n de IR,n, leniveau auquel je �xe l'intensité de la référene peut dépendre de l'itération. Par exemple, si unrapport signal à bruit plus élevé est souhaité au début de la boule pour une estimation desaberrations plus préise.57Plus préisément, si le �ux de la référene peut ne pas être ajusté et si IR peut dominer l'image (IR ≫ IS)pendant la boule de orretion (Eq. III.2.37), il reste indispensable au moins à la dernière itération d'atténuerl'intensité de la référene IR pour que son bruit ne domine pas l'estimateur du ompagnon (paragraphe III.2.4.3.2).58Cette image permet d'ajuster la taille, la position et le niveau de l'amplitude omplexeAR (paragraphe III.2.3).126



IV.1.3. Adaptation du temps de pose et du �ux de la référeneJe ne peux rien a�rmer tant que la boule n'a pas été réalisée en pratique mais je suis assezon�ant sur l'e�aité de es deux protooles pour gérer le temps de pose et le �ux dans la voiede référene. Une autre façon d'ajuster le temps de pose serait d'utiliser uniquement les ourbesthéoriques de déroissane de l'énergie en fontion du nombre d'itération. Les deux protoolesseront ertainement tester en laboratoire.
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Chapitre IV.1. Analyseur de surfae d'onde : étude de la voie de référene
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Chapitre IV.2Analyseur de surfae d'onde : erreursd'amplitude et hromatismeIV.2.1 Impat des aberrations d'amplitudeUn défaut optique dans un plan foal, la transmission non uniforme d'une optique, de ladi�ration de Fresnel ; que de raisons pour que l'élairement de la pupille ne soit pas uniforme.J'étudie, dans e paragraphe, l'impat de es aberrations d'amplitude sur les performanes de laself-oherent amera en supposant :� des images en ourte pose ;� un oronogrape parfait ;� une lumière monohromatique (Rλ → ∞) ;� un seul mirroir déformable de 64x64 ationneurs dans un plan onjugué au plan pupille ;� un grand rapport de diamètres entre les pupilles image et deréférene γ = D/DR = 1000 (voir le paragraphe IV.1.1 pour des préisions sur e pa-ramètre) ;� un défaut de phase φ de 20nm rms et dont la densité spetrale de puissane (DSP)évolue en f−3 ave f la fréquene spatiale assoiée à la oordonnée pupillaire ξ (para-graphe I.2.4.2) ;� plusieurs défauts d'amplitude dont les niveaux sont 0 ; 0,1 ; 0,5 ; 1,0 et 5,0% rms et dontla DSP évolue selon une loi en f0, f−1, f−2 ou f−3.L'estimation des aberrations du front d'onde est faite via l'équation III.2.17 et, en suivant laproposition de Bordé & Traub (2006), je rends hermitiennes es aberrations pour pouvoir orrigerau mieux la moitié de la zone de orretion du (seul) miroir déformable que je simule.IV.2.1.1 Aire orrigée divisée par deux et limitation du niveau de orretionSous es hypothèses, je ferme la boule de orretion ommandée par la SCC. Elle onvergedans tous les as � di�érents niveaux du défaut d'amplitude et di�érentes DSP � en 2 ou 3itérations ar la lumière est monohromatique (f. paragraphe IV.2.2) et γ = 1000 (f. pa-ragraphe IV.1.1). Les images après orretion pour 0% (1ère olonne) ; 0,1% (2ème olonne)et 1% (3ème olonne) rms d'aberrations d'amplitude et deux lois de puissane di�érentes � f0et f−3 sur les 1ère et 2ème lignes � sont présentées sur la �gure IV.2.1. L'e�et aratéristique desaberrations d'amplitude � rédution par 2 de l'aire orrigée � est visible sur les 2ème (0,1% rms)et 3ème (1% rms) olonnes. Ces images mettent également en évidene l'importane de la densité129



Chapitre IV.2. Analyseur de surfae d'onde : erreurs d'amplitude et hromatisme

Fig. IV.2.1 � Images interférentielles après onvergene (itération 4) pour di�érents niveauxd'aberrations d'amplitude � 0% (1ère olonne) ; 0,1% (2ème olonne) et 1% (3ème olonne) � etplusieurs lois de puissane pour la DSP : f0 (1ère ligne) et f−3 (2ème ligne). La même éhellede gris, logarithmique, est utilisée pour toutes les images. Le oronographe est parfait, la lumièreest monohromatique (Rλ → ∞), le miroir déformable possède 64x64 ationneurs, le rapport desdiamètres de pupille γ est égal à 1000 et les aberrations de phase sont �xées à 20 nm rms aveune DSP en f−3.spetrale de puissane des aberrations. À niveau intégré équivalent (sur une olonne de la �gure),si les basses fréquenes spatiales onentrent plus d'énergie (DSP en f−3), les tavelures non orri-gées � partie gauhe de l'image � et près du entre de l'image di�ratent une part importante deleur énergie dans la moitié orrigée du hamp, e qui limite onsidérablement les performanes.Finalement, es images montrent, omme nous nous y attendons, que plus les aberrations sontgrandes, plus elles limitent la détetion, e�et visible sur la �gure IV.2.2 où je trae les déte-tions à 5σ 59 dans les images interférentielles après onvergene (itération 4) en fontion de laséparation angulaire en λ0/D. Chaque ombinaison de ouleur et style de ligne orrespond à unniveau de défaut : 0% en trait ontinu noir, 0,1% en pointillés rouges, 0,5% en tirets verts, 1%en trait mixte bleu foné et 5% en trait mixte bleu lair à trois tirets. Chaque graphique estassoié à une DSP : f0 en haut à gauhe, f−1 en haut à droite, f−2 en bas à gauhe et f−3 enbas à droite. La ourbe en trait plein rouge donne le niveau de la détetion à 5σ dans l'imageoronographique sans orretion pour l'aberration d'amplitude la plus grande (5%).Pour une loi de puissane donnéeComme je l'ai évoqué i-dessus, le résidu après onvergene de la boule est prinipalement dûà la lumière di�ratée par les tavelures non orrigées qui se trouvent près du entre de l'image.Or, si nous onsidérons que l'aberration de phase (20nm rms) est su�sament orrigée pour êtrenégligée, le résidu de orretion �té non orrigé est proportionnel à |F [a]|2 (Eq. I.2.8). Cei ex-plique que, pour une loi de puissane donnée (un des quatre graphiques), le niveau de orretionaugmente omme le arré du défaut d'amplitude.59Pour déterminer es détetions à 5 σ, je alule l'éart-type azimuthal σ(ρ) de l'intensité à la distane an-gulaire ρ (Eq. I.2.11) en ne onsidérant que les pixels se trouvant dans le demi-plan où phase et amplitude sontorrigées.130



IV.2.1. Impat des aberrations d'amplitude

Fig. IV.2.2 � Détetion à 5σ de l'image interférentielle après onvergene (itération 4) en fon-tion de la séparation angulaire en λ0/D pour plusieurs niveaux d'aberrations d'amplitude (ode deouleurs et de styles de lignes). La DSP de es aberrations est en f0 (en haut à gauhe), f−1 (enhaut à droite), f−2 (en bas à gauhe) et f−3 (en bas à droite) où f est la fréquene spatiale. Laourbe en trait plein rouge donne le niveau du résidu oronographique sans orretion (itération 0)pour 5% rms d'aberrations d'amplitude. La lumière est monohromatique (Rλ → ∞), le miroirdéformable possède 64x64 ationneurs, le rapport des diamètres de pupille γ est égal à 1000 etles aberrations de phase sont �xées à 20 nm rms ave une DSP en f−3.
131



Chapitre IV.2. Analyseur de surfae d'onde : erreurs d'amplitude et hromatismeImpat de la densité spetrale de puissanePour déterminer l'impat de la densité spetrale de puissane, je dé�nis haque DSP Si, où idésigne l'opposé de la puissane de la loi, omme suit :
S0(~f) = s0

S1(~f) =
s1
f

S2(~f) =
s2
f2

S3(~f) =
s3
f3

(IV.2.1)
où f = ‖~f ‖ est la fréquene spatiale et les si sont des onstantes réelles. Si je �xe le niveau dudéfaut à une variane σ2(a) pour haune des DSP, j'obtiens

σ2(a) = 2π

∫ fmax

ffmin

Si f df ⇒ σ2(a) =
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, (IV.2.2)
ave fmin et fmax les fréquenes minimales et maximales que j'utilise dans mes simulations pouraluler les aberrations, autrement dit fmin = 1/4 et fmax = 64. L'appliation numérique donne







s1
s0

≃ 32

s2
s0

≃ 369

s3
s0

≃ 514

, (IV.2.3)rapports qui orrespondent sensiblement à eux observés entre les ourbes de la �gure IV.2.2 �ourbes de même ouleur sur les di�érents graphiques. Cei est un argument pour a�rmer quee sont les tavelures non orrigées qui di�ratent de l'énergie dans la zone orrigée et limitent ladétetion.IV.2.1.2 Mais la SCC estime orretement les aberrations d'amplitudeEn n'utilisant qu'un seul miroir déformable, en présene d'aberrations de phase et d'ampli-tude, seule une moitié de sa zone d'in�uene dans le plan foal peut être orrigée et l'image �naleest dominée par la lumière di�ratée par les tavelures non orrigées prohes du entre optique.Comme les performanes de la SCC sont limitées par es tavelures d'après les �gures IV.2.1et IV.2.2, je peux a�rmer qu'au moins jusqu'à des niveaux de orretion de l'ordre de 10−10 enontraste (en plan foal), la SCC mesure orretement les aberrations de phase et d'amplitude.Les seuls moyens d'améliorer la orretion sont alors :132



IV.2.2. Impat du hromatisme� d'utiliser un deuxième miroir déformable � onjugué ave un plan foal et non ave un planpupille omme le premier � pour orriger les aberrations d'amplitude et ne pas être soumisà la rédution de la zone de orretion ;� d'apodiser la pupille pour que la di�ration des tavelures non orrigées ne s'étendent pasaussi loin dans la zone d'intérêt.La première des solutions peut poser un problème d'enombrement et de omplexi�ation du he-min optique ; elle a de plus un oût. La deuxième solution, l'apodisation de pupille, est soumiseaux inonvénients des tehniques lassiques d'apodisation (Kasdin et al. , 2003; Vanderbei et al. ,2003; Kasdin et al. , 2005) � faible transmission du �ux et augmentation de la séparation mi-nimum de détetion (inner working angle en anglais) � ou à eux du phase-indued amplitudeapodization (Guyon et al. , 2005; Pluzhnik et al. , 2006) � di�ultés tehnologiques de onstru-tion et distorsion des soures hors-axe (les planètes). Il serait tout de même intéressant de trouverun ompromis, et de pouvoir aposiser le faiseau pour améliorer le ontraste �nal.IV.2.2 Impat du hromatismeDans l'image interférentielle fournie par la self-oherent amera , l'intensité des tavelures estmodulée par des franges d'interférene de type Fizeau. Si la lumière n'est pas monohromatique,un phénomène de brouillage dégrade le ontraste des franges et par là, le odage des tavelures ; lesaberrations ne sont plus estimées orretement. Dans e hapitre, j'optimise le fateur hroma-tique pour éviter à la boule de orretion de diverger (paragraphe IV.2.2.1). Je mets en exerguela limitation du hamp de orretion (paragraphe IV.2.2.2) en fontion du hromatisme ; puis,je montre l'e�et néfaste du hromatisme sur les performanes de la SCC (paragraphe IV.2.2.3).Dans le dernier paragraphe (IV.2.2.4), je déris le ompensateur hromatique de Wynne (1979)qui permet de retrouver des performanes prohes des performanes en lumière monohroma-tique.Les valeurs des paramètres variants d'une simulation à l'autre sont rassemblées dans le ta-bleau IV.2.1. Dans toutes es simulations, l'éart-type du défaut de phase utilisé est 20nm rmset sa DSP varie en f−3 où f est la fréquene spatiale. Les erreurs d'amplitude sont nulles. Le pa-ramètre γ est �xé à 1000 pour limiter l'in�uene des zéros de la référene (paragraphe IV.1.1.2).Le bruit de photons n'est pas pris en ompte.
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paramètre paragraphe IV.2.2.1 IV.2.2.2 IV.2.2.3
Rλ 20 20, 40, 100 et ∞ 16 à ∞
Nact 32 16, 32 et 64 16, 32 et 64Tab. IV.2.1 � Hypothèses des simulations de haque sous-paragraphe du paragraphe IV.2.2. Lasigni�ation des notations est donnée dans le tableau III.1.1 à la page 86.

IV.2.2.1 Estimateur polyhromatique : régularisation du pauvreEn lumière polyhromatique, j'ai expliqué au paragraphe III.2.1.2 que les franges se brouillent� plus vite � que les tavelures ne se dispersent. J'en ai déduit l'estimateur des aberrations en133



Chapitre IV.2. Analyseur de surfae d'onde : erreurs d'amplitude et hromatismelumière polyhromatique (Eq. III.2.17)
aest(~u) + i φest(~u) = F−1

[
I−(~α)

ψ0A∗
R(~α)FRλ

(~α)

]

(~u), (IV.2.4)en introduisant le fateur hromatique FRλ
= F th

Rλ
(Eq. III.2.11) dont l'expression est

F th
Rλ

(~α) =

∫

Rλ

exp

(

2 i π ~α.~ξ0
λ

)

dλ,et qui se simpli�e si la largeur de la bande spetrale n'est pas trop grande (Rλ ≫ 1) :
F th
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λ0

)

sinc

(
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, (IV.2.5)ave sinc(x) = sin(x)/x la fontion sinus ardinal et exp (2 i π ~α.~ξ0/λ0) qui traduit le entragedu pi F−1[I−] en (−1/λ0
~ξ0). Malheureusement le fateur F th

Rλ
ne permet pas de ompenserle brouillage des franges 60 qui a lieu au-delà de la séparation angulaire αB qui orrespond audéalage d'un demi-interfrange des systèmes de franges des longueurs d'onde extrêmes de labande spetrale, 'est-à-dire pour α tel que

‖~α‖ ‖~ξ0 ‖ & αB ξ0 ave αB ξ0 = Rλ λ0/2 . (IV.2.6)Dans e as, les tavelures ne sont pas odées et l'information sur les erreurs du front d'ondeaux fréquenes spatiales orrespondantes ne peut pas être estimée. Si le brouillage se produit àl'intérieur de la zone de orretion 61
αB .

√
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2
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D
, (IV.2.7)la boule ommandée par l'estimateur polyhromatique (Eq. IV.2.4) diverge ar les tavelures au-delà de αB sont ampli�ées à haque itération. Pour éviter et e�et néfaste, je propose d'utiliserun fateur hromatique FRλ

= Fi di�érent du fateur théorique F th
Rλ

et qui permet d'atténuerl'impat des aberrations mal estimées. Sur la �gure IV.2.3, je trae l'énergie résiduelle dansla zone de orretion e�etive � lieux où les franges sur les tavelures ne sont pas brouillées,voir paragraphe IV.2.2.2 � en fontion du nombre d'itérations de la boule pour inq fateurs60Notez que le brouillage des franges n'existe que dans la diretion orthogonale aux franges ar ~α.~ξ0 est unproduit vetoriel.61Le fateur √2 prend en ompte la forme arré de la zone de orretion.134



IV.2.2. Impat du hromatismehromatiques di�érents Fi :
F1 =

1

F th
Rλ

F2 = F th
Rλ

F3 =
1

F th ∗
Rλ

F4 = 1 auun fateur
1

F5
=







1 si sinc

(

π ~α.~ξ0
λ0 Rλ

)

≥ 0

0 ailleurs
. (IV.2.8)

Les hypothèses prinipales de ette simulation sont détaillées dans le tableau IV.2.1 et l'introdu-

Fig. IV.2.3 � Énergie résiduelle C1 moyennée dans la zone de orretion en fontion dunombre d'itérations pour di�érents fateurs hromatiques : F1 = 1/F th
Rλ

(plus noirs), F2 =

F th
Rλ

(étoiles rouges), F3 = 1/F th ∗
Rλ

(trait ontinu vert), F4 = 1 (diamants bleu foné) et F5 = 1si sinc
(

π ~α.~ξ0/(λ0 Rλ)
)

≥ 0 (triangles bleu lair). La résolution spetrale de la bande passanteest Rλ = 20, le miroir déformable possède 32x32 ationneurs, γ = D/DR = 1000, le oronographeest parfait et le défaut de phase est �xé à 20 nm rms. La limite intrinsèque du miroir déformableest traée en pointillés. 135



Chapitre IV.2. Analyseur de surfae d'onde : erreurs d'amplitude et hromatismetion du hapitre : Rλ = 20, γ = 1000, miroir déformable 32x32 et défaut de phase de 20nm rms.Sous es hypothèses, les franges se brouillent à l'intérieur de la zone de orretion et la boulereste ine�ae si le fateur hromatique égale le fateur théorique F2 = F th
Rλ

(étoiles rouges).Sans fateur hromatique (F4, diamants bleu foné) � don ave l'estimateur monohromatique� ou en réduisant l'ensemble des fréquenes spatiales estimées (F5, triangles bleu lair), la bouleonverge pendant quelques itérations mais n'est pas su�samment stabilisée. Cette stabilisationest atteinte si l'impat des fréquenes spatiales mal estimées � franges brouillées � est régulé etatténué, e que les fateurs F1 (plus noirs) et F3 (trait ontinu vert) font. Dans toute la suite,j'utilise le fateur hromatique F1 = 1/F th
Rλ

pour lequel la orretion est meilleure.Ce fateur orrespond à une régularisation des aberrations estimées puisqu'il minimise l'esti-mation de ertaines fréquenes spatiales. Des estimateurrs plus �ns peuvent ertainements êtredéveloppés.IV.2.2.2 Limitation du hamp d'observationL'utilisation de e nouveau fateur hromatique stabilise la boule mais ne permet pas deorriger les tavelures non odées, 'est-à-dire, en première approximation, au-delà de la distanede brouillage des franges αB (Eq. IV.2.6) dans la diretion orthogonale à elle des franges.Cei est visible sur la première ligne de la �gure IV.2.4 qui présente les images interférentiellesà l'itération 19 pour plusieurs largeurs spetrales. Sur haque image, je surperpose le erle derayon αB. Par la suite j'appelle � zone de orretion e�etive � la partie de la zone de orretion du
Bα  =

λR  = 20 R  = 40λ λR  =R  = 100λ

 
0B 0B 0Bα  = 6 λ  / α  =12 λ  / α  =30 λ  /D D D

Fig. IV.2.4 � 1ère ligne : images interférentielles après 19 itérations de la boule de orretionen lumière polyhromatique pour Rλ égale, de gauhe à droite, à 20, 40, 100 et ∞. Le miroirdéformable possède 64x64 ationneurs, le rapport des diamètres de pupille γ = D/DR est égalà 1000 et les aberrations de phase sont �xées à 20 nm rms ave une DSP en f−3. Le erle derayon αB (Eq. IV.2.6) est surperposé à haque image. Le oronographe est parfait. 2ème ligne :zones de orretion e�etive orrespondant aux images de la première ligne et utilisées pouraluler l'énergie résiduelle moyenne.136



IV.2.2. Impat du hromatismemiroir déformable � [−Nact/2,Nact/2]x[−Nact/2,Nact/2] (λ0/D)2 sans aberrations d'amplitudeou [0,Nact/2]x[−Nact/2,Nact/2] (λ0/D)2 dans le as ontraire � où les franges sur les taveluresne sont pas brouillées (α.ξ0 & αB.ξ0, Eq. IV.2.6). Cette zone est traée sous haune des imagesde la �gure IV.2.4.Pour que le hamp de vue ne soit pas réduit, il faut que le brouillage n'ait pas lieu dansla zone de orretion du miroir déformable. Je alule alors, pour haque taille de miroir, larésolution spetrale minimale Rλ min = Nact

√
2 ξ0/D (Eq. IV.2.7) pour que le hamp de vue soitmaximum :

Rλ min ≃







37 pour un 16x16
75 pour un 32x32
149 pour un 64x64 , (IV.2.9)ave une séparation ξ0/D ≃ 1,65 su�sante pour séparer les pis de orrélation de l'image inter-férentielle (Eq. III.2.5). J'ai supposé γ = D/DR grand. Finalement, si Rλ > Rλ min, je m'attendsà e que les performanes de orretion soient similaires à elles obtenues en lumière monohro-matique, e que je véri�e dans le prohain paragraphe.IV.2.2.3 Performanes en lumière polyhromatiqueDans un premier temps, sous les hypothèses données dans le tableau IV.2.1 et l'introdutionde e hapitre, je trae sur la �gure IV.2.5 l'énergie résiduelle C1 moyennée dans la zone de or-retion e�etive en fontion du nombre d'itérations pour di�érentes résolutions spetrales (odede ouleurs et de styles de points) et plusieurs nombres d'ationneurs � 16x16 en haut à gauhe,

32x32 en haut à droite et 64x64 en bas. En lumière monohromatique (Rλ → ∞, diamantsbleus), la limitation intrinsèque C1,DM du miroir déformable � paragraphe I.2.4.3.3 � est atteinteen deux ou trois itérations. Pour une taille �xée de miroir déformable (un des trois graphiques),quand la largeur de la bande spetrale augmente (Rλ diminue), la vitesse de onvergene di-minue. Ce ralentissement est dû d'une part, aux tavelures dont les franges sont brouillées etqui ne peuvent pas être orrigées et d'autre part, à la variation du niveau des aberrations dephase (φλ = φλ0
λ0/λ, f. paragraphe III.3.1.2.1) que l'estimateur ne prend pas en ompte. Cedernier point signi�e que les aberrations sont surestimées pour les longueurs d'onde plus grandesque λ0 et sous-estimées pour les plus ourtes λ < λ0, e qui �nalement ajoute un gain légèrementdi�érent de 1 sur le hemin optique estimé.Je �xe une résolution spetrale, par exemple Rλ = 40 (étoiles rouges sur les trois graphiques).Dans e as, plus le nombre d'ationneurs augmente, plus la onvergene est lente ar de plusen plus de tavelures non orrigées � dont les franges sont brouillées � se trouvent dans la zonede orretion du miroir déformable. Il arrive même, omme dans le as Rλ = 16, que la bouleonverge ave un petit miroir déformable (16x16) et diverge ave un plus grand (64x64). Poursavoir jusqu'à quelle valeur la bande spetrale peut être élargie sans que la boule de orretiondiverge, je trae sur la �gure IV.2.6 l'énergie résiduelle C1 dans la zone de orretion e�e-tive à l'itération 19 en fontion de Rλ pour les trois miroirs déformables : 16x16 (plus noirs),

32x32 (étoiles rouges) et 64x64 (diamants verts). Je préise les niveaux des limites intrinsèquesde haque miroir en pointillés et es mêmes niveaux multipliés par un fateur 3 � arbitraire �en tirets. Chaque ouleur est assoiée à une taille de miroir déformable. Les résultats préédentssont de nouveau mis en évidene :� en lumière quasi-monohromatique, la orretion onverge vers la limite intrinsèque dumiroir déformable ;� plus la bande spetrale est large (Rλ diminue), plus la orretion est limitée ; 137



Chapitre IV.2. Analyseur de surfae d'onde : erreurs d'amplitude et hromatisme

Fig. IV.2.5 � Énergie résiduelle C1 moyennée dans la zone de orretion e�etive en fontiondu nombre d'itérations pour di�érentes résolutions spetrales : Rλ est égale à 16 (plus noirs),
40 (étoiles rouges), 64 (trait ontinu vert) et ∞ (diamants bleus). Chaque graphique orrespondà un nombre d'ationneurs : 16x16 en haut à gauhe, 32x32 en haut à droite et 64x64 en bas.Les lignes en traits pointillés donnent les limites de haun de es miroirs. Le oronographe estsupposé parfait et le rapport des diamètres des pupilles est �xé à γ = D/DR = 1000. Les éhelleslogarithmiques des ordonnées sont di�érentes sur haun des graphiques !� pour les bandes spetrales larges (Rλ ≤ 20), la orretion ave 64x64 ationneurs divergetandis que elles ave 16x16 et 32x32 ne divergent pas.Et je déduis aussi à partir de quelle résolution spetrale Rλ min conv la boule ommandée parla self-oherent amera onverge vers un niveau inférieur à 3 fois la limite intrinsèque du miroir138



IV.2.2. Impat du hromatisme

Fig. IV.2.6 � Énergie résiduelle C1 moyennée dans la zone de orretion e�etive à l'itération 19en fontion de la résolution spetrale pour trois tailles de miroir déformable : 16x16 (plus noirs),
32x32 (étoiles rouges) et 64x64 (diamants verts). Les pointillés préisent les limites instrinsèquesde haque miroir et les tirets, es mêmes limites multipliées par 3. À haque DM orrespond uneouleur. La variane du défaut de phase est 20 nm rms et γ = D/DR = 1000.déformable (le fateur 3 est arbitraire mais orrespond à une perte raisonnable de performanes) :

Rλ min conv ≃







35 pour un 16x16
70 pour un 32x32
150 pour un 64x64 . (IV.2.10)Ces valeurs orrespondent aux résolutions spetrales Rλ min en deçà desquelles les franges sontbrouillées à l'intérieur de la zone de orretion (Eq. IV.2.9).

D'après les onlusions des derniers paragraphes, la self-oherent amera seule doit être uti-lisée ave des bandes spetrales très �nes pour ne pas diminuer le hamp de vue sur l'image etne pas dégrader les performanes de la orretion. Mais, travailler ave des bandes spetrales�nes (Rλ ≃ 100, largeur de ∼ 1%) signi�e réduire les �ux lumineux et utiliser des temps de posesu�samment longs pour que le bruit de photons ne domine pas les images. Or, plus le tempsde pose est long, moins l'hypothèse des tavelures statiques faite jusqu'ii est véri�ée et moins139



Chapitre IV.2. Analyseur de surfae d'onde : erreurs d'amplitude et hromatismel'estimateur des aberrations de l'Eq. IV.2.4 est préis. D'autre part, pour réaliser un spetre dela planète, la bande spetrale d'origine � elle que l'on disperse � doit être large. Il est donindispensable d'ahromatiser la self-oherent amera . Deux solutions sont envisageables :� superposer tous les systèmes de franges dans le plan du déteteur en modi�ant la dépen-dane en longueur d'onde de l'interfrange ;� séparer les systèmes de franges en déoupant la bande spetrale en bandes plus étroites Rλ ∼
100.La deuxième solution peut ertainement être mise en plae en assoiant la SCC à un spetromètreà intégrale de hamp (IFS pour integral �eld spetrometer) de résolution modeste Rλ ≃ 100−150.Je n'ai pas eu le temps de développer l'algorithme de reonstrution des aberrations du frontd'onde à partir des images des di�érents anaux spetraux mais rien a priori n'empêhe une telleassoiation tant que l'éhantillonnage des images est su�sant (environ 5pixels par λ0/D). Cettesolution est d'ailleurs très intéressante ar elle répond au problème du hromatisme de la SCCen utilisant un IFS, pièe lef des futurs instruments de détetion direte des exoplanètes. Desétudes seront engagées très prohainement. En e qui onerne la première solution, il est possibled'utiliser un ompensateur de Wynne (1979) omme je l'explique au prohain paragraphe.IV.2.2.4 Le ompensateur de WynneUne des limitations de la tehnique d'interférométrie des tavelures (Labeyrie, 1970) est ladispersion des tavelures ave la longueur d'onde � leur séparation au entre de l'image est pro-portionnelle à λ � et, pour ompenser ette dispersion, Wynne (1979) a proposé le ompensateurhromatique qui porte son nom. Cet instrument afoal (shéma du haut sur la �gure IV.2.7),onstitué de deux triplets de lentilles polies dans deux matériaux dont les indies de réfrationvarient di�éremment sur la bande spetrale onsidérée, agrandit le faiseau inident d'un fateurqui dépend de la longueur d'onde λ. Les grandissements dépendent des indies des matériaux �notés n1 et n2 �, des rayons de ourbure � r1 et r2 � et de la distane d entre les triplets. En :� hoisissant les bons matériaux pour que ∆n = n1 − n2 évolue le plus linéairement possibleave la longueur d'onde ;� �xant des rayons de ourbures identiques 62, r1 = r2 = r ;� éartant les triplets d'une distane d = K r/2 ave K−1 = λ0

(
d∆n
dλ

)

moyen
;il est possible de réer un grandissement proportionnel à la longueur d'onde de telle sorte quela taille de la tahe de di�ration λ/D(λ) soit onstante sur l'intervalle onsidéré de longueursd'onde : il n'y a plus dispersion.Ce ompensateur de Wynne optimisé, assoié à la self-oherent amera (shéma du bas dela �gure), permet de ompenser la dispersion des tavelures � même taille de tahe de di�ra-tion λ/D(λ) ≃ λ0/D sur toute la bande spetrale � et le brouillage des franges � l'interfrangeest λ/ξλ ≃ λ0/ξ0 pour tout λ. Si le grandissement était exatement proportionnel à la longueurd'onde, les systèmes de franges d'interférene seraient parfaitement superposés, toutes les tave-lures seraient orretement odées et les performanes de l'instrument SCC-Wynne seraient ellesde la SCC travaillant en lumière monohromatique. Dans la pratique, le ompensateur de Wynnen'est pas parfait et ses performanes dépendent des paramètres ités i-dessus et de la bandespetrale onsidérée. Pendant son stage de �n d'études qu'il a e�etué dans notre équipe de no-vembre 2006 à avril 2007, Julien Totems a simulé, sous le logiiel Zemax, la formation des imagesinterférentielles SCC (�gure IV.2.8) sans (gauhe) et ave (droite) ompensateur de Wynne. Étantdonné que seules les tailles aratéristiques λ/D(λ) et λ/ξλ nous intéressent, il n'a pas simulé62Cette ondition est à véri�er si nous voulons une tahe de di�ration de largeur λ0/D ave λ0 la longueurd'onde entrale de la bande spetrale.140



IV.2.2. Impat du hromatisme
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Fig. IV.2.7 � Haut : transformation d'un faiseau polyhromatique ollimaté de diamètre D àtravers un ompensateur de Wynne onstitué de deux triplets de lentilles onstruites dans lesmatériaux 1 et 2 et éloignés d'une distane d. La deuxième lentille du 1er (respetivement 2ème)triplet est symétrique et de rayon de ourbure r1 (respetivement r2). En sortie, les faiseaux sontollimatés mais leur taille dépend de la longueur d'onde D(λ). Bas : utilisation d'un ompensa-teur de Wynne ave les faiseaux image et de référene de la self-oherent amera . Les faiseauxhromatiques ollimatés inidents, de diamètres D et DR et séparés de ξ0, sont dispersés parle ompensateur qui les transforment en des doublets de faiseaux ollimatés de diamètres D(λ)et DR(λ) et séparés de ξλ.de oronoraphe. Il a optmisé les paramètres listés i-dessus et a déterminé qu'en utilisant lesverres N-SF15 et N-LAK14, un rayon de ourbure r de 20mm et une distane d de 420mm, lataille de la tahe de di�ration et l'interfrange varient de 0,7% entre 600 et 700nm. Autrementdit, le ompensateur de Wynne transforme une largeur spetrale Rλ de 6,5 en une largeur spe-trale e�etive de ∼ 140. Il est don possible d'atteindre la limite intrinsèque de orretion d'unmiroir déformable de 64x64 ationneurs (Eq. IV.2.10), en le ommandant via la SCC assoiée àe ompensateur de Wynne en lumière visible [600nm, 700nm].D'après les reherhes de Julien, il n'existe pas de matériaux permettant de onstruire unompensateur de Wynne ayant les mêmes performanes � Rλ = 6,5 transformée en Rλ ∼ 140 �et travaillant dans les longueurs d'onde de l'infrarouge prohe. Dans e domaine spetral, l'asso-iation de la self-oherent amera ave un spetromètre à intégrale de hamp devrait répondreau problème du hromatisme de la SCC et des études restent à mener dans e sens. 141



Chapitre IV.2. Analyseur de surfae d'onde : erreurs d'amplitude et hromatisme

Fig. IV.2.8 � Images interférentielles SCC obtenues sans (gauhe) et ave (droite) un ompen-sateur de Wynne en lumière visible [600 nm, 700 nm]. Les triplets sont onstitués des verres N-SF15 et N-LAK14, les rayons de ourbure r1 et r2 sont égaux à 20mm et les triplets sont éar-tés de 420mm. Auun oronographe n'est présent dans la voie image. Ave le ompensateur deWynne, les largeurs des tahes d'Airy sont égales à 0,7% près sur l'intervalle de longueur d'ondeonsidéré. Images issues des simulations réalisées par Julien Totems sous le logiiel Zemax.
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Chapitre IV.3Analyseur de surfae d'onde en longueposeJusqu'ii, j'utilise la self-oherent amera (SCC) en imposant des temps de pose plus ourtsque le temps d'évolution des tavelures � elles sont statiques. J'ai ependant montré au para-graphe III.2.5.1 que la SCC peut aussi être utilisée ave des images longues poses. L'objetif estalors d'estimer les aberrations statiques qui s'ajoutent aux aberrations dynamiques 63. Je rappellequ'au premier ordre, l'estimateur s'érit (Eq. III.2.63)
aest(~u) + i φest(~u) = exp

(

σ2
dyn

2

)

F−1

[
I−(~α)

ψ0A∗
R(~α)FRλ

(~α)

]

(~u), (IV.3.1)et qu'au deuxième ordre (Eq. III.2.64)
a(~u) +

a2(~u) − φ2(~u)

2
− E[a2] − E[φ2]

2
︸ ︷︷ ︸partie réelle +i φ(~u) (1 + a(~u))

︸ ︷︷ ︸partie imaginaire = exp

(

σ2
dyn

2

)

F−1

[
I−

ψ0A∗
R FRλ

]

(~u),(IV.3.2)d'où j'ai déduis l'estimateur (Eq. III.2.65)






aest,0(~u) + i φest,0(~u) = exp

(

σ2
dyn

2

)

F−1

[
I−(~α)

ψ0A∗
R(~α)FRλ

(~α)

]

(~u)

aest(~u) = aest,0(~u) +
φ2

est,0(~u) − E[φ2
est,0]

2

φest(~u) = φest,0(~u) (1 − aest(~u))

. (IV.3.3)
Je véri�e numériquement la performane de es estimateurs (paragraphe IV.3.2) en modélisantdes images produites en longue pose par l'assoiation de la self-oherent amera ave un orono-graphe parfait. Notez que la simulation que je présente est préliminaire. Par exemple, je ne prendspas en ompte la forme de la densité spetrale du résidu dynamique de l'optique adaptative.63Les aberrations dynamiques sont orrigées ou non par l'optique adaptative mais ne sont en tout état de ausepas estimées par la SCC ar les franges qui odent leurs tavelures sont brouillées143



Chapitre IV.3. Analyseur de surfae d'onde en longue poseMon objetif est simplement de montrer l'e�aité des estimateurs en longue pose (Eq. IV.3.1et IV.3.3) en présene de bruits de photons, d'aberrations dynamiques et d'aberrations statiques.Des études plus préises sont en ours de développement.IV.3.1 Hypothèses de la simulationIV.3.1.1 La self-oherent ameraLe rapport des diamètres de pupille dans la self-oherent amera est reglé à γ = D/DR = 20 etle oronographe est parfait. Un ompensateur de Wynne (paragraphe IV.2.2.4) fournit un faiseaude largeur spetrale e�etive Rλ = 150 (0,7%). Le niveau de �ux dans la voie de référene estajusté pour respeter la ondition de quelques photons par pixel (Eq. III.2.38).IV.3.1.2 Les aberrations du faiseauPour simuler un temps de pose T = N tc ave tc le temps de vie des tavelures dynamiques,j'utilise l'hypothèse des longues poses dérite au paragraphe I.2.4.2 : je somme N images orres-pondant à N tirages aléatoires des aberrations dynamiques de phase φdyn, 16i6N dont la densitéspetrale de puissane (DSP) évolue en f−3 (f la fréquene spatiale, paragraphe I.2.4.2). Pourhaque image individuelle, j'ajoute aux aberrations dynamiques des aberrations statiques � don,identiques pour toutes les images � de phase φ (20nm) et d'amplitude a (1%) ommunes aux voiesimage et de référene. Je onsidère également des aberrations statiques de phase φnc (10nm) pré-sentes uniquement dans la voie de référene � aberrations di�érentielles. Les DSP des aberrationsstatiques évoluent toutes en f−3. En�n, je présume un mauvais entrage de 0,05λ0/D (0,2pixel)de l'image de référene au moment de l'estimation des aberrations (f. paragraphe IV.1.2.1 pourl'in�uene du déentrage sur AR).Je simule les images obtenues � avant estimation des erreurs du front d'onde � pour di�érentstemps de pose en modi�ant le nombre N d'images interférentielles sommées.IV.3.2 Mesure des aberrations de phase et d'amplitudeSous les hypothèses du paragraphe préédent, j'estime les aberrations du front d'onde �phase et amplitude � pour des temps de pose ompris entre tc (N = 1 image) et 1000 tc (N =
1000 images). Je trae sur la �gure IV.3.1 les éarts-types relatifs σ[φest − φ]/σ[φ] (diamantsverts et triangles bleus) et σ[aest − a]/σ[a] (roix noires et étoiles rouges) entre les grandeursestimées et les aberrations statiques en fontion du nombre d'images utilisées pour simuler lalongue pose (N = T/tc ave T le temps de pose) et en fontion de l'estimateur utilisé : esti-mations au premier (Eq. IV.2.4) ou deuxième ordre (Eq. IV.3.3). Pour un temps de pose infé-rieur au temps d'évolution des aberrations dynamiques (N = 1 et T = tc), toutes les taveluressont frangées dans l'image interférentielle. Les aberrations estimées du front d'onde � phase etamplitude � sont alors une somme des aberrations statiques φ et a et des aberrations dyna-miques φdyn,1. L'erreur supérieure à 100% s'expliquent les niveaux identiques des aberrationsdynamiques (σ(φdyn,1) ≃ 20nm) et statiques (σ(φ) = 20nm). Pour un temps de pose in�ni, lestavelures dues aux aberrations dynamiques se moyennent, les franges qui les odent se brouillentet seuls les tavelures statiques restent frangées. Pour un temps de pose intermédiaire, la phasedynamique et le bruit de photons moyennés sur N images évoluent selon 1/

√
N et l'estimationdes aberrations statiques devrait s'améliorer selon la même loi. En utilisant un développement144



IV.3.2. Mesure des aberrations de phase et d'amplitude

Fig. IV.3.1 � . Éarts-types relatifs σ[φest−φ]/σ[φ] (diamants verts et triangles bleus) et σ[aest−
a]/σ[a] (roix noires et étoiles rouges) entre les grandeurs estimées et les aberrations statiquesen fontion du nombre d'images utilisées pour simuler la longue pose (N = T/tc ave T letemps de pose et tc le temps de ohérene des tavelures) et en fontion de l'estimateur uti-lisé : estimations au premier (Eq. IV.2.4) ou deuxième ordre (Eq. IV.3.3). La lumière est quasi-monohromatique (Rλ = 150), le oronographe est parfait, la pupille de référene est γ = 20fois plus petite que elle de la voie image et l'image de référene utilisée dans l'estimateur desaberrations du front d'onde est déentrée de 0,2 pixel.limité au premier ordre (Eq. IV.2.4), à ause de la linéarisation, du hromatisme et de la pré-sene de zéros de l'image de référene (γ = 20), l'estimation des aberrations de phase (diamantsverts) est ralentie à partir d'un temps de pose de T = 100 tc. L'estimateur des erreurs d'ampli-145



Chapitre IV.3. Analyseur de surfae d'onde en longue posetude (roix noires) est enore plus ralenti et atteint un palier vers 20% de la valeur statique àestimer (la linéarisation est enore la raison de e palier). Le développement limité au deuxièmeordre (Eq. IV.3.3) orrige le terme φa de la partie imaginaire de l'équation IV.3.2 et l'estimationdes aberrations de phase (triangles bleus) suit la loi en 1/
√
N . En revanhe, même si l'estima-tion des aberrations d'amplitude (étoiles rouges) est améliorée d'un fateur ∼ 10, un palier lalimite toujours. Celui-i est dû au fait que je n'ai pas trouvé de solution simple pour retirer tousles termes du deuxième ordre dans l'estimée des aberrations d'amplitude qui est alors limitéepar (a2 − E(a2))/2 (f. la partie réelle de l'équation IV.3.2 et l'estimateur de l'équation IV.3.3).Notez que j'ai volontairement hoisi des aberrations statiques d'amplitude très élevée (10%)pour mettre en évidene l'amélioration de l'estimation par le développement limité au deuxièmeordre. Dans la pratique, les aberrations d'amplitude sont environ dix fois plus faibles, leur im-pat devient négligeable devant elui d'autres erreurs omme la présene de zéros de l'image deréférene (paragraphe IV.1.1.2), le hromatisme (paragraphe IV.2.2) ou la di�érene de marhenon nulle (paragraphe IV.1.2.2). L'estimateur issu du développement limité au premier ordre estalors su�sant.

146



Chapitre IV.4Estimation de l'image d'un ompagnonToute tehnique d'imagerie di�érentielle soustrait au résidu oronographique 64 ave om-pagnon une image estimant le résidu oronographique sans ompagnon (paragraphe I.2.6). Laqualité de ette image sans ompagnon �xe la performane de la tehnique. La self-oherentamera (SCC) dont l'estimateur de l'image du ompagnon (Eq. III.2.12) s'érit
ICest(~α) = Icent(~α) − IR(~α) − I−(~α) I+(~α)

IR(~α) |FRλ
(~α)|2

, (IV.4.1)ne déroge pas à la règle. Ainsi, le brouillage des franges de l'image interférentielle fournie parla SCC est une limitation (paragraphe IV.4.1) ar les tavelures 65 stellaires ne sont alors plusodées. Une autre soure d'erreur d'estimation du résidu stellaire est l'existene d'aberrationsnon ommunes entre les voies image et de référene. Cependant, omme je le montre au para-graphe IV.4.2, la self-oherent amera y est moins sensible que la majorité des autres tehniquesar l'image de référene utilisée est très prohe d'une tahe d'Airy. La SCC permet alors d'ap-proher de, voire d'atteindre, la limite fondamentale du bruit de photons (paragraphe IV.4.3).Dans tout e hapitre, je ne onsidère à auun moment une orretion ative. J'appliqueuniquement l'estimateur de l'image d'un ompagnon sur un résidu oronographique odé parla SCC. J'assoie les deux modes de fontionnement � analyseur de surfae d'onde en plan foalet imagerie di�érentielle � au hapitre V.3. Notez que l'estimateur de l'image du ompagnon nedépend pas du modèle du oronographe utilisé et que les résultats de e hapitre restent valablesquand la self-oherent amera est assoié à un autre oronographe que le oronographe parfait.IV.4.1 Impat du hromatismeLes utilisations de la self-oherent amera en tehnique d'imagerie di�érentielle ou en ana-lyseur de surfae d'onde ne di�èrent que par l'algorithme appliqué à l'image interférentielle etreposent toutes les deux sur le odage des tavelures stellaires du résidu oronographique par lesfranges de type Fizeau. C'est pour ette raison que l'impat du hromatisme sur les images (�-gure IV.4.1) fournies par l'estimateur du ompagnon (Eq. IV.4.1) est très similaire à elui observésur les images dont la phase est orrigée via la SCC (�gure IV.2.4) 66 : la diretion des franges (d'en64L'imagerie di�érentielle peut s'utiliser sans oronographe mais pour atteindre de très hauts ontrastes, leurassoiation paraît inontournable.65Comme toute tehnique d'imagerie di�érentielle, toutes les tavelures sont étalonnées qu'elles trouvent leurorigine dans des aberrations d'amplitude ou de phase.66Rien de surprenant puisque les tavelures dont les franges sont brouillées ne sont pas odées et ne peuvent êtreni orrigées, ni supprimées. 147



Chapitre IV.4. Estimation de l'image d'un ompagnonbas à gauhe à en haut à droite) est plus propie à la détetion que la diretion perpendiulaireave des rapports d'intensité entre les deux régions pouvant aller jusqu'à 10. Pour obtenir es
Monochromatique λ R   = 40λR   = 150

Fig. IV.4.1 � Images obtenues après appliation de l'estimateur du ompagnon (Eq. IV.4.1)au résidu de tavelures d'un oronographe parfait pour une lumière monohromatique (gauhe)ou polyhromatique de résolutions spetrales Rλ = 150 (entre) et Rλ = 40(droite). Le fais-eau soumis à 20 nm d'aberrations ommunes de phase (auune orretion ative). Un défautde phase de 5nm (densité spetrale en f−3 mais entrage parfait de l'image de référene, voirparagraphe IV.4.2.2) est ajouté dans la voie de référene et le rapport des pupilles oronographiéeet de référene est �xé à γ = 1000. Les éhelles ne sont pas identiques : le résidu est environ 10fois plus brillant pour Rλ = 40 que pour Rλ = 150 ; il l'est environ ent fois plus pour Rλ = 150que pour Rλ → ∞. La longueur d'onde entrale λ0 égale 800 nm. La soustration pour Rλ → ∞n'est pas parfaite pare que l'image de référene utilisée dans l'estimateur est une tahe d'Airy etnon pas l'image exate.images, j'ai supposé une self-oherent amera assoiée à un oronographe parfait, une pupille deréférene 20 fois plus petite que elle de la voie image, un défaut ommun de phase de 20nm rms,un défaut non ommun de phase de 5nm rms ajouté uniquement dans la voie de référene dontl'image est parfaitement entrée (voir paragraphe IV.4.2.2) et des résolutions spetrales Rλ in-�nie (à gauhe) ou égales à 150 (entre) et 40 (droite). Les densités spetrales des aberrationsde phase évoluent en f−3. Je montre plus loin que es aberrations di�érentielles n'ont qu'unimpat minime sur l'atténuation du bruit de tavelures. Les limitations mises en évidene dansla �gure IV.4.2 sur les ourbes de détetion à 5σ de l'image obtenue par traitement SCC 67 enfontion de la séparation angulaire pour Rλ = 500 (pointillés rouges), 150 (tirets verts), 40 (traitmixte �n bleu) et 16 (trait mixte �n à trois tirets bleu lair) trouvent alors leur origine dans lehromatisme. Les hypothèses sont identiques à elles de la �gure IV.4.1. Je préise en trait pleinnoir le niveau de la détetion dans l'image oronographique avant traitement SCC � erreur dephase de 20nm rms à λ0 = 800nm (auune orretion ative). Pour Rλ vallant 16 (bleu lair)et 40 (bleu foné), les lignes pointillées vertiales rappellent les distanes αB (Eq. IV.2.6) à partirdesquelles les systèmes de franges des longueurs d'onde extrèmes de la bande spetrale sont dé-alés d'un demi-interfrange. Au-delà de es limites (non visibles sur ette �gure pour Rλ > 40),l'estimateur du ompagnon ne peut pas réduire le bruit de tavelures puisque elles-i ne sontpas odées. Dans le as quasi-monohromatique (Rλ = 500), l'atténuation des tavelures est qua-siment uniforme en fontion de la séparation angulaire. Dans le as intermédiaire Rλ = 150 �assoiation de la SCC ave un ompensateur de Wynne ou ave un spetromètre à intégrale dehamp (paragraphe IV.2.2.4) �, tout le hamp d'observation est amélioré mais l'atténuation est67Par la suite, ette expression fait référene à l'estimation de l'image du ompagnon via l'équation IV.4.1.148



IV.4.1. Impat du hromatisme

Fig. IV.4.2 � Détetions à 5σ des images issues du traitement SCC en fontion de la séparationangulaire (en λ0/D) pour di�érentes largeurs spetrales : Rλ = 500 (pointillés rouges), Rλ =
150 (tirets verts), 40 (trait mixte �n bleu) et 16 (trait mixte �n à trois tirets, bleu lair). Lerésidu oronographique à supprimer (défaut de phase de 20 nm rms, auune orretion ative etsans SCC) est préisé en trait plein noir. Les pointillés rappellent les distanes αB (Eq. IV.2.6)de brouillage des franges pour les deux bandes spetrales les plus larges (les deux autres distanessont plus grandes que 30λ0/D). La longueur d'onde entrale est λ0 = 800 nm. Le rapport desdiamètres des pupilles image et de référene est γ = 1000 et un défaut de phase de 5 nm estajouté dans la voie de référene.meilleure au entre de l'image d'un fateur de l'ordre de 10. Pour améliorer ette atténuation,il existe peut-être des solutions omparant l'image mesurée au modèle de formation d'images àtravers la SCC et utilisant des termes de régularisation sur l'image du ompagnon reherhée (po-sitivité) et prenant en ompte la non uniformité de odage des tavelures. Je n'ai ependant paseu le temps d'approfondir e point.Pour lore e paragraphe, je préise que le niveau absolu de détetion atteint après traite-ment SCC dépend uniquement du bruit initial de tavelures et de sa densité spetrale de puis-sane (DSP). J'ai supposé ii un défaut de 20nm rms � non orrigé � dont la DSP évolue en f−3mais en supposant un défaut moindre dont la DSP serait plus plate (résidu après orretion ativepar exemple), l'atténuation des tavelures du même fateur que elui présenté sur la �gure IV.4.2149



Chapitre IV.4. Estimation de l'image d'un ompagnonpermet d'atteindre des niveaux absolus plus faibles.IV.4.2 Voie de référeneDans e paragraphe, je onsidère une lumière monohromatique pour m'a�ranhir des limita-tions que je viens de dérire et me onentrer sur l'impat de plusieurs paramètres de l'image deréférene. Par exemple, je retrouve (e�et déjà renontré au paragraphe IV.1.1.2) qu'aux lieux del'image où la référene est nulle, les tavelures ne sont pas frangées et ne sont pas atténuées (pa-ragraphe IV.4.2.1). Je traite ensuite le problème du entrage de l'image de référene (para-graphe IV.4.2.2).IV.4.2.1 La référene, ses zéros et son bruit de photonsIV.4.2.1.1 Division par zéroComme je viens de l'érire, les tavelures situées aux lieux des zéros de l'image de référene nesont pas atténuées ar non frangées : e�et visible sur la �gure IV.4.3 qui présente l'image issuedu traitement SCC dans le as d'une self-oherent amera assoiée à un oronographe parfaittravaillant en lumière monohromatique ave une pupille de référene 20 fois plus petite quela pupille de la voie image. Le phénomène observé � non suppression des tavelures situées surles zéros de l'image de référene � est identique à elui renontré dans le adre de l'estimationdes aberrations du front d'onde (paragraphe IV.1.1.2). D'un point de vue mathématique, ela

Zéros de I
RFig. IV.4.3 � Image du résidu après traitement SCC dans un as monohromatique (Rλ → ∞)pour un rapport de diamètre de pupille de γ = 20. Les aberrations de phase ommunes sont �xéesà 20 nm rms (auune orretion ative). L'intensité résiduelle normalisée à l'intensité maximalede l'étoile non oronographiée est de l'ordre de 10−8 en dehors des zéros de l'image de référene.est une onséquene de la division par l'image de référene IR dans l'estimateur du ompa-gnon (Eq. IV.4.1). J'ai ommené à développer d'autres estimateurs utilisant des minimisationsde χ2 ave régularisation aux lieux des zéros de l'image de référene a�n de minimiser l'impat150



IV.4.2. Voie de référenedes tavelures non atténuées 68. Ces estimateurs prennent également en ompte le bruit de photonset de leture que j'estime selon la proposition faite par Mugnier et al. (2004, equations 7 et 8).Cependant, n'ayant pas enore abouti, je ne présente auun résultat sur e point.IV.4.2.1.2 Bruit de photonsPour étudier l'impat du bruit de photons sur l'estimateur du ompagnon, je trae sur la�gure IV.4.4 la détetion à 5σ de l'image obtenue par traitement SCC (trait plein rouge)d'une image interférentielle à bruit de photons non nul. Les tavelures situées à une distane

Fig. IV.4.4 � Détetion à 5σ du résidu après traitement SCC (trait plein rouge) et après trai-tement par imagerie di�érentielle lassique (soustration de deux images soumises à des aberra-tions non ommunes, tirets noirs). Le trait verte mixte �n représente la limite due aux aberrationsnon ommunes (10 nm rms, ajoutées à la voie de référene). La ourbe en pointillés noirs �xele niveau de bruit de photons dans le résidu oronographique. La ligne bleue (trait mixte �n àtrois tirets) obéit à l'équation III.2.47 qui fournit une approximation de l'impat du bruit dephotons sur l'image issue du traitement SCC. Les aberrations de phase ommunes sont �xéesà 20 nm rms (auune orretion) et le rapport des diamètres de pupille est γ = 20. La densitéspetrales des défauts de phase évolue en f−3 ave f la fréquene spatiale.68Les tavelures non frangées ne peuvent pas être estimées et ne sont pas atténuées. 151



Chapitre IV.4. Estimation de l'image d'un ompagnonde ∼ 24λ0/D (premiers zéros de l'image de référene) ne sont pas orretement estimés (pisur le pro�l rouge) ; le résidu après traitement SCC n'est pas a�eté par les aberrations nonommunes (10nm rms, tirets verts) qui limitent une tehnique d'imagerie di�érentielle las-sique (soustration de deux images soumises à es aberrations non ommunes, tirets noirs).L'équation III.2.47 (impat théorique du bruit de photons sur l'estimateur SCC en trait mixte�n bleu à deux tirets) dérit orretement le résidu après traitement SCC en dehors des posi-tions où l'image de référene s'annule. Comme l'intensité de l'image de référene IR intervientau numérateur et au dénominateur dans ette équation, pour minimiser le résidu après traite-ment SCC, un ompromis doit être trouvé entre une intensité de référene trop forte (dominationde son bruit de photons) et trop faible (ondition de �ux minimum de l'équation III.2.38 pourle odage des tavelures 69).IV.4.2.2 Centrage de l'image de référeneLa première di�ulté des tehniques d'imagerie di�érentielle est le entrage des di�érentesimages. Pour la SCC, un mauvais entrage de l'image de référene intervient dans deux termesde l'estimateur dont je rappelle la version monohromatique (Eq. III.2.9) :
IC est(~α) = Icent(~α) − IR(~α) − I−(~α) I+(~α)

IR(~α)
, (IV.4.2)ave Icent et I± les pis de orrélation de l'image interférentielle (�gure III.2.1). En premierlieu, si l'image de référene enregistrée (ou estimée) � IR, deuxième terme de l'estimateur � estdéentrée, l'image de référene IR inluse dans le terme Icent n'est pas orretement soustraite (�-gure IV.4.5), e qui implique prinipalement une augmentation du bruit de photons (l'image deréférene est très large et ne présente pas de strutures de tavelures). En augmentant le nombre dephotons (temps de pose, diamètre du télesope ou nombre d'images enregistrées), il est possiblede s'a�ranhir de ette erreur. La deuxième onséquene d'un mauvais entrage est l'estimationapprohée du bruit de tavelures du résidu oronographique |I−|2/IR, e qui limite, presque sansreours, la détetion (troisième terme de l'équation IV.4.2). Presque pare qu'en diminuant lediamètre de la pupille de référene (augmentation de γ), l'impat du déentrage est amoindri.Je trae pour exemple, à gauhe sur la �gure IV.4.6, les détetions à 5σ de l'image après traite-ment SCC à nombre de photons in�ni (auun bruit de photons) pour des aberrations de phaseommunes de 20nm (auune orretion ative) et non ommunes de 2nm (ajoutées à la voiede référene), dans le as où l'image de référene IR utilisée dans l'estimateur est déentréede 0,05λ0/D (0,2 pixel) et pour di�érents diamètres de pupille de référene DR = D/γ. En om-paraison, je trae en trait tirets noirs le résidu obtenu après imagerie di�érentielle lassique (sous-tration de deux résidus oronographiques) soumises aux mêmes aberrations ommunes et di�é-rentielles. La densité spetrale des aberrations simulées évolue en f−3 (paragraphe I.2.4.2). Dansle as de la SCC, si le diamètre de la pupille de référene est très faible (γ = 1000 en traitmixte �n vert), les tavelures sont atténuées d'un fateur de l'ordre de 103 sur tout le hamp.Pour des tailles plus réalistes (voir le paragraphe V.1.2.2) γ = 10 (trait plein noir) ou 20 (tiretsrouges), les performanes sont fortement dégradées. Cependant, es ourbes prennent en omptel'impat du déalage du deuxième terme de l'estimateur (Eq. IV.4.2). Or, omme je l'ai évoquéi-dessus, dans la pratique e terme n'est pas réellement limitant 70 : pour preuve, l'image de69Cette ondition, démontrée dans le adre de la mesure des aberrations du front d'onde, reste valable parequ'en présene d'un oronographe parfait l'intensité résiduelle IS à estimer est proportionnelle au module au arréde la transformée de Fourier de es aberrations (Eq. I.2.8).70Il paraît l'être sur le graphique de gauhe de la �gure IV.4.6 pare que l'éart-type azimuthal � la détetionà 5 σ � est en e�et dégradé. Mais e ritère n'est pas tout à fait aproprié à ette étude.152



IV.4.2. Voie de référene
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Fig. IV.4.5 � Image obtenue par traitement SCC en utilisant une image de référene déentréede 0,05λ0/D (0,2 pixel). Les défauts de phase ommuns sont �xés à 20 nm rms (auune orretionative) et les non ommuns (ajouté à la référene) à 2 nm. La densité spetrale de es défautsévolue en f−3 (paragraphe I.2.4.2). Auun bruit de photons n'est pris en ompte et la lumière estmonohromatique. La pupille de référene est γ = 20 fois plus petite que la pupille oronographiéede la voie image.
la �gure IV.4.7 sur laquelle quatre ompagnons de ontraste 10−7 sont détetés (à plus de 5σ)à 12λ0/D alors que le biais imposé par le deuxième terme déentré est de l'ordre de 10−6. Je traealors à droite sur la �gure IV.4.6 la détetion à 5σ en fontion de la séparation angulaire sous lesmêmes hypothèses que le graphique de gauhe mais en ne prenant en ompte que l'erreur due autroisième terme de l'estimateur (|I−|2/IR) � je suppose que le deuxième terme est parfaitemententré. Je retrouve qu'une détetion à un ontraste de 10−7 à 12λ0/D est possible. D'après egraphique, malgré le déentrage, la SCC présente toujours l'intérêt d'atteindre des niveaux dedétetion en-deçà de la limite des aberrations non ommunes de 2nm pour des séparations plusfaibles que < 10 − 20λ0/D.Finalement, le déentrage de l'image de référene rée d'une part, un biais quasi-uniforme quiintroduit prinipalement du bruit de photons (je hoisis toujours γ > 1) et d'autre part, un résiduà hautes fréquenes spatiales (le troisième terme) qui �xe la limite de détetion (imposée parun déentrage). Un point important à noter est que le mauvais entrage est visible sur l'imagetraitée à ause du deuxième terme IR même pour de faibles déentrages : zones symétriquessombre (à gauhe) et brillante (à droite) sur la �gure IV.4.7. J'envisage don de développerun algorithme qui minimise e résidu (en déalant uniquement le deuxième terme) et fournit laposition exate de l'image de référene. Cet algorithme modi�era ensuite la position de l'image IRdans le troisième terme pour améliorer la suppression du bruit de tavelures. 153



Chapitre IV.4. Estimation de l'image d'un ompagnon

Fig. IV.4.6 �À gauhe : détetions à 5σ des images obtenues par traitement SCC en fontion dela séparation angulaire pour di�érentes valeurs de γ = D/DR (ouleurs et styles de lignes) dansle as où l'image de référene IR utilisée dans l'estimateur est déentrée de 0,05λ0/D (0,2 pixel).Le résidu obtenu par imagerie di�érentielle lassique (soustration de deux images soumises àdes aberrations non ommunes) est traé en tirets longs noirs et la limite due aux aberrationsde phase non ommunes (2 nm rms, ajoutées à la voie de référene) est représentée en pointillésnoirs. Le défaut de phase ommun est de 20 nm rms (auune orretion ative). Auun bruit dephotons n'est pris en ompte. La lumière est monohromatique et le oronographe est parfait. Àdroite : idem en ne prenant en ompte que l'impat du troisième terme |I−|2/IR � le deuxièmeest parfaitement entré (Eq. IV.4.2).IV.4.2.3 Flux de l'image de référeneUn autre paramètre qu'il faut régler ave soin est le �ux de l'image de référene IR. Il estdiretement relié au �ux stellaire en amont du oronographe � étalonnage préis de l'instru-ment SCC � et la onnaissane du premier ne dépend que de la onnaissane du seond. Dans leas d'un télesope spatial, la transmission de l'instrument peut � doit � être étalonnée ave unetrès grande préision, et le �ux stellaire est onnu au bruit de photons près. Ave un télesopeterrestre, il est possible d'utiliser par exemple une partie du �ux de la voie d'analyse de sur-fae d'onde de l'optique adaptative ave un étalonnage préalable permettant d'en déduire le �uxdans la SCC. Cependant, même si e �ux est mesuré ou estimé ave préision, il existe toujoursune erreur d'estimation. Comme dans le as d'un mauvais entrage, les deuxième et troisièmetermes IR et |I−|2/IR de l'estimateur de l'image du ompagnon (Eq. IV.4.2) ne réagissent pasde la même manière. Si γ est grand, l'erreur d'estimation du �ux appliquée au deuxième termede l'estimateur n'induit qu'un biais onstant sur le hamp d'observation � un bruit de photonsminimisé en augmentant le temps de pose. En revanhe, même ave γ grand, une erreur de x%sur le �ux de IR implique une erreur d'estimation de x% du hamp de tavelures |I−|2/IR, e quiparaît assez limitant.Il existe ertainement des solutions pour ajuster le �ux de l'image de référene estimée IR. Par154



IV.4.3. Faible sensibilité aux aberrations non ommunes

Fig. IV.4.7 � Détetion de quatre ompagnons (nord, sud, est et ouest) de ontraste 10−7 etséparés de 12λ0/D du entre de l'image. L'image de référene utilisée dans l'estimateur SCCest déentrée de 0,05λ0/D (0,2 pixel). La pupille de référene est γ = 20 fois plus petite queelle de la voie image. Les défauts de phase ommuns sont �xés à 20 nm rms (auune orretionative) et les non ommuns (ajoutés à la référene) à 2 nm. Auun bruit de photons n'est pris enompte (temps de pose in�ni), le oronographe est parfait et la lumière est monohromatique.exemple, en s'appuyant sur l'expression de l'estimateur (Eq. IV.4.2), je pourrais minimiser l'éner-gie dans l'image traitée en fontion de e �ux. Une autre solution serait d'ajuster à la fois le �uxet le entrage de l'image de référene en prenant en ompte la non uniformité du bruit et duodage des tavelures (hromatisme, zéros de l'image de référene) dans l'image interférentielle.J'ai manqué de temps pour développer de tels algorithmes mais ils pourraient apporter un gainonsidérable à l'estimateur brut de l'image du ompagnon que j'utilise (Eq. IV.4.2).IV.4.3 Faible sensibilité aux aberrations non ommunesDans e paragraphe, je fais part, sous une autre forme que elle donnée dans la versionpubliée (annexe A), du résultat majeur de Galiher & Baudoz (2007) : la SCC n'est pratiquementpas limitée par les aberrations di�érentielles en lumière quasi-monohromatique et elle permetd'atteindre le bruit de photons. Pour le démontrer numériquement, je suppose que j'enregistreun grand nombre d'images interférentielles SCC dont le temps de pose est plus ourt que letemps de ohérene des tavelures dynamiques � toutes les tavelure sont �gées sur haque imageenregistrée. Plus préisément, je onsidère :� des aberrations de phase dynamiques φdyn,i (1 6 i 6 N images) � un tirage aléatoireà haque nouvelle image �, dont la densité spetrale de puissane spatiale (DSP) évolueen f−3 (f la fréquene spatiale) et dont le niveau est �xé à 20nm rms (auune orretion)à λ0 = 800nm ;� des aberrations statiques � même tirage aléatoire pour toutes les images � de phase φ demême DSP et de même niveau ;� des aberrations statiques � même tirage aléatoire pour toutes les images � d'amplitude ade même DSP et �xées à 10% rms 71 ;71Le niveau de es aberrations est très pessimiste dans ette simulation mais je souhaite véri�er que es aber-155



� des aberrations statiques et non ommunes (dans la voie de référene) de phase φnc demême DSP et �xées à 10nm rms � même tirage aléatoire pour toutes les images � ;� un rapport de diamètres de pupille γ = 20 ;� du bruit de photons (je �xe le nombre de photons pour voir l'impat de e bruit) ;� un déentrage de l'image de référene de 0,05λ0/D (0,2pixel) ;� un oronographe parfait ;� un ompensateur de Wynne qui permet de travailler ave une largeur spetrale e�e-tive Rλ = 150 (0,7%) ;� un �ux dans la voie de référene � même défaut que la voie image (φdyn,i +φ et a) plus lesaberrations non ommunes (φnc) � qui respete la ondition de quelques photons par pixelsur le déteteur (Eq. III.2.38) ;� l'enregistrement d'une part, d'une image oronographique (aberrations φdyn,i, φ et a) etd'autre part, du même résidu auquel j'ajoute � en aval du oronographe � les aberrationsnon ommunes φnc (tehnique d'imagerie di�érentielle).Une fois toutes les images enregistrées (tous les φdyn,i), j'applique à haque image interférentiellele traitement SCC (l'image de référene est une tahe d'Airy) et je soustrais entre elles les imagesde la tehnique d'imagerie di�érentielle. Dans les deux as, je ne herhe pas à entrer les imagesà mieux que 0,05λ0/D (je suppose que je ne peux pas faire mieux même si ette hypothèse estertainement pessismiste). La �gure IV.4.8 présente la détetion à 5σ en fontion de la séparationangulaire pour une image individuelle obtenue ave haune des tehniques (le bruit de photonsdomine) et pour une moyenne sur 1000 images 72.Prohe du entre de l'image :Prohe du entre de l'image, la self-oherent amera (trait plein rouge pour 1 image et roixrouges pour 1000 images) ne paraît pas limitée par les aberrations non ommunes (trait pleinvert reouvert au entre par les diamants bleu foné) et permet d'atteindre le bruit de photonsdu résidu oronographique (trait plein bleu lair pour 1 image et triangles bleu lair pour 1000images) auquel s'ajoute le bruit de photons de l'image de référene (une expression plus pré-ise est donnée par l'équation III.2.47 représentée sur la �gure IV.4.4). L'imagerie di�érentiellelassique (tirets noirs pour 1 image et étoiles noires pour 1000 images) est limitée par les aberra-tions non ommunes (Cavarro et al. , 2006) et le déentrage de 0,2pixel. La SCC est don plusintéressante puisqu'il su�t d'augmenter le nombre total de photons � temps de pose, diamètredu télesope ou nombre d'images pour �ger les tavelures � pour atténuer le bruit de photons etatteindre les limites �xées par le hromatisme (paragraphe IV.4.1) et l'erreur de entrage (para-graphe IV.4.2.2).En s'éloignant du entre de l'image :En s'éloignant du entre de l'image, la tehnique d'imagerie di�érentielle est limitée par le bruitde photons. Même si ela ne se voit pas sur e graphique, l'atténuation obtenue ave la SCC sedégrade prinipalement à ause du hromatisme (voir la �gure IV.4.2).Pour atténuer les tavelures sur tout le hamp d'observation, j'envisage d'étudier l'assoiationde la self-oherent amera (atténuation au entre) ave une tehnique d'imagerie di�érentielle (at-ténuation loin du entre). Notez ependant que les futurs instruments (Sphere, GPI, Epis) seproposent de déteter des planètes très prohes de leur étoile (6 20λ0/D).rations ne limitent pas les performanes de l'instrument même à des niveaux élevés. Nous nous attendons à desniveaux de l'ordre de 1% dans la pratique.72La moyenne est e�etuée sur les images traitées et non sur les images avant traitement. Le traitement SCCde l'image moyenne des images avant traitement orrespondrait au traitement SCC d'une image longue pose.



IV.4.3. Faible sensibilité aux aberrations non ommunes

Fig. IV.4.8 � Détetions à 5σ d'une image ou de la moyenne sur 1000 images obtenues par trai-tement SCC (trait plein et roix rouges) ou par imagerie di�érentielle (tirets et étoiles noirs) enfontion de la séparation angulaire. Chaque image orrespond à un temps de pose plus ourtque le temps de vie des tavelures onsidérées. La limite des aberrations statiques non om-munes (10 nm rms ajoutées à la voie de référene) sans bruit de photons est représentée en traitplein vert. Le bruit de photons du résidu oronographique (sans SCC) est traé en trait plein (1image) et en triangles (1000 images) bleu lair. La somme quadratique de es deux bruits est pré-isée en trait mixte �n (1 image, onfondu ave la ourbe du bruit de photons) et diamants (1000images) bleu foné. Les hypothèses exates sont détaillées dans le texte.
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L'intelligene, 'est omme les pa-rahutes, quand on en n'a pas, ons'érase.Pierre Desproges

Cinquième partieSelf-Coherent Camera et oronographeà quatre quadrants
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J'ai mis en évidene les limitations intrinsèques de la self-oherent amera dans la partie IVen l'assoiant à un oronographe parfait. Malheureusement, un tel oronographe n'existe pas etdans la pratique, il faut assoier la SCC à un oronographe réel. Dans ette inquième partie,je propose une étude de la SCC-FQPM, assoiation de la SCC ave le oronographe à quatrequadrants (FQPM) dérit au hapitre II.1. Au hapitre V.1, après avoir présenté le shéma op-tique de l'instrument et tous ses avantages par rapport à la version initiale de la self-oherentamera (�gure I.2.13), j'étudie l'impat de di�érents paramètres propres � taille de la pupille deréférene, piston dans la voie de référene � ou indépendant � hromatisme � à l'instrument etpropose une amélioration de l'estimateur des aberrations du front d'onde (Eq. III.2.19). Ensuite,je déris au hapitre V.2 le ban d'imagerie très haute dynamique (ITHD), au développementduquel je partiipe ativement. J'expose également dans e hapitre les premiers résultats ex-périmentaux de mesure d'un défaut de phase de 1nm rms réalisée via une SCC-FQPM. En�n,j'assoie au hapitre V.3 les deux modes de fontionnement de la SCC-FQPM � estimations desaberrations du front d'onde et de l'image d'un ompagnon � pour déteter des exoplanètes detype Jupiter, Super-Terre et Terre.
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Chapitre V.1Analyseur de surfae d'onde :optimisation de l'instrumentAprès avoir dérit le shéma optique et les avantages d'une SCC-FQPM (paragraphe V.1.1),j'utilise le ode de simulations numériques que j'ai développé pour optimiser di�érents para-mètres de la voie de référene (paragraphe V.1.2), pour déterminer un nouvel estimateur desaberrations du front d'onde et étudier les performanes de la SCC-FQPM (paragraphe V.1.3).Finalement, je présente le shéma optique de la SCC-FQPM assoiée à un ompensateur deWynne (paragraphe V.1.4).Dans tout le hapitre, je suppose que le oronographe à quatre quadrants est ahromatiqueet parfait, 'est-à-dire que les déphasages du masque foal sont exatement 0 et π et que lestransitions entre les di�érents quadrants sont in�niment �nes (voir le hapitre II.1). D'autre part,je rappelle que la séparation ξ0 entre les pupilles image et de référene dépend du paramètre γ =
D/DR ar elle obéit à l'équation III.2.5

ξ0min =
D

2

(

3 +
1

γ

)

1,1 ; (V.1.1)pour que les pis de orrélation soient disjoints.V.1.1 Shéma optique d'une SCC-FQPMDans la partie introdutive � partie I �, j'ai présenté le shéma optique du premier prototypede la self-oherent amera (�gure I.2.13) qui était omposé :� d'une séparatrie réant les voies image et de référene à partir du faiseau issu du téles-ope ;� d'un trou �ltre dans un plan foal de la voie de référene pour réer un faiseau de référeneoptiquement peu aberré et omposé uniquement de photons de l'étoile entrale ;� d'un oronographe dans la voie image pour atténuer le �ux de l'étoile entrale ;� d'une ligne à retard pour ontr�ler en temps réel la di�érene de marhe entre les voiesimage et de référene ;� d'une optique pour reombiner les faiseaux selon un shéma Fizeau.Les points faibles de e shéma optique sont : le grand nombre d'optiques qui augmente lesaberrations de phase et d'amplitude ; la perte de �ux du ompagnon à ause de la séparatrie �même s'il s'agit d'une séparatrie 99%/1% � ; la stabilité requise pour le pointage du faiseau deréférene sur le trou �ltre pour éviter les variations de �ux de ette voie ; la gestion de la lumière163



Chapitre V.1. Analyseur de surfae d'onde : optimisation de l'instrumentdi�ratée par le trou �ltre � elle-i ne doit pas ontaminer la voie image et dans la pratique lesfaiseaux sont séparés de quelques millimètres � ; et le ontr�le en temps réel de la di�érene demarhe entre les deux voies pour que les franges soient stables et ne se brouillent pas.Devant es nombreux points durs, j'ai développé un nouveau shéma optique (�gure V.1.1)pour assoier la self-oherent amera à un oronographe de type Lyot (voir la �gure I.2.7 et leparagraphe I.2.2.2 pour la desription d'un tel oronographe). Le faiseau issu du télesope �
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Fig. V.1.1 � Assoiation de la self-oherent amera ave un oronographe de type Lyot. Le faiseauissu du télesope est ré�éhi par un miroir déformable et injeté dans un oronographe possédantun masque oronographique dans un premier plan foal. Dans le plan du diaphragme de Lyot,l'énergie de l'étoile entrale est di�ratée en dehors de la pupille de diamètre D onjuguée àla pupille du télesope. Le diaphragme de Lyot lassique permet de dé�nir la voie image dela SCC � ontenant les photons du ompagnon et le résidu oronographique stellaire � tandis qu'undiaphragme exentré dé�nit une voie de référene omposée uniquement de photons stellaires. Lesfaiseaux sont reombinés selon un shéma de type Fizeau sur le déteteur. L'image fournit laarte d'intensité dans le plan du diaphragme de Lyot pour un oronographe à quatre quadrants etpréise où sont prélevées les pupilles image et de référene.éventuellement assoié à une optique adaptative � est ré�éhi par un miroir déformable 73, puisonverge sur le masque oronographique dans le premier plan foal du oronographe. Dans le plandu diaphragme de Lyot, la lumière de la soure entrale est alors di�ratée en dehors de la pupillede diamètre D onjuguée à la pupille du télesope. Le diaphragme de Lyot lassique permet dedé�nir la pupille oronographiée de la voie image qui ontient tous les photons du ompagnonet le résidu stellaire du oronographe (voir la arte d'intensité sur la �gure V.1.1). Comme73Ce miroir déformable est utilisé pour la orretion ative. Si une optique adaptative est utilisée en amont dela SCC, elle possède son propre miroir déformable.164



V.1.2. Voie de référenel'intensité lumineuse qui se trouve à l'extérieur de e diaphragme de Lyot lassique est uniquementissue de l'étoile entrale, il su�t d'en extraire une partie pour réer la voie de référene, parexemple en ajoutant au diaphragme de Lyot lassique une ouverture irulaire de diamètre DRet exentrée de ξ0. Finalement, une optique de reombinaison produit les interférenes de typeFizeau sur le déteteur pour oder les tavelures du résidu oronographique sans oder l'imaged'un éventuel ompagnon. Cette solution est très simple à réaliser en pratique puisqu'ilsu�t d'ajouter une ouverture irulaire de diamètre DR au diaphragme de Lyotlassique. D'autre part, auun photon du ompangon n'est perdu en réant la voie deréférene ; la voie de référene est naturellement réée par le oronographe et auune optiquesupplémentaire à elle du oronographe n'est ajoutée ; en�n � et il s'agit ertainement du pointle plus important � la ligne à retard est supprimée ar la di�érene de marhe (ddm) entre lesdeux voies image et de référene est par onstrution nulle. Bien entendu, les aberrations optiquesvariant dans le temps entre les deux voies peuvent a priori modi�er ette ddm. Cependant, enisolant le train optique �nal du oronographe et omme toutes les optiques sont ommunes auxdeux voies, la ddm sera ertainement très stable.V.1.2 Voie de référeneAu hapitre IV.1, j'ai déterminé plusieurs onditions que la voie de référene doit véri�erpour le bon fontionnement de la self-oherent amera . Le piston sur la pupille de référene doitêtre stable et onnu ave une préision de ∼ λ0/10 (paragraphe IV.1.2.2) ; le diamètre DR deette pupille doit être le plus petit possible pour repousser les zéros de l'image de référene leplus loin possible du entre de l'image interférentielle (paragraphe IV.1.1.2) ; mais e diamètredoit être su�sant pour que l'intensité de l'image de référene IR (voie de référene seule) véri�el'équation III.2.38 du paragraphe III.2.4.2 (quelques photons par pixel du déteteur) et que lesaberrations du front d'onde soient mesurées ave un rapport signal à bruit orret. Pour que lavoie de référene véri�e es onditions dans la SCC-FQPM, j'étudie la variation du piston dansla pupille de référene en fontion de sa position dans le plan du diaphragme de Lyot (para-graphe V.1.2.1) et l'intensité IR de l'image de référene en fontion des défauts du front d'ondeet, du diamètre DR et de la position de la pupille de référene (paragraphe V.1.2.2).V.1.2.1 Piston dans la voie de référeneLe oronographe à quatre quadrants utilise un masque de phase, e qui implique des variationsde phase dans le plan du diaphragme de Lyot où est réée la pupille de référene � voir la arte dephase mesurée par simulations sur la �gure V.1.2. Sur ette �gure, je dé�nis l'angle θ formé par ladroite passant par le entre des deux pupilles et la diretion d'une des transitions du FQPM. Tantque la pupille de référene se trouve derrière un unique quadrant du masque oronographique, sonpiston � ou di�érene de marhe entre les voies image et de référene, paragraphe IV.1.2.2 � égalele déphasage de e quadrant (0 ou π). En revanhe, si la pupille de référene est à heval entre deuxquadrants, la di�érene de marhe n'est plus 0 ou π et dépend du diamètre DR (�gure V.1.3).Plus le diamètre est grand (γ petit), plus le bord de la pupille de référene atteint rapidementles transitions, e qui provoque un saut de phase au sein de la pupille de référene. Il existealors des angles θ à éviter pour être apable d'estimer ave préision le piston dans la voie deréférene (à ∼ λ0/D près). Dans la pratique, les transitions possèdent une épaisseur non nulle etla zone à éviter est plus large que elle déterminée par ette simulation.Finalement, pour onnaître ave préision le piston de la pupille de référene, je �xe l'intervalle165



Chapitre V.1. Analyseur de surfae d'onde : optimisation de l'instrument
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Fig. V.1.2 � À gauhe : Masque foal à quatre quadrants déphasant de 0 ou π selon la positionet dont les transitions entre quadrants sont in�niment �nes. À droite : Carte de phase mesuréepar simulations dans le plan de Lyot d'un oronographe à quatre quadrants utilisant le masque degauhe. Les quadrants noirs sont déphasés de 0 tandis que les gris sont déphasés de π. Le disquehahuré délimite la pupille oronographiée de diamètre D sur laquelle le déphasage n'est pasalulé. La position de la pupille de référene est repérée par l'angle θ formé par la droite passantpar le entre des deux pupilles et la diretion d'une des transitions du FQPM. La séparation despupilles est �xée par l'équation V.1.1.des angles autorisés à [π/10,4π/10] + k π/2 ave k entier. Si jamais la pupille est positionnéederrière un quadrant π du masque de phase, il est indispensable de prendre en ompte le piston πdans l'expression de l'amplitude omplexe AR utilisée pour estimer les aberrations du frontd'onde (f. paragraphe IV.1.2.2).V.1.2.2 Intensité de la voie de référeneV.1.2.2.1 Forme de la tahe de di�rationLa distribution non-uniforme de l'intensité di�ratée dans le plan du diaphragme de Lyot (�-gure V.1.1) réduit enore l'intervalle des positions permises. En e�et, si l'intensité n'est pasuniforme dans la pupille, l'image IR ne ressemble plus à une tahe d'Airy et l'approximationque j'utilise pour estimer les aberrations du front d'onde n'est plus véri�ée (paragraphe IV.1.2).D'après les images otenues ave γ = 5 et di�érentes valeurs de θ � 0, π/8, π/4, 3π/8 et π/2 �,plus l'angle est prohe de π/4, meilleure l'approximation est (�gure V.1.4). D'après es images,l'angle θ semble même devoir être π/4 et rien d'autre. Mais, dans la suite, je montre que je peuxutiliser des diamètres de pupille de référene plus petits (γ plus grand que 5). Cei impliquedes tahes de di�ration IR plus larges et un éart à la tahe d'Airy amoindri pour les anglesdi�érents de π/4. La règle est d'éviter les positions pour lesquelles le �ux n'est pas uniforme dansla pupille de référene.V.1.2.2.2 Diamètre de la pupille de référenePour véri�er la ondition sur l'intensité IR (Eq. III.2.38, quelques photons par pixel du déte-teur), le �ux dans la voie de référene ne doit pas être trop faible devant elui de la voie orono-graphiée. Il faut don ajuster le diamètre DR = γ D de la pupille de référene et sa position θ �puisque l'intensité di�ratée dans le plan de Lyot n'est pas uniforme (arte d'intensité à gauhe166



V.1.2. Voie de référene

Fig. V.1.3 � Piston moyenné sur la pupille de référene � i.e. di�érene de marhe entre lesvoies image et de référene � exprimé en π radians en fontion de l'angle repérant la pupille deréférene et exprimé en π radians. Plusieurs diamètres DR de pupille de référene sont simulés :
γ = D/DR = 5 (noir), 10 (rouge) et 20 (vert).

0 π/8 π/4 3π/8 π/2Fig. V.1.4 � Image de référene pour plusieurs positions θ (préisées sur l'image) de la pupillede référene. L'éhelle de gris est la même sur toutes les images. Le diamètre de la référeneest γ = 5 fois plus petit que elui de la pupille oronographiée.sur la �gure V.1.5). Je note H′ la zone de orretion 74 H d'un miroir à 64x64 ationneurs � para-graphe I.2.4.3 � dont les dimensions sont réduites 75 d'un fateur 1,15. J'évalue alors, en fontionde l'angle θ, le rapport IR,moy/IS,moy des intensités moyennes de la référene seule (IR,moy) et du74Je ne simule auun miroir déformable mais je alule les intensités moyennes dans la zone à orriger.751,15 est le produit du fateur 1,05 dû à l'algorithme de projetion de la phase sur le miroir déformable (para-graphe I.2.4.3.2) et du fateur 1,1 de la zone sur laquelle je alule les intensités moyennées (paragraphe I.2.3.3).167



Chapitre V.1. Analyseur de surfae d'onde : optimisation de l'instrumentrésidu oronographique seul (IS,moy) à l'itération 0 (sans orretion) dans H′. Dans un premier

D =   Dγ
R

0
ξ

min

DR

θ
ξ (γ)

0

Fig. V.1.5 � À gauhe : Intensité lumineuse de l'étoile entrale dans le plan du diaphragmede Lyot pour un oronographe à quatre quadrants. Le diaphragme de Lyot (rouge), de dia-mètre D = γ DR, dé�nit la voie image. Le diamètre de la pupille de référene (blan) est DR. Laséparation entre les pupilles est ξ0(γ) = 1,1D (1,5 + 1/γ) et je préise en tirets blans la sépara-tion minimum ξ0min qui orrespond à γ → ∞. L'angle θ est formé par la droite passant par leentre des deux pupilles et la diretion d'une des transitions du FQPM. L'éart-type du défaut dephase vaut 20 nm. L'éhelle de gris est linéaire. À droite : Rapport IR,moy/IS,moy des intensitésmoyennes dans la zone de orretion d'un miroir à 64x64 ationneurs en fontion de θ pourplusieurs rapports de diamètres γ : 20 en noir, 10 en rouge et 5 en vert. Les ourbes pour γ = 5et γ = 10 sont respetivement divisées par 16 et 4. Le défaut de phase est de 20 nm rms et lalumière monohromatique λ0 = 800 nm.temps, je �xe le défaut de phase à 20nm rms (en noir à droite sur la �gure V.1.5). Je ne fais va-rier θ qu'entre [0,π/2] ar, par symétrie du masque de phase FQPM, les résultats sont identiquessur tout intervalle [k π/2,(k + 1)π/2] ave k entier. Les variations observées sur le graphique dedroite ne sont dues qu'à des variations de l'intensité IR,moy ar IS,moy est onstante � le défautde phase est �xe � et, à γ donné, je retrouve les variations observées sur la arte d'intensité degauhe. Quantitativement, pour un rapport γ = D/DR = 20 et un défaut de phase de 20nm rms,l'intensité de référene vaut entre 0,1% et 1,2% de l'intensité du résidu oronographique pour θappartenant à [π/10,4π/10] � voir paragraphe V.1.2.1 pour la restrition de l'intervalle. Quand lediamètre de la pupille de référene varie (paramètre γ), même si la séparation ξ0(γ) entre les pu-pilles image et de référene est légèrement modi�ée, l'intensité IR,moy évolue omme ∼ 1/γ2 saufaux lieux du plan de Lyot où les variations en intensité sont importantes (θ ≃ π/10 et 4π/10) ;es variations se ressentent relativement d'autant plus que la pupille de référene est petite.Un point important à noter est que si le niveau du défaut de phase σ(φ) diminue, alors IR,moy168



V.1.2. Voie de référenene varie presque pas tandis que IS,moy diminue selon (�gure V.1.6)
IS,moy ≃ 7,1σ2(φ), (V.1.2)où σ(φ) est exprimé en radians 76. Ainsi, pour que la ondition sur IR de quelques photons par

Fig. V.1.6 � Intensités moyennes IR,moy (étoiles rouges) et IS,moy (plus noirs) dans la zone deorretion d'un miroir à 64x64 ationneurs après une SCC-FQPM en fontion du défaut de phase.Les intensités sont normalisées à la valeur maximale de IS,moy. L'intensité de référene IR,moyest multipliée par 100. L'ajustement quadratique de IS,moy en fontion de σ(φ) est traé en traitplein (Eq. V.1.2). Le diamètre DR de la pupille de référene est γ = 5 fois plus petit que elui Dde la pupille oronographiée. La pupille de référene est repérée par θ = π/4.pixel du déteteur (Eq. III.2.38) soit véri�ée à toutes les itérations de la boule de orretion, ilsu�t qu'elle le soit à l'itération 0. Par exemple, en supposant que je n'utilise qu'une seule imageinterférentielle par itération et que la apaité du déteteur par pixel est de ∼qq104 photons,l'intensité moyenne du résidu oronographique IS,moy à l'itération 0 est ∼qq104 photons ; puis,en onsidérant un défaut de phase de 20nm, je onlus qu'un rapport γ = 20 est aep-table (IR,moy ≃qq10photons). En revanhe, pour un défaut de 40nm, il faut utiliser un dia-mètre de référene plus grand γ ≃ 10 ou un temps de pose plus grand. Mais augmenter letemps de pose augmente le temps de vie minimum des aberrations que la SCC peut estimer.Pour pouvoir déterminer failement le paramètre γ = D/DR au as par as, je résume dans letableau V.1.1 le maximum (θ ≃ 0,1π ou 0,4π modulo π/2) et le minimum (θ ≃ π/4 [π/2]) durapport IR,moy/IS,moy pour plusieurs valeurs de diamètres de la référene (γ) et plusieurs niveauxdu défaut de phase σ(φ). En onnaissant le temps de vie des tavelures à orriger, le �uxen amont du oronographe et le défaut de phase initial, il est alors aisé de déterminerle diamètre de la pupille de référene DR = γ D à partir du tableau V.1.1.76Dans la formule fournie sur le graphique, σ(φ) est exprimé en nanomètres. 169



Chapitre V.1. Analyseur de surfae d'onde : optimisation de l'instrumentMaxima et minima du rapport IR,moy/IS,moy(θ) en %
hhhhhhhhhhhhhhhhh
γ = D/DR

σ(φ) nm rms
3 5 10 20 40

5
max 525 190 47 12 2,9min 79 28 7,1 1,8 0,4

10
max 166 60 15 3,7 0,9min 22 7,9 1,9 0,5 0,11

20
max 51 18 4,5 1,1 0,3min 6,4 2,3 0,6 0,14 0,03Tab. V.1.1 � Maxima et minima du rapport IR,moy/IS,moy(θ) dans la zone de orretion d'unmiroir déformable possédant 64x64 ationneurs. Les résultats sont donnés en %. Chaque ligneorrespond à un rapport γ des diamètres des pupilles image et de référene et haque olonne àun niveau des aberrations de phase (en nm). La lumière est monohromatique (λ0 = 800 nm).V.1.3 Estimations des aberrations du front d'ondeV.1.3.1 Estimateur brutPour véri�er l'estimation fournie par l'équation III.2.19
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]

(~u) − P (~u), (V.1.3)aveM le masque à quatre quadrants représenté à gauhe sur la �gure V.1.2, je suppose di�érentsdéfauts de phase de 1nm rms � les premiers polyn�mes de Zernike (Noll, 1976) �, auun défautd'amplitude, une lumière monohromatique (Rλ → ∞) et un rapport de diamètres γ = 20. Ilest au passage intéressant de noter que dans le as d'un oronographe à quatre quadrants, lafontion (1/M)0 est égale à M . La �gure V.1.7 présente les paires d'images � enadrées en noir� onstituées des phases réelle (gauhe) et estimée (droite) pour les premiers polyn�mes de Zer-nike (les trois premiers degrés radiaux, 'est-à-dire du polyn�me nzer = 2 au polyn�me nzer = 10).D'après ette �gure, la SCC-FQPM ne permet pas d'estimer l'astigmatisme (nzer = 6) dont lesaxes de symétrie sont parallèles aux diretions des transitions du masque de phase : le défautest transformé en aval du FQPM en aberrations d'amplitude et l'inversion du problème parl'équation V.1.3 n'est pas su�sante. En revanhe, les autres polyn�mes de Zernike semblent or-retement estimés même si de légères di�érenes sont remarquables, en partiulier à la périphériede la pupille pour nzer > 7. Pour quanti�er es di�érenes, je représente sur la �gure V.1.8 lamatrie dont la kième olonne est omposée des 15 premiers oe�ients de Zernike de la phaseestimée par l'équation V.1.3 pour un défaut réel égal au kième polyn�me de Zernike (2 6 k 6 15).Tous les oe�ients sont normalisés au oe�ient du défaut initial. Si l'estimation était parfaite,phase estimée et phase réelle seraient identiques et la matrie serait égale à la matrie identité l1.Si la SCC-FQPM n'appliquait qu'un gain à haque polyn�me de Zernike, la matrie serait dia-gonale, e qui est véri�é pour les premiers polyn�mes (2 6 nzer 6 5) mais pas pour les suivantsqui présentent deux, voire plus de, omposantes. L'estimation fournie par l'équation V.1.3 n'estdon pas parfaite mais il est possible de l'améliorer en prenant en ompte les transformationsprovoquées par une SCC-FQPM sur les aberrations de phase.170



V.1.3. Estimations des aberrations du front d'onde
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9 10Fig. V.1.7 � Phases réelles et estimées par une SCC-FQPM. Chaque enadré noir orrespond àun polyn�me de Zernike dont le numéro est préisé en blan. L'image de gauhe représente ledéfaut réel de phase et elle de droite, le défaut estimé par une SCC-FQPM. Les degrés radiauxdes polyn�mes de Zernike sont préisés sur la gauhe.V.1.3.2 Nouvel estimateurEn généralisant (�gure V.1.9) l'étude présentée au paragraphe préédent jusqu'au poly-n�me Nzer, je onstruis la matrie MNzer de dimension NzerxNzer dont la kième olonne estomposée des Nzer premiers oe�ients de Zernike de la phase estimée par l'équation V.1.3pour un défaut réel égal au kième polyn�me de zernike normalisé 77 zk(ξ) :
MNzer(i,k) =

∫∫

φest(~ξ) zi(~ξ) d~ξ ave φest fournie par Eq. V.1.3 pour φ = zk. (V.1.4)77RR

z2
k(ξ)P (ξ) dξ = 1 ave P (ξ) dé�nissant la pupille. 171



Chapitre V.1. Analyseur de surfae d'onde : optimisation de l'instrument
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Fig. V.1.8 �Matrie dont la kième olonne est omposée des 15 premiers oe�ients de Zernike dela phase estimée par l'équation V.1.3 pour un défaut réel égal au kième polyn�me de Zernike (2 6

k 6 15). Tous les oe�ients sont normalisés au oe�ient du défaut initial. Des valeurs desoe�ients sont données pour expliiter l'éhelle de gris.Je peux alors aluler les Nzer premiers oe�ients de Zernike Aest(i) de la phase estimée φestvia l'équation V.1.3 pour un défaut réel de phase quelonque φ =

Nzer∑

k=2

A(k) zk :
Aest(i) =

Nzer∑

k=2

MNzer(i,k)A(k) ⇒ Aest = MNzer A. (V.1.5)En inversant le problème � dans la pratique, je mesure Aest et reherhe A �, j'obtiens
A = M−1

Nzer
Aest, (V.1.6)où M−1

Nzer
est l'inverse 78 de MNzer . Finalement, je propose un nouvel estimateur φest,Nzer desaberrations réelles φ qui améliore l'estimation des Nzer premiers oe�ients de Zernike de la78MNzer

M−1
Nzer

= l1 ave l1 la matrie identité.172



V.1.3. Estimations des aberrations du front d'onde

défaut réel défaut éstiméFig. V.1.9 � Défaut de phase (gauhe) et partie imaginaire de l'estimée par une SCC-FQPMvia l'équation V.1.3 (droite) pour les ent premiers polyn�mes de Zernike (2 6 nzer 6 101). nzeraugmente de bas en haut puis de gauhe à droite.phase :
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(V.1.7)
où Aest est le veteur des Nzer premiers oe�ients de Zernike de la phase estimée par l'estima-teur V.1.3 et l1 la matrie identité.V.1.3.3 PerformanesEn utilisant le nouvel estimateur (Eq. V.1.7) pour améliorer la orretion de plus ou moinsde polyn�mes de Zernike � di�érentes valeurs de Nzer �, j'étudie l'énergie résiduelle C1 (para-graphe I.2.3.3) dans la zone de orretion en fontion du nombre d'itérations. Les résultats pourun faiseau monohromatique, un rapport de diamètres de pupille γ = 20 et un défaut de phasede 20nm rms (DSP en f−3) sont fournis sur la �gure V.1.10 pour plusieurs miroirs déformables :
16x16 (en haut à gauhe), 32x32 (en haut à droite) ou 64x64 (en bas) ationneurs. Les odesde ouleurs et de styles de points sont les mêmes sur les trois graphiques. Dans le as d'unoronographe parfait (tirets noirs), la meilleure orretion est �xée par les zéros de l'image deréférene (γ = D/DR = 20, paragraphe IV.1.1.2) quand ils se trouvent à l'intérieur de la zone deorretion (64x64 ationneurs) ave une onvergene en 6 itérations ou par la limite intrinsèque173



Chapitre V.1. Analyseur de surfae d'onde : optimisation de l'instrument

Fig. V.1.10 � Énergie résiduelle C1 normalisée au maximum de l'image de l'étoile entrale sanstélesope et moyennée dans la zone de orretion d'un miroir déformable possédant 16x16 (en hautà gauhe), 32x32 (en haut à droite) ou 64x64 ationneurs (en bas). L'estimation des aberrationsde phase � 20 nm rms initialement � est faite par une SCC-FQPM en utilisant l'équation V.1.7ave plusieurs valeurs Nzer (odes de ouleurs et de styles de points), 'est-à-dire plus ou moinsde polyn�mes de Zernike dont la orretion est améliorée. La limite du miroir déformable (para-graphe I.2.4.3.3) est traée en pointillés noirs et le as d'une estimation via une SCC assoiée àun oronographe parfait est préisé en tirets noirs (ave γ = 20). La lumière est monohroma-tique (Rλ → ∞).
174



V.1.3. Estimations des aberrations du front d'ondedu miroir déformable (pointillés noirs, paragraphe I.2.4.3.3) dans le as inverse (16x16 ou 32x32ationneurs) ave une onvergene en 3 itérations. Quand la boule de orretion est ommandéepar une SCC-FQPM utilisant l'équation V.1.3 (trait plein noir, Nzer = 0), la vitesse de onver-gene est beauoup plus lente (> 20 itérations) et le niveau �nal peut-être jusqu'à ∼ 20 fois plusélevé. En augmentant le nombre Nzer de polyn�mes de Zernike dont la orretion est amélio-rée (roix rouges, étoiles vertes et diamants bleus respetivement pour Nzer = 50, 100 et 999)grâe au nouvel estimateur (Eq. V.1.7), je retrouve la vitesse de onvergene atteinte ave un o-ronographe parfait pour les trois tailles de miroir. Le niveau de orretion est en revanhe dégradéd'un fateur ∼ 5 (16x16 et 32x32), voire ∼ 10 (64x64) et ette dégradation paraît augmenterquand Nzer augmente dans le as du miroir 64x64. Comme je le montre (�èhes blanhes) sur lesimages interférentielles de la quinzième itération pour di�érentes valeurs de Nzer (à gauhe sur la�gure V.1.11), ei est dû à l'ampli�ation de ertaines tavelures se trouvant à la périphérie dela zone de orretion du miroir déformable ou aux alentours de la zone d'in�uene des Nzer poly-n�mes. Les premiers sont ampli�és sans doute pare que d'une part, il y a inompatibilité entre
N    = 0zer zerN    = 10

zerN    = 198N    = 50zerFig. V.1.11 � À gauhe : images interférentielles produites par la SCC-FQPM à l'itération 15de la boule de orretion ommandée par l'équation V.1.3 (Nzer = 0) ou l'équation V.1.7 aveplusieurs valeurs de Nzer. La lumière est monohromatique et γ = 20 (erle de tavelures non or-rigées). Le défaut de phase est de 20 nm. Les �èhes blanhes désignent les lieux où les taveluressont ampli�ées quand Nzer augmente de 50 à 198. Les erles blans représentent la zone entraled'in�uene des Nzer premiers polyn�mes de Zernike. Le miroir déformable possède 64x64 ation-neurs. L'éhelle logarithmique de ouleurs est identique sur les quatre images. À droite : pro�lsradiaux de la détetion à 5σ dans es images en fontion de la séparation angulaire. Nzer = 0est représenté en tirets noirs, Nzer = 10 en trait mixte �n rouge, 50 en trait mixte �n à troistirets vert et 198 en tirets longs bleus. Le pro�l du résidu oronographique initial est traé en traitplein noir (itération 0). La limite du miroir déformable (64x64) est ajoutée en pointillés noirs.Le rapport des diamètres (γ = 20) provoque un rebond vers 22 − 23λ0/D. 175



Chapitre V.1. Analyseur de surfae d'onde : optimisation de l'instrumentles symétries des polyn�mes de Zernike (irulaire) et de l'algorithme de minimisation de l'énergiedans la zone (arrée) orrigée par le miroir déformable et d'autre part, la base des polyn�mes deZernike simulés n'est pas exatement orthogonale à ause de la pixelisation (e�et que je n'ai paspris en ompte dans la matrieMzer). Les autres tavelures ampli�ées le sont pare que l'in�uenedes premiers polyn�mes de Zernike se fait ressentir prinipalement au entre de l'image et nonuniformément sur tout le hamp du plan foal. Les images de la �gure V.1.11, mettent don enévidene l'amélioration de la orretion sur l'ensemble de la zone d'intérêt quand Nzer augmentede 0 à 50 pour un miroir 64x64 � les tavelures les plus brillantes, au entre de l'image, sonttrès atténuées, voire supprimées. Elles mettent également en avant que la zone entrale (erlesblans) s'agrandit quand Nzer augmente omme le on�rment les pro�ls radiaux de la détetionà 5σ dans es quatre images (à droite sur la �gure V.1.11). Finalement, l'objetif serait d'aug-menter le nombre de polyn�mes de Zernike Nzer pour que la zone d'in�uene de es polyn�mess'étende sur toute l'aire de orretion du miroir déformable (as des miroirs 16x16 et 32x32ave Nzer = 999). Les inonvénients de ette approhe sont d'une part, le très grand nombrede polyn�mes de Zernike à prendre en ompte � ∼ 1000 pour un miroir 32x32 ationneurs � etd'autre part, l'apparition de valeurs singulières de Mzer prohes de zéro � problème d'inversionde la matrie et stabilité de la boule de orretion. Un ompromis entre vitesse de onvergene,temps de alul, stabilité et niveau de orretion doit être fait. Pour trouver e ompromis, il nefaut pas oublier que la SCC permet d'estimer � en plus des aberrations du front d'onde � l'imagedu ompagnon (Eq. III.2.12 et hapitre IV.4) et que la ontrainte sur le niveau à atteindre avela boule de orretion peut être relahée.Je ne développe pas plus ette étude au ours de laquelle une autre solution d'améliorationde l'estimateur brut s'est avérée plus élégante et a priori plus e�ae. Dans ette solution, jedétermine une matrie d'interation de l'ensemble SCC-FQPM-miroir déformable et m'intéresseuniquement à l'amplitude omplexe dans le plan foal sans herher à estimer les aberrationsen plan pupille. Les résultats préliminaires obtenus en simulations numériques sont très enou-rageants et l'algorithme, enore en ours de développement, sera très prohainement testé surle ban d'imagerie très haute dynamique dérit au hapitre V.2. Cette méthode permet en plusde s'a�ranhir de l'estimation de l'amplitude omplexe AR de la voie de référene : la pupille deréférene peut être positionnée n'importe où dans le plan du diaphragme de Lyot à une distanede ξ0 & D
(

1,5 + 1
γ

)

1,1 et les problèmes d'élairement uniforme et de phase onstante sur lapupille de référene sont éliminés. Cependant, la limitation due aux zéros de l'image de référeneexiste toujours de vigueur : l'information ontenue par les tavelures non frangées ne peut pasêtre extraite.V.1.4 Impat du hromatisme et des aberrations d'amplitudeLe remplaement du oronographe parfait par un oronographe à quatre quadrants ne sup-prime bien entendu pas les limitations dues au hromatisme et mises en évidene au para-graphe IV.2.2. Dès que les franges se brouillent à l'intérieur de la zone d'ation du miroir défor-mable : la zone de orretion d'une SCC-FQPM est limitée omme elle d'une SCC assoiée à unoronographe parfait � paragraphe IV.2.2.2 ; la vitesse de onvergene est légèrement ralentie ; etle niveau �nal de la détetion est dégradé. Ce sont es deux derniers points que je mets en évi-dene en traçant sur la �gure V.1.12 l'énergie résiduelle normalisée C1 dans la zone de orretiond'un miroir possédant 32x32 ationneurs en fontion du nombre d'itérations et pour plusieurslargeurs spetrales. Cette �gure est l'analogue pour la SCC-FQPM ave γ = D/DR = 20 de la�gure IV.2.5 pour la SCC assoiée à un oronographe parfait et γ = 1000. La seule di�érene176



V.1.4. Impat du hromatisme et des aberrations d'amplitude

Fig. V.1.12 � Énergie résiduelle normalisée C1 dans la zone de orretion d'un miroir pos-sédant 32x32 ationneurs en fontion du nombre d'itérations et pour plusieurs largeurs spe-trales (odes de ouleurs et de styles de points). Le as d'un oronographe parfait travaillanten lumière monohromatique ave un rapport de diamètres de pupilles de γ = 20 est rappeléen tirets noirs. La limite instrinsèque du miroir déformable est représentée en pointillés. Le ni-veau des aberrations de phase est �xé à 20 nm ave une densité spetrale de puissane évoluanten f−3. Les 999 premiers polyn�mes de Zernike sont orrigés au mieux en utilisant l'estimateurde l'équation V.1.7.
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Chapitre V.1. Analyseur de surfae d'onde : optimisation de l'instrumentremarquable est l'osillation observée pour Rλ = 64. Celle-i est ertainement due au fait que lebrouillage des franges se produit juste au niveau du premier anneau de zéros de la référene �
γ λ0/D ≃ αB (Eq. IV.2.6).Les solutions envisagées pour ompenser le hromatisme dans une self-oherent amera as-soiée à un oronographe parfait ou à un oronographe à quatre quadrants sont identiques. LaSCC-FQPM pourrait être ombinée à un interféromètre à intégrale de hamp (IFS), à un om-pensateur de Wynne (dont je présente l'assoiation ave une SCC-FQPM dans la �gure V.1.13)ou, plus généralement, à un instrument qui permet à la SCC de travailler en lumière quasi-monohromatique.
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Fig. V.1.13 � Shéma d'une SCC-FQPM ontr�lant un miroir déformable et assoiée à un om-pensateur de Wynne qui disperse les pupilles image et de référene di�éremment selon les lon-gueurs d'onde (di�érentes ouleurs) pour assurer un interfrange et une dispersion des taveluresonstants sur le domaine spetral onsidéré.Comme l'impat du hromatisme, elui des aberrations d'amplitude est identique dans leas d'une SCC-FQPM ou d'une SCC assoiée à un oronographe parfait (paragraphe IV.2.1) :les tavelures non orrigées et prohes du entre de l'image di�ratent de l'énergie dans la zoneorrigée et limitent la détetion ; et e�et est d'autant plus important que la densité spetrale depuissane des aberrations d'amplitude évolue rapidement (DSP en f−n ave n grand).
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Chapitre V.2Analyseur de surfae d'onde : étudeexpérimentale en laboratoirePlusieurs étapes sont requises avant l'intégration d'un instrument omme la self-oherentamera sur un télesope terrestre ou spatial. Après l'étude théorique et l'optimisation des pa-ramètres par simulations numériques � voir les paragraphes préédents �, des prototypes del'instrument doivent être développés et testés en laboratoire. Nous 79 avons alors réé le ban op-tique de démonstration d'imagerie très haute dynamique (ITHD, paragraphe V.2.1) pour mettreà l'épreuve un premier prototype de la SCC. J'ai ainsi obtenu les premières mesures d'un défautde phase par la SCC-FQPM (paragraphe V.2.2).V.2.1 Le ban d'Imagerie Très Haute DynamiqueAu ours de ma thèse, je me suis impliqué dans la oneption du ban ahromatique (ITHD).Ce ban, dérit au paragraphe V.2.1.1, sera utilisé pour tester di�érentes tehniques oronogra-phiques et post-oronographiques en lumière visible, omme ela est déjà fait sur un ban similairede l'équipe pour les longueurs d'onde de l'infrarouge (1µm< λ < 5µm). Malheureusement, le dé-veloppement d'un ban de ette envergure demande du temps � oneption du montage optiquepuis des supports méaniques, ommande et fabriation des di�érents omposants, intégration �et les derniers omposants ont été livrés début juin 2009. Pour ne pas être en reste, j'ai onstruitune version simpli�ée de e ban (paragraphe V.2.1.2).V.2.1.1 Version ahromatiqueV.2.1.1.1 ObjetifsLe prinipal objetif sienti�que qui a gouverné la oneption du ban ITHD est la mise àl'épreuve de la self-oherent amera en lumière polyhromatique (analyseur de surfae d'onde etimagerie di�érentielle). Mais, à terme, e ban permettra de tester dans les mêmes onditions �don, de omparer � di�érents types de oronographes ahromatiques et di�érentes tehniquespost-oronographiques en lumière visible.79Plusieurs personnes du LESIA travaillent à la mise en plae de e ban : ingénieurs, méaniiens, optiiens,sienti�ques. Par ailleurs, pendant leurs stages de �n d'études, Chloé Coton et Julien Totems ont étudié plusieursomposants de e ban : ompensateur de Wynne, tip-tilt, Shak-Hartmann. En�n, Marion Mas a ommené unethèse en septembre 2008 dont l'objetif prinipal est le développement du ban ITHD.179



Chapitre V.2. Analyseur de surfae d'onde : étude expérimentale en laboratoireL'ahromatiité impose un montage optique en ré�exion. Il faut également un miroir dé-formable à ontr�ler par la SCC (ou l'analyseur de surfae d'onde testé) pour ompenser lesaberrations quasi-statiques. Ensuite, pour véri�er que la self-oherent amera mesure orrete-ment es aberrations et pour ompenser d'éventuelles aberrations dynamiques, nous avons déidéd'installer un deuxième analyseur de surfae d'onde indépendant et de type Shak-Hartmann.Comme la SCC est destinée à mesurer des aberrations quasi-statiques de faible amplitude, unoronographe à fort taux de réjetion est requis : il faut atteindre le bruit de tavelures (para-graphe I.2.1.2). Nous avons hoisi un oronographe à quatre quadrants attaqué par un faiseaufermé (faible rapport d'ouverture 80). Le oronographe étant très sensible aux défauts de tip-tilt,nous avons ajouté un miroir de basulement ontr�ler par l'analyseur Shak-Hartmann pour lesompenser à une fréquene temporelle de quelques dizaines de hertz. En�n, pour diminuer lesaberrations dynamiques, nous avons prévu, à terme, de apoter le montage optique et avonsminimisé la hauteur du faiseau 81.V.2.1.1.2 Shéma optiqueSous es onditions, nous avons dé�ni le ban optique dont le shéma et la photographiesont présentés sur les �gures V.2.1 et V.2.2. Le sens de parours du faiseau (vert) est préisé
A

A B

B

A

Fig. V.2.1 � Représentation du ban ITHD ahromatique et étude de l'enombrement des mon-tures. Le sens de parours du faiseau (vert) est indiqué par les �èhes bleues. Le diamètre dufaiseau ollimaté est ∼ 9mm dans le plan du miroir déformable. Le rapport d'ouverture du fais-eau attaquant le oronographe est F/D = 80. Le déteteur et le miroir déformable (DM) ne sontpas représentés. Voir le texte pour plus de détails.par des �èhes bleues. Le diamètre du faiseau ollimaté est ∼ 9mm dans le plan du miroir80Le oronographe est d'autant plus e�ae que le faiseau optique est fermé.81L'amplitude des perturbations est d'autant plus importante que la hauteur du apot est grande.180



V.2.1. Le ban d'Imagerie Très Haute Dynamique
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Fig. V.2.2 � Photographie du ban ITHD ahromatique installé en salle blanhe (lasse 10000).Le sens de parours du faiseau (vert) est indiqué par les �èhes bleues. Le déteteur et le miroirdéformable ne sont pas installés sur ette photographie. Voir le texte pour plus de détails.déformable (DM). Le déteteur (dans le plan image �nal), ainsi que le miroir déformable et sonéletronique ne sont pas représentés sur la �gure V.2.1 mais leurs enombrements ont été pris enompte. Les paragraphes suivants dérivent haque partie du montage.V.2.1.1.3 La soure lumineuseLa soure polyhromatique, de la marque FianiumR©, est omposée d'un laser femtoseondeinjeté dans une �bre non linéaire pour réer un faiseau entré en λ0 = 1060nm et dont labande spetrale s'étend de 450 à 1750nm ave un spetre plat. La puissane intégrée est de 2W.Pour réaliser les réglages et les premières expérienes en lumière monohromatique, la soureutilisée est une diode laser entrée en λ0 = 635nm, de largeur spetrale de < 1% et d'unepuissane de 2,5mW.V.2.1.1.4 Ouverture du faiseau et miroirs paraboliquesLe diamètre de la pupille est �xé par la zone utile du miroir déformable : ∼ 9mm (voir plusloin). Pour que le faiseau optique soit fermé en arrivant sur le oronographe, il faut utiliser desmiroirs paraboliques de grandes distanes foales � une limite supérieure est �xée par la taille�nie du ban optique 2000x1250mm2 . Le shéma de la �gure V.2.3 fournit les aratéristiques des181



Chapitre V.2. Analyseur de surfae d'onde : étude expérimentale en laboratoiredeux types de miroirs paraboliques (A et B), les positionnements des optiques et l'ouverture dufaiseau d'entrée (F/50) et du faiseau attaquant le oronographe (F/80). Toutes les dimensionssont exprimées en millimètres.
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Fig. V.2.3 � Shéma optique du ban ITHD ahromatique. Le diamètre du faiseau est ∼ 9mmdans le plan du miroir déformable. Toutes les dimensions sont exprimées en millimètres. Leslettres A et B désignent les paraboles de type A ou B. Le arré extérieur délimite la surfae de latable optique.V.2.1.1.5 Miroir de basulementLe miroir de basulement, ou tip-tilt, est onstitué de deux ationneurs piézoéletriques. Leurourse maximale est 2mrad et la préision de déplaement est 0,16µrad. Pour plus de détails,je renvoie le leteur au rapport de stage de �n d'études de Chloé Coton 82 qui a étudié lesperformanes de e miroir.V.2.1.1.6 Deuxième analyseur de surfae d'ondePour véri�er que la self-oherent amera mesure orretement les aberrations de phase quasi-statiques, nous ajoutons une voie lassique d'analyse de surfae d'onde en amont du orono-graphe : un analyseur de type Shak-Hartmann onstitué de 31x31 sous-pupilles et fontion-nant à une fréquene de l'ordre de quelques entaines de hertz (voir le tableau V.2.1). Grâe àette dernière spéi�ation, nous ontr�lons le miroir tip-tilt via et analyseur à une fréquenede ∼ 10Hz.82Étant donné que e rapport n'est pas référené, je peux en fournir une version életronique.182



V.2.1. Le ban d'Imagerie Très Haute DynamiqueMatrie de miro-lentillesNombre de miro-lentilles 31x31Taille des miro-lentilles 111 ± 5µmFoale des miro-lentilles 10 ± 1mmDéteteur : AVT PIKE F-032BCapteur KODAK Kai 0340Taille des pixels 7,4µmTaille du déteteur 640x480 pixelsBinning 1x1 ou 2x2Vitesses de leture mesurées 106 images (640x480) par seonde
379 images (320x240) par seondeConversion analogique/numérique (ADC) 14bitsFull Well Capaity (FWC) mesurée ∼ 12,5 ke par pixel à 40MHzGain (binning 1x1 et 2x2) mesuré ∼ 0,2e/ADUBruit de leture mesuré ∼ 16 e à 40MHzBruits d'obsurité (dark) mesurés ∼ 1,5 e.s−1 binning 1x1

∼ 6 e.s−1 binning 2x2Tab. V.2.1 � Prinipales aratéristiques de l'analyseur de surfae d'onde de type Shak-Hartmann onstitué d'une matrie de miro-lentilles et d'un déteteur CCD. Les aratéristiquesdu CCD ont été mesurées par Chloé Coton pendant son stage de �n d'études.V.2.1.1.7 Miroir déformableV.2.1.1.7.1 MEMS Boston Mihromahines Notre hoix du miroir déformable s'est ra-pidement porté sur un miroir miroeletromehanial systems (MEMS) de l'entreprise BostonMihromahinesR©, à surfae ontinue et dont les prinipales aratéristiques sont rassembléesdans le tableau V.2.2.V.2.1.1.7.2 Miroir OKO Mais un tel miroir déformable � le Boston Mihromahines � etson életronique de ontr�le oûtent her et en attendant d'obtenir les �nanements puis, unefois le miroir ommandé, d'être livrés, nous avons emprunté 83 un miroir déformable életrosta-tique OKO dérit dans le tableau V.2.2.V.2.1.1.8 DéteteurLe hoix du déteteur n'est pas enore arrêté et, dans un premier temps, nous utilisonsune amera SBIG-ST402 possédant 765x510 pixels arrés de 9µm de �té. Sa dynamique estde 16bits. Son prinipal inonvénient est son obturateur méanique qui fait vibrer le déteteurquand nous enregistrons une série d'images.83Meri à Frédéri Zamkostian du Laboratoire d'Astrophysique de Marseille (LAM) pour e prêt. 183



Chapitre V.2. Analyseur de surfae d'onde : étude expérimentale en laboratoireMiroir déformable MEMS Boston MihromahinesR©Nombre d'ationneurs 32x32Espae inter-ationneur 300µmTaille de la zone utile pupille de 9mmNombre d'ationneurs morts 0% dans un rayon de 32 ationneursQualité de surfae par ationneur < 30nm rms
< 90nm peak-to-valleyCourse maximale des ationneurs 1500nmCourse néessaire pour aplanirla surfae du miroir < 13% de la ourse maximale (Boston)

∼ 30% d'après Olivier GuyonCouplage inter-ationneur (plus prohe voisin) ∼ 25% et < 30%Réponse des ationneurs en fontion du voltage V proportionnelle à V 2Uniformité de la fontion d'in�uene < 5%Hystéréris de la réponse d'un ationneur < 0,1nm sur quelques minutesRé�etivité du miroir > 90% entre 400 et 1200nmBande passante temporelle (DM+életronique) > 2 kHzVoltage maximum 295VMiroir déformable OKONombre d'ationneurs 37 sur un réseau hexagonalEspae inter-ationneur ∼ 1,8mmDiamètre de la pupille ∼ 10mmNombre d'ationneurs morts 0%Qualité de surfae défauts de revêtement < 2x1mm2rugosité < 5nmCourse maximale des ationneurs ∼ 540nm après mise à platCourse néessaire pour aplanirla surfae du miroir < 0,6µmCouplage inter-ationneur (plus prohe voisin) ∼ 60%Réponse des ationneurs en fontion du voltage V proportionnelle à V 2Uniformité de la fontion d'in�uene < 15%Hystéréris de la réponse d'un ationneur inférieure au bruit de mesureBande passante temporelle (DM+életronique) 0,5HzVoltage 0 à 266VTab. V.2.2 � Prinipales aratéristiques des miroirs déformables. Les données sont issues desdoumentations des onstruteurs, de ommuniations privées ave Olivier Guyon (pour le Bos-ton), de la thèse de Liotard (2005) et de mesures e�etuées par notre équipe (OKO).
184



V.2.1. Le ban d'Imagerie Très Haute DynamiqueV.2.1.2 Version monohromatiqueComme je l'ai déjà indiqué, les derniers omposants du band ITHD dans sa version ahroma-tique n'ont été livrés que début juin 2009. Pour ne pas être tributaire de es délais de ommandeet de livraison, j'ai onstruit une version simpli�ée du ban.Sans les miroirs paraboliques (livraison en juin 2009), un ban en transmission s'impose.D'autre part, sans miroir déformable 84, le seul point que je peux véri�er est la mesure d'undéfaut de phase par la self-oherent amera (sans orretion ative). Toute la di�ulté est alorsd'introduire un défaut de phase onnu. Pour ela, j'utilise le ban monohromatique dont une pho-tographie et le shéma optique sont fournis sur la �gure V.2.4. La soure lumineuse est une diode
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Chapitre V.2. Analyseur de surfae d'onde : étude expérimentale en laboratoirepour λ1 = 655nm et d'un diaphragme de Lyot dont le diamètre vaut 5mm, 'est-à-dire 63%du diamètre 86 de la pupille initiale 87. La voie de référene de la self-oherent amera (enadrérouge) est réée en ajoutant un diaphragme de diamètre DR = 0,3mm (γ = D/DR ≃ 17) à unedistane ξ0 = 2,2D > ξ0min (Eq. V.1.1). Une dernière lentille reombine les faiseaux image etde référene qui interfèrent sur le déteteur � amera SBIG-ST402.V.2.2 Estimation expérimentale d'un défaut de phaseDans ette version monohromatique du ban (paragraphe V.2.1.2), le support de la �breoptique qui injete le �ux dans le montage peut être déplaé selon l'axe optique et j'introduisainsi un défaut de foalisation que je mesure grâe à la SCC-FQPM. Pour réaliser ette mesure,j'enregistre plusieurs séries d'images (paragraphe V.2.2.1) et leur applique (paragraphe V.2.2.2)l'estimateur SCC-FQPM dérit i-dessus.V.2.2.1 ProtooleN'ayant pas de mesure indépendante et absolue du défaut du front d'onde, je mesure undéfaut de phase relatif entre deux positions (notées 1 et 2) de la soure. Il s'agit prinipalementd'un défaut de foalisation et de tip-tilt de la phase (l'axe de déplaement de la soure n'est pasexatement onfondu ave l'axe optique). Une roue à masques � non représentée sur le shémaoptique mais visible (�èhe blanhe) sur la photographie de la �gure V.2.4 � me permet d'ouvrir :� les deux voies, image et de référene, pour enregistrer une série de 20 images interféren-tielles SCC pour haque position (1 et 2) ;� uniquement la voie de référene pour réaliser une mesure de l'image de référene pour laposition 1 ;� uniquement la voie image pour déterminer le �ux stellaire à partir d'une image non oro-nographiée obtenue pour la position 1.La mesure étant di�érentielle, le masque oronographique doit rester immobile entre la mesurede haun des défauts de foalisation. Pour ette raison, je proède selon le shéma suivant :enregistrement des images non oronographiques de la position 1 ; entrage du oronographe ;enregistrement des images SCC et de référene ; déplaement de la soure à la position 2 ; enre-gistrement des images SCC. La �gure V.2.5 fournit un exemple d'images interférentielles brutespour haque position (foalisations 1 et 2). Les images du bas proposent un agrandissement dela partie entrale du résidu oronographique frangé par la SCC-FQPM.V.2.2.2 Traitement des données et résultatsUne fois les images enregistrées (765x510 pixels), je les traite omme suit :� je retire le fond ontinu à haque image interférentielle, de référene et non oronogra-phique ;� je détermine le entre des images en utilisant la moyenne des images interférentielles 88, jeentre toutes les images sur la même position et je déoupe l'image arré (478x478, ii) laplus grande possible ;86Je ompare le diamètre D agrandi d'un fateur 450/115 par les lentilles au diamètre du diaphragme de Lyot.Voir paragraphe II.2.1.287J'utilise un diaphragme de Lyot si petit non par hoix mais pare que je n'en ai pas de plus grands.88Je ne peux pas le faire en utilisant les images non oronographiques pare que le masque oronographiquemodi�e le entrage de l'image.186



V.2.2. Estimation expérimentale d'un défaut de phase
Focalisation 1

Focalisation 1

Focalisation 2

Focalisation 2

Fig. V.2.5 � Images interférentielles expérimentales fournies par la SCC-FQPM pour les deuxpositions de la soure (foalisations 1 et 2). Les images du bas proposent un agrandissement dela zone entrale du hamp de tavelures frangées.� j'estime la densité moyenne de photons stellaires dans la pupille du télesope ψ0 à partirde l'intégrale du pi entral de la tahe d'Airy (images non oronographiques) qui est égaleà 83% de l'énergie de la pupille ;� j'estime le �ux moyen IR de l'image de référene IR dans son pi entrale.Ensuite, j'applique l'estimateur des aberrations du front d'onde (Eq. V.1.3) à haque imageinterférentielle (deux fois vingt) en onsidérant un masque de phase M à quatre quadrantsparfait et optimisé à la longueur d'onde de la soure. Je suppose par ailleurs que l'intensité deréférene IR est onstante sur tout le hamp de tavelures, e qui est raisonnable puisque IRest γ = D/DR ≃ 17 fois plus large que la taille des tavelures (�gure V.2.6). J'obtiens alors vingttableaux estimant l'amplitude et la phase de la pupille pour haque position de foalisation et,par soustration, vingt estimations aj,piston+i φj,piston (1 6 j 6 20) de la variation de l'amplitudeet de la phase entre les deux positions de la soure. Au premier ordre, je n'introduis qu'un défautdi�érentiel de phase φreel en déplaçant la soure sur l'axe optique et en onsidérant qu'il existeune di�érene de marhe p0 entre les voies image et de référene, je trouve
aj,piston + i φj,piston = i φreel (cos p0 + i sin p0). (V.2.1)Je alule alors l'argument de haque tableau omplexe aj,piston + i φj,piston pour estimer p0.Je moyenne les vingt pistons (di�érene de marhe) estimés et j'en déduis les vingts tableauxde phase di�érentielle entre les deux positions de la soure (�gure V.2.7). Sur ette série, inqestimations sur vingt � soit 25% � sont plus bruitées que les autres (bruit à hautes fréquenes). Jen'ai pas identi�é ave ertitude l'origine de e bruit, mais je soupçonne l'obturateur méaniquedu déteteur � amera SBIG-ST402 � de faire vibrer e dernier pendant ertaines poses, e qui187



Chapitre V.2. Analyseur de surfae d'onde : étude expérimentale en laboratoire

Fig. V.2.6 � Gauhe : image SCC-FQPM pour la position 1 en éhelle logarithmique. Droite :image de référene en éhelle linéaire. Les deux images orrespondent au même hamp de vue.provoquerait le brouillage partiel des franges et la mauvaise estimation des aberrations. Des testsave un déteteur à obturateur életronique � amera Pike (tableau V.2.1) � sont plani�és pourvéri�er ette hypothèse.Sur la �gure V.2.8, je trae en roix noires les vingt premiers oe�ients de Zernike de ha-un des vingt tableaux de phase estimée. La mauvaise estimation de l'astigmatisme dont les axesde symétries sont parallèles au masque à quatre quadrants est trahie par la dispersion impor-tante des mesures pour e polyn�me (numéro 6). Pour les autres polyn�mes, toutes les mesuressont regroupées et les défauts de phase estimés prépondérants sont un défaut de défoalisationde 1,05 ± 0,15nm rms et un déalage � tilt � de 0,90 ± 0,15nm rms (λ0 = 635nm).En notant ∆z = 0,4 ± 0,05mm le déplaement longitudinale de la soure, le oe�ient de Zer-nike a4 assoié à la défoalisation théorique est
a4 =

∆z D2

16
√

3F 2
p2

Lyot, (V.2.2)où F = 115± 4mm est la foale de la première lentille (je onsidère un mauvais positionnementlongitudinal de 4mm), D = 2mm est le diamètre de la pupille du télesope simulé et pLyot =
63 ± 1% est le rapport entre les diamètres de la pupille d'entrée et le diamètre du diaphragmede Lyot (1% orrespond au mauvais positionnement longitudinal de 4mm de la lentille entre lemasque FQPM et le diaphragme de Lyot). L'appliation numérique donne a4 = 1,7±0,4nm (traéen rouge sur la �gure V.2.8).Ce résultat est très enourageant mais plusieurs points restent à véri�er ou à on�rmer expéri-mentalement : l'origine du bruit hautes fréquenes (�gure V.2.7) ; l'impat du entrage des imagesinterférentielles au moment du traitement des données ; l'impat du hromatisme ; la fermeture dela boule de orretion ative à basses (∼ 1Hz), puis à plus hautes fréquenes (quelques entainesde hertz). Les tests ont débuté (été 2009) sur le ban ITHD dans sa version ahromatique.
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V.2.2. Estimation expérimentale d'un défaut de phase

Fig. V.2.7 � Estimées expérimentales par une SCC-FQPM du défaut relatif de phase entre lesdeux positions de la soure.
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Chapitre V.2. Analyseur de surfae d'onde : étude expérimentale en laboratoire

Fig.V.2.8 � Coe�ients de Zernike du défaut de phase mesuré par une SCC-FQPM (roix noires)pour les vingt estimations. La valeur de la défoalisation estimée de manière indépendante estpréisée en rouge. L'éhelle des ordonnées est exprimées en nanomètres.
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Chapitre V.3Analyseur de surfae d'onde etestimation de l'image du ompagnonAu vu des limitations imposées par le hromatisme (paragraphe IV.4.1) et par la préisiondu entrage de l'image de référene (paragraphe IV.4.2.2), l'utilisation de la self-oherent ameradans son seul mode d'imagerie di�érentielle permet d'atténuer le bruit de tavelures d'un fa-teur 103 au mieux. Cei est insu�sant pour déteter des exoplanètes joviennes matures (∼ 10−9en visible) ou de type terrestre (∼ 10−10 en visible) et prohes de leur étoile-h�te ave des aber-rations d'un niveau réaliste (entre 10 et 50nm rms). La tehnique d'imagerie di�érentielle SCCdoit alors être assoiée à une tehnique qui orrige les aberrations du front d'onde et traite ainsile problème du bruit de tavelures à la soure. Je propose sans auune surprise de ombiner lesdeux modes de fontionnement de la self-oherent amera en suivant e protoole :� étape A : orretion ative des aberrations du front d'onde en les estimant diretementdans l'image �nale interférentielle pour ne pas être soumis aux aberrations di�érentiellesdes analyseurs lassiques ; arrêt de la orretion quand le niveau de détetion souhaité estatteint ou, plus vraisemblablement, quand la boule de orretion a onvergé (atténuationentre 102 et 105, parties IV et V) ;� étape B : estimation de l'image d'un éventuel ompagnon à partir de l'image interféren-tielle enregistrée à la dernière étape de la boule de orretion � amélioration du ontrasted'un fateur 10 à 103. Notez que l'estimateur de l'image d'un ompagnon ne néessite pasde modèle du oronographe utilisé : les tavelures frangées sont atténuées quelle que soitleur origine.En multipiant les fateurs d'atténuation du bruit de tavelures par le ontraste oronographiqueinitial � de l'ordre de 10−2 fois l'intensité stellaire non oronographiée �, je trouve des ontrastesomparables à eux des exoplanètes reherhées. Pour on�rmer e raisonnement, je présente i-dessous les performanes de la self-oherent amera � analyseur de surfae d'onde en plan foalet imagerie di�érentielle � assoiée à un oronographe à quatre quadrants ahromatique (SCC-FQPM) et à un télesope spatial.V.3.1 Hypothèses de la simulationLes hypothèses exates de la simulation sont les suivantes :� le diamètre du télesope spatial est 4 mètres et sa transmission totale � optique et e�aitédu déteteur � est 40% ;� l'étoile observée est de type G2 et est loalisée à 10parse de l'observatoire ;191



Chapitre V.3. Analyseur de surfae d'onde et estimation de l'image du ompagnon� le oronographe à quatre quadrants est parfaitement ahromatique et ses transitions sontin�niment �nes (hapitre II.1) ; les diamètres du diaphragme de Lyot et de la pupille dutélesope sont égaux � à l'agrandissement près � ;� la largeur de la bande spetrale d'observation est 20% (Rλ = 5) et un ompensateur deWynne (paragraphe IV.2.2.4) fournit une largeur spetrale e�ae de 0,7% (Rλ = 150) àla SCC-FQPM ;� les spetres des objets simulés sont plats ;� le bruit de photons est pris en ompte mais pas le bruit de leture 89 ;� la densité spetrale de puissane des aberrations statiques de phase suit une loi en f−3 (f lafréquene spatiale, paragraphe I.2.4.2) et son niveau est réglé à 20nm rms (avant orretion)ave un défaut de 1nm rms sur l'astigmatisme dont les axes de symétrie sont les diretionsdes transitions du masque à quatre quadrants ;� les aberrations statique d'amplitude présentent un éart-type de 1% et un spetre de puis-sane uniforme ;� le miroir déformable possède 64x64 ationneurs et la projetion de la phase est réaliséevia l'algorithme de Bordé & Traub (2006) (voir le paragraphe I.2.4.3.2 pour les hypothèsesomplètes) ;� la pupille de référene est extraite à 45�des diretions des transitions du masque FQPM etle rapport des diamètres des pupilles image et de référene est γ = 25 (paragraphe V.1.2.2) ;� la boule de orretion ative est ommandée en orrigeant au mieux les 999 premierspolyn�mes de Zernike (équation V.1.7 du paragraphe V.1.3.2) ;� le temps de pose et la densité neutre variable de la voie de référene obéissent aux protoolesdérits au paragraphe IV.1.3.2 ;V.3.2 Résultats, détetions de planètes TerreLa �gure V.3.1 présente les images interférentielles enregistrées à di�érentes itérations de laboule de orretion ative. L'image à l'itération 0 représente le résidu oronographique avantorretion du front d'onde. Sur les images des itérations 3, 4 et 5, toutes les aratéristiques misesen évidene dans les parties préédentes sont observables : les tavelures présentes aux lieux deszéros de l'image de référene ne sont pas orrigées (paragraphe IV.1.1.2) ; la zone de orretion estdivisée par deux à ause des aberrations d'amplitude (paragraphe IV.2.1) ; la orretion est pluse�ae dans la diretion des franges d'interférene que dans la diretion orthogonale à ause duhromatisme 90 (paragraphes IV.2.2.2 et IV.4.1) ; la orretion ommandée par la SCC-FQPMonverge en quelques itérations (paragraphe V.1.3.3). Puis, omme annoné i-dessus, j'arrêtela boule de orretion ative et j'applique l'estimateur du ompagnon (Eq. IV.4.1) à l'imageinterférentielle enregistrée à l'itération 5 en supposant que l'image de référene estimée IR � tahed'Airy, paragraphe III.2.3 � est déentrée de 0,2pixel. Le temps total de télesope (somme destemps de pose) est 7h25min. L'image qui en résulte est fournie en �gure V.3.2. Sont détetées :� une planète de ontraste 10−9 (type Jupiter mature omme elui de notre système solaire)séparée de 36,5λ0/D, 'est-à-dire de 1,5 arse ou enore 15UA 91 � enerlée en rougeau-delà du erle des tavelures non orrigées � ;� une planète, enerlée en bleu dans le quatrième quadrant, de ontraste 8 10−10 (type super-Earth) et située à 20λ0/D, e qui orrespond à 0,85 arse (8,25UA) � elle est entourée de89Je suppose un déteteur de bonne qualité ave un bruit de leture négligeable.90Cet e�et est visible dans les oins en haut et en bas à droite.91L'étoile simulée se trouve à 10 parse.192
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Fig. V.3.1 � Images interférentielles par une SCC-FQPM à di�érentes itérations de la orretionative du front d'onde. Les hypothèses de la simulation sont détaillées au paragraphe V.3.1.tavelures mais la détetion est e�etive ;� six planètes, enerlées en blan, de ontraste 2 10−10 (type Terre) éloignées de 3, 6, 9,
12, 15 et 18λ0/D, e qui orrespond respetivement à 0,12 (1,24), 0,25 (2,48), 0,37 (3,71),
0,50 (4,95), 0,62 (6,19), and 0,74 (7,43) seonde d'angle (UA) � la planète la plus prohesort juste du bruit ambiant.Le traitement SCC et le bruit de photons induisent une erreur sur les positions mesurées d'aumaximum de ∼ 1 pixel, 'est-à-dire de 0,01 seonde d'angle (0,10UA). Les ontrastes mesuréssur l'image (ontraste moyen dans un erle de diamètre λ0/D) sous-estiment legèrement lesontrastes simulés (voir le tableau V.3.1).Les six autres planètes de ontraste 2 10−10 � symétriques des six planètes détetées parrapport au entre de l'image � ne sont pas détetées ar elle se trouvent dans la zone nonorrigée à ause des aberrations d'amplitude. En�n, il faut noter que le niveau de détetion n'estpas uniforme dans la zone orrigée. Par exemple, les zones à proximité du erle des tavelures nonorrigées est à éviter (zéros de l'image de référene, �gure IV.4.3). De même la non uniformitédue au hromatisme privilégie la diretion des franges (du bas à gauhe à en haut à droite,�gure IV.4.1).Finalement, l'utilisation des deux modes de fontionnement � analyseur de surfae d'onde enplan foal et imagerie di�érentielle � d'une self-oherent amera assoiée à un oronographe àquatre quadrants permet d'atténuer le bruit de tavelures � résidu oronographique � d'un fateur



Chapitre V.3. Analyseur de surfae d'onde et estimation de l'image du ompagnon
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Fig. V.3.2 � Image issue du traitement SCC des tavelures résiduelles enregistrées à l'itération 5de la orretion ative par la self-oherent amera . Le arré en tirets rouges délimite la zone apriori orrigeable ave le miroir déformable de 64x64 ationneurs. Un masque noir de 1λ0/D estappliqué au niveau de la transition, lieu où une détetion est plus di�ile à on�rmer ar l'imagedu ompagnon est fortement déformée. Des planètes de ontraste 2 10−10 (erles blans), une deontraste 8 10−10 (erle bleu) et une dernière de ontraste 2 10−9 (erle rouge) sont détetées.Le temps total d'intégration du �ux (somme des temps de pose) est 7 h25min.Contraste (×1010) Séparation en λ0/DGrandeurs simulées Grandeurs mesurées Grandeurs simulées Grandeurs mesurées
2

1,7 3,0 3,0

1,5 6,0 5,9

1,8 9,0 8,9

2,1 12,0 11,8

1,6 15,0 14,7

1,6 18,0 18,0

8 7,7 20,0 19,9

10 9,1 36,5 36,3Tab. V.3.1 � Comparaison entre les ontrastes et les séparations angulaires mesurés dans l'imageaprès traitement SCC et eux simulés.de l'ordre de 105, e qui autorise la détetion de planètes de ontraste aussi faible que 2 10−10 (pla-nètes terrestres).194



[...℄ en matière de physique il n'y a pasde démonstrations ertaines, et [...℄ onne peut savoir les auses que par lese�ets en faisant des suppositions fon-dées sur quelques expérienes ou phé-nomènes onnus, et essayant ensuitesi d'autres e�ets s'aordent ave esmêmes suppositions.Huygens.
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RésultatsPendant ma thèse, j'ai étudié deux tehniques dédiées à la détetion direte des planètesextrasolaires.Dans un premier temps, j'ai examiné les performanes du oronographe à quatre quadrantsà étages multiples (MFQPM). J'ai démontré, tant d'un point de vue théorique qu'expérimental,que l'assoiation en série de plusieurs oronographes à quatre quadrants (FQPM) monohroma-tiques permet de réer un oronographe pouvant atténuer le �ux stellaire d'un fateur ∼ 103,voire plus, sur des bandes spetrales lassiques en astronomie (bande H de largeur 20%, Rλ = 5).Les prinipaux intérêts de ette tehnique sont que la fabriation des masques de phase mono-hromatiques est maîtrisée et que leur assoiation en série est simple à mettre en oeuvre.Le deuxième onept instrumental que j'ai étudié est la self-oherent amera (SCC), ins-trument qui étalonne les tavelures stellaires (appelées spekles en anglais) par des franges d'in-terférene de type Fizeau en utilisant l'inohérene entre les lumières de l'étoile entrale et deson environnement (planète ou disque). Cette tehnique possède deux modes de fontion-nement. Dans le premier, elle joue le r�le d'analyseur de surfae d'onde en plan foal etontr�le un miroir déformable qui orrige les aberrations de phase et d'amplitude quasi-statiquesdu front d'onde en amont du oronographe. Dans le deuxième mode, la SCC est utilisée ommetehnique d'imagerie di�érentielle pour estimer l'image d'un éventuel ompagnon.Dans le premier mode de fontionnement, l'intérêt de la SCC est la mesure des aberrationsdu front d'onde dans l'image sienti�que. Cette mesure n'est don pas limitée par les aberrationsnon ommunes omme le sont les analyseurs lassiques de surfae d'onde. Dans e manusrit, j'aiproposé une étude détaillée de haque omposant de l'instrument et j'ai dé�ni des spéi�ations àrespeter pour que la mesure des aberrations en plan foal soit la plus préise possible. J'ai mis enévidene di�érentes limitations intrinsèques de la tehnique � hromatisme, di�érene de marheentre les voies de l'interféromètre � et j'ai proposé des solutions pour haune d'entre elles. Parexemple, un ompensateur de Wynne permet de ompenser les e�ets néfastes du hromatisme etautorise la SCC à atteindre des performanes similaires en lumières polyhromatique (Rλ ∼ 5)et monohromatique. J'ai étudié l'impat de limitations indépendantes à la self-oherent ameraomme les aberrations d'amplitude du faiseau optique, aberrations que la SCC estime aussibien que les aberrations de phase. J'ai également montré que la self-oherent amera pouvait êtreutilisée ave un télesope terrestre pour l'estimation des aberrations quasi-statiques en longuepose.Dans le deuxième mode de fontionnement (imagerie di�érentielle), j'ai démontré que la SCCpermet de s'a�ranhir d'une grande partie des aberrations non ommunes qui limitent la majoritédes tehniques d'imagerie di�érentielle. Ce point est essentiel puisque la self-oherent amera four-nit une image limitée prinipalement par le bruit de photons en lumière quasi-monohromatique.J'ai ensuite proposé la SCC-FQPM qui assoie la self-oherent amera à un oronographe àquatre quadrants. Cette assoiation supprime de nombreux inonvénients du premier prototypede la SCC : suppression de la ligne à retard de l'interféromètre ; auune perte de �ux du ompa-197



Résultatsgnon ; et voie de référene stabilitée et onstituée à 100% de photons stellaires ; minimisation desaberrations di�érentielles. J'ai démontré numériquement que ette version de la tehnique per-mettait de orriger ave préision les aberrations statiques et d'égaler les performanes obtenuesave un oronographe parfait à un fateur 5 près. J'ai de plus fait part de la première mesureexpérimentale d'un défaut de phase � défoalisation de 1nm rms � par la SCC-FQPM, résultatobtenu sur le ban d'Imagerie Très Haute Dynamique au développement duquel je partiipe.En�n, j'ai simulé la ombinaison des deux modes de fontionnement � analyse de surfaed'onde en plan foal et imagerie di�étielle � pour permettre à une SCC-FQPM assoiée à untélesope spatial de déteter, en quelques heures et sous des onditions réalistes, des exoplanètesde type Jupiter, super-Terre et Terre.
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PerspetivesQu'il s'agisse du oronographe à quatre quadrants à étages multiples ou de la self-oherentamera , le travail que j'ai e�etué n'est que la première étape du développement instrumentalnéessaire à leur intégration à un télesope terrestre ou spatial.Les pièes méaniques et optiques du nouveau prototype du MFQPM ont déjà été dé�nies,ommandées et, pour la plupart, livrées. Des tests sont d'ores et déjà en ours pour ahromatiserle oronographe FQPM sur une large bande spetrale (Rλ = λ0/∆λ = 5 ave λ0 = 750nm)ave une ouverture de faiseau � F/40 � aratéristique de elle fournie par la lasse des grandstélesopes.De la même manière, des tests en laboratoire sur la SCC-FQPM sont planni�és et déjà enours. L'aquisition d'un miroir déformable à grand nombre d'ationneurs (32x32) permettrade véri�er expérimentalement les performanes de la self-oherent amera que j'annone dans emanusrit. Un des objetifs est également de tester de nouveaux algorithmes de ontr�le du miroirdéformable en réant une matrie d'intération qui intègre les e�ets des fontions d'in�uene desationneurs du miroir déformable, du montage oronographique et de la self-oherent amera .Ce point permettrait par exemple de supprimer la mauvaise estimation de ertains polyn�mesde Zernike par la SCC-FQPM ou la néessité d'estimer une image de référene.D'un point de vue théorique, des fores seront mises sur l'étude de la self-oherent amera enlongue pose. J'ai montré que la mesure des aberrations est e�etive mais n'ai pas eu le tempsd'approfondir ette étude qu'il est indispensable de mener à bien pour les futurs instrumentsterrestres dédiés à la détetion direte des exoplanètes omme Sphere pour le very large teles-ope (VLT), GPI pour le Gemini telesope ou enore Epis pour le european extremely largetelesope (E-ELT). D'autres études essentielles ar très prometteuses seront menées sur l'asso-iation de la SCC ave :� d'autres oronographes omme le annular groove phase mask pour s'a�ranhir de limita-tions propres au oronographe à quatre quadrants omme l'impat des transitions sur lastruture du hamp de tavelures ;� un spetromètre à intégrale de hamp (IFS) à résolution modeste (Rλ ∼ 100 − 200) e quipermettrait de limiter l'impat du hromatisme sur les performanes de la self-oherentamera tout en donnant aès au spetre de la planète détetée ;� d'autres tehniques d'imagerie di�érentielle omme l'imagerie di�érentielle spetrale pouratténuer l'impat du hromatisme sur la SCC utilisée omme tehnique d'imagerie di�é-rentielle.
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Certains deviennent professeursomme d'autres se font soldats : parequ'ils sont inapables d'embrasser unautre état.Georg Christoph Lihtenberg
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Abstract

Residual wavefront errors in optical elements limit the performance of coronagraphs. To improve their efficiency, different types

of devices have been proposed to correct or calibrate these errors. In this article, we study one of these techniques proposed by

Baudoz et al. (2006), and called Self-Coherent Camera (SCC). The principle of this instrument is based on the lack of coherence

between the stellar light and the planet that is searched for. After recalling the principle of the SCC, we simulate its performance

under realistic conditions and compare it with the performance of differential imaging. To cite this article: R. Galicher, P. Baudoz,

C. R. Physique 8 (2007).

 2007 Académie des sciences. Published by Elsevier Masson SAS. All rights reserved.

Résumé

Étude des performances d’une Self-Coherent Camera. La qualité de surface des optiques limite les performances des corono-

graphes. La correction ou l’étalonnage de ces défauts optiques permet d’en améliorer l’efficacité. Nous étudions dans cet article une

technique, proposée par Baudoz et al. (2006), qui permet d’étalonner les tavelures créées au plan focal par les défauts de surface

d’onde. Le principe de cet instrument, appelé Self-Coherent Camera (SCC), est basé sur l’absence de cohérence entre l’étoile et la

planète. Après un rappel du principe de la SCC, nous présentons une comparaison de ses performances avec celles de l’imagerie

différentielle. Pour citer cet article : R. Galicher, P. Baudoz, C. R. Physique 8 (2007).

 2007 Académie des sciences. Published by Elsevier Masson SAS. All rights reserved.

Keywords: High contrast imaging; Exoplanet; Image processing
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1. Introduction

Radial velocimetry has enabled the indirect detection of more than 200 exoplanets over the past decade [1]. The

study of their physical parameters involves the measure of their spectra and a straightforward solution is their direct

detection. However, even the brightest planets [2] are 107 to 109 times fainter than their host and often located within

a fraction of an arcsecond of the star. A large number of coronagraphs have been proposed to suppress the host

star’s overwhelming flux [3], but all of them are limited by the imperfections of the wavefront. Using high-order

Adaptive Optics (AO) or spatial observatory, the performance of coronagraphs is still limited by the aberrations in the

coronagraphic optics and the residual errors from the AO (for ground-based observation). Thus, when attempting to

* Corresponding author.

E-mail addresses: raphael.galicher@obspm.fr (R. Galicher), pierre.baudoz@obspm.fr (P. Baudoz).
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detect a faint companion on long exposure images, residual speckle patterns can be a dominant source of error [4].

Since these speckle patterns are slowly drifting, it is mandatory to find a way to discriminate the speckles of the star

from a faint companion during the exposure. This is the purpose of differential imaging techniques. Several criteria

have been proposed so far to discriminate the speckles from the planets: spectrophotometry [4,5], polarimetry [6,7],

and coherence [8–11]. While both concepts based on spectrophotometry and polarimetry depends on the physical

properties of the planets, the coherence is a robust criterion when no physical information is available from the planets

that could be observed. Here, we study the way to calibrate the speckles using coherence as proposed by Baudoz et

al. [11]. First, we recall the concept of the technique, called Self Coherent Camera (SCC). Then, we compare the

detectability of a companion using the SCC with classical techniques of differential imaging.

2. Principle

The concept of the SCC has already been presented [11] but the main features are recalled here. The purpose of that

device is to discriminate, in a field of view, a companion image from the speckles created by wavefront defects. While

both features look almost the same on the detector, only the speckles are coherent with the stellar beam. A Fizeau

recombination is used to encode the field of view with a coherent fringe pattern that affects only the stellar speckles.

The principle and a possible set-up are described in Fig. 1. The light coming from the telescope is split into two beams.

One of the beams is spatially filtered using a pinhole or an optical fiber. The typical size of the pinhole is about the

size of the Point Spread Function core (≈λ/D) for two reasons: (i) Since high frequency pupil defects are diluted in

the focal plane, the pinhole cleans the wavefront of the reference beam [12]; (ii) The companion is not transmitted

whenever its distance to the star is larger than the size of the pinhole. The two beams are recombined in the focal

plane in a Fizeau scheme. To do so, the two pupil beams are optically brought at the same plane immediately before

a focusing lens. Because of the Fizeau interferences, the intensity distribution of the stellar flux is fringed. Because

of the spatial filtering, the pupil illumination of the reference beam is no longer uniform. Thus, the fringe contrast

will not be 100%. The contrast will also be diminished by differential aberrations between the reference and the main

beam. However, Sections 3 and 4 show that it does not limit the SCC performance. Since the flux of the companion is

removed from the reference beam by spatial filtering, the intensity of the companion will be unaltered by the reference

beam and the image of the companion will not be fringed (Fig. 1).

Fig. 1. Left: Possible set-up for the SCC. Right: Principle of the SCC. The electromagnetic field distribution in the SCC pupil is indicated for

the star and its reference beam (black) and a companion (grey). At bottom right, the numerical Fourier Transform of the detected image shows

autocorrelations and intercorrelations between the reference beam and the stellar beam.
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3. Formalism

The electromagnetic field in the entrance pupil plane is described by Ψ (ξ) = Â(ξ). The term A(x) is the complex

amplitude in the focal plane and Â(ξ) denotes the Fourier Transform of A(x). Coordinates ξ and x are used for the

pupil plane and the focal plane respectively. The field of both the star and its companion in the pupil plane can be

written:

Ψ∗(ξ) + ΨC(ξ) = Â∗(ξ) + ÂC(ξ)

The coherent pupil of the reference beam can be described in the pupil plane by: ΨR(ξ) = ÂR(ξ).

Assuming that the vector ξ0 describes the distance between the coherent pupil and the corrugated pupil (supposed

to be centred on zero), the field at the SCC pupil output plane is given by:

ΨSCC(ξ) = Ψ∗(ξ) + ΨC(ξ) + ΨR(ξ) ∗ δ(ξ − ξ0) (1)

where ∗ is the convolution symbol. For a given complex amplitude A(x), we write the intensity detected at the focal

plane as I (x) = |A(x)|2. Assuming the optical path difference of the interferometer is kept at zero, the image recorded

at the focal plane is:

I (x) =
∣∣Ψ̂SCC

∣∣2 = I∗(x) + IC(x) + IR(x) + 2Real
{
A∗(x)A∗

R(x)
}

· cos(2πxξ0) (2)

The image looks like a classical Fizeau image with fringes pinning the intensity distribution of the main star.

However, the image of the companion does not show any fringes because it is not coherent with the reference beam.

Since the intensity of the main star is coded with fringes while the image of the companion is not, it looks clear that

one can discriminate the image of the companion from the stellar flux. The simplest approach is to use the FFT of the

image to separate the three areas limited by the autocorrelation of the pupil function. The centred area is the sum of

the autocorrelations of the three images IR , I∗ and IC . The correlation between the fields Ψ∗ and ΨR appears in lateral

areas (Fig. 1). The separation between the two images of the pupil ξ0 is large enough so that the different terms are

not superimposed and can be numerically separated.

Assuming that we describe the centred area by Î1 = Î∗ + ÎC + ÎR and the two other areas by Î− = Â∗
R.A∗ and

Î+ = (Î−)∗, we can write the intensity of the companion using the following formula:

IC = I1 − IR −
I+.I−

IR

To detect the companion IC , one needs to record separately IR . It can be done because IR is a spatially filtered

beam that can be very stable over time. In fact, the stability of IR is a possible limitation of the SCC. A laboratory

experiment is under development to analyze the impact of IR instability. Assuming we record IR , which is an estimate

of IR , the final IC estimator, called SCC, is given by:

SCC = I1 − IR −
I+.I−

IR

(3)

This equation is valid only for an exposure shorter than the coherent time of the atmospheric speckles and for

monochromatic beam [11]. However, using a chromatic corrector as proposed by Wynne [13], the bandwidth could be

increased up to a reasonable value (R = 5). Eq. (3) is true for any aberration or illumination of I∗ or IR . Thus, neither

the non-uniform illumination of IR because of spatial filtering nor any differential aberration between the reference

and the main beam should limit the detection of a companion with the SCC.

4. Numerical simulations

To confirm that result, we developed a numerical code that simulates the SCC. In this section, we describe the

hypothesis we assumed and detail the data processing of the simulation. The main physical hypothesis and parameters

are listed below:

– The telescope is 8-meter diameter;
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– The star considered is a 5th visible magnitude G star observed at 0.8 µm with R = λ
1λ

= 8 assuming a perfect

Wynne corrector is used [13];

– The quantum efficiency of the camera is set to 0.4. The exposure time must be shorter than the coherence time, so

we chose an exposure time of 6 ms. As shown by Sarazin and Tokovinin’s study [14], the atmospheric coherence

time at the wavelength of 0.8 µm is longer than 6 ms more than 50% of the time at Paranal;

– We used the approach proposed by Rigaut et al. [15,16] to generate the atmospheric phase screens of the Paranal

site. A Shack–Hartmann wavefront sensor with 80 actuators across the telescope diameter and a 1 ms AO closed

loop temporal have been assumed. The seeing has been set to 0.6 arcsec at 0.8 µm. A global AO Power Spec-

tral Density (PSD) taking into account servo-lag, aliasing and fitting errors has been computed. From this DSP,

independent phase screens realizations are created;

– Following Cavarroc et al. [17], we introduced common δC and non-common δNC static aberrations. For the

simulated SCC (or differential imaging) device, δC are static aberrations in the instrument upstream of the

SCC (or differential imaging instrument). δNC are the differential static phase aberrations between the corru-

gated and the reference beams for both techniques. δC is set to 10 nm rms and δNC to 5 nm or 1 nm rms and both

are created from a PSD following a f −2 law [18];

– Photon noise, but no read-out-noise, is taken into consideration;

– Images are 512× 512 pixels and the entrance pupil diameter is D = 80 pixels. The simulation is monochromatic.

4.1. Self-Coherent Camera

To simulate the SCC we split the telescope AO beam into two beams (see Section 2) which are both corrugated by

the AO corrected aberrations and δC . The reference beam is filtered by a λ
D
diameter pinhole in a focal plane. Then, an

entrance pupil size diaphragm is used to stop the diffracted light into the following pupil plane. Finally, that reference

pupil is corrugated by a non-common static phase aberrations, δNC . Then, the two beams, separated by 2.15D, are

recombined in a Fizeau scheme assuming a zero optical path difference. The resulting focal plane intensity is recorded

in a numerical image.

The SCC data processing is done in three steps. The first one is a Fast Fourier Transform of the interferometric

image. Then, the three autocorrelation areas, Î1, Î+ and Î−, are separated using masks and an inverse Fast Fourier

Transform gives I1, I+ and I−. Finally, the SCC residual image is given by Eq. (3), where IR is a long exposure

recording of the reference image. However, the division by IR leads to undefined values where IR equals zero. Thus,

the image SCC.IR is computed instead of the SCC one. Afterwards, we divide the resulting image by IR using

a 10−2 threshold.

4.2. Differential imaging device

Both beams of that device are corrugated by the AO corrected aberrations and δC . One of the beams, called here

the reference beam for SCC comparison, is also corrugated by δNC . The differential image is the subtraction of the

reference image to the other one. The simulation of differential imaging is optimistic because both beams are supposed

observed at the same wavelength and at the same polarization. Moreover, the companion is introduced in only one

image and completely removed from the other beam.

4.3. Detectability

The goal of the two previous simulated devices is to detect a faint companion. Calling C the companion energy

contrast, the image maximum intensity is CI∗max, where I∗max is the host star image maximum intensity. To determine

which contrast can be detected by the considered device, we define D, the detectability at 5σ , as D = 5 N
I∗max

, where N

is the residual noise into the final image when no companion is present. In this article, N is computed as the square

root of the azimuthal spatial variance of the final image.
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Fig. 2. SCC (solid line) and differential imaging (dot-dashed line) detectabilities versus angular separation. Theoretical photon noise (dotted line)

and 5 nm rms non-common static aberrations (dashed line) are also plotted. The SCC reference image exposure time is 18 s. Left: One single image

of 6 ms. Right: 10 000 images of 6 ms.

5. Results of the simulation

5.1. Detectability versus angular separation

Fig. 2 shows SCC (solid line) and differential imaging (dot-dashed line) detectabilities at 5σ versus the angular

separation to the host star. For the SCC, the IR exposure time is 18 s to minimize the photon noise. Using a single

image (Fig. 2, left), the theoretical photon noise (dotted line) is greater than the 5 nm rms non-common static aberra-

tions (dashed line). The SCC and differential imaging detectabilities roughly follow the theoretical photon noise limit.

However, the SCC profile shows spikes and an amplification for angular separation greater than 8 λ
D
. These spikes

and amplification are due to the IR division where IR is smaller than one photon. For a sum of 10000 images, the

theoretical photon noise is decreased by a factor 100 (Fig. 2, right). Thus, the non-common static aberrations start to

dominate in the differential image as predicted by Cavarroc et al. [17]. The SCC noise almost follows the photon noise

limitation and is not limited by static aberrations where the reference image IR is greater than one photon. However,

spikes are greater than on the single image profile (Fig. 2, left). Other data processing are under study to minimize

these spikes.

5.2. Detectability versus number of used images

To check that the SCC noise decreases as the square root of the number of images recorded (following the photon

noise), we plotted on Fig. 3 the SCC detectability (plus and diamonds) at 1.9 λ
D

versus the number of used images. In

comparison, we added the same plot for the differential imaging detectability (crosses and triangles). We also plotted

theoretical photon noise (solid line) and non-common static aberrations noises (dotted and dashed lines for 1 nm

and 5 nm rms, respectively). As seen in Fig. 2, the differential imaging, unlike the SCC, is limited by non common

static aberrations. Furthermore, where IR is greater than one photon, the SCC image is limited by photon noise and

decreases as the square root of the number of images used. However, there is a minimum detectability that the Self-

Coherent Camera can reach. Indeed, even if the photon noise is minimized on IR using an 18 s exposure time, it is still

present and limits the SCC detectability (flat evolution after 5000 images). The exact impact of the reference beam

noise is still under study.
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Fig. 3. SCC (plus and diamonds) and differential imaging (crosses and triangles) detectabilities at 5σ at 1.9 λ
D

versus the number of used images

for 1 nm and 5 nm rms non-common static aberrations (dotted and dashed lines, respectively). Photon noise (solid line) at 1.9 λ
D

is also plotted.

A log-log scale is used. The SCC reference image exposure time is 18 s.

5.3. Resulting images

From Fig. 4, it looks as if 400 SCC images (corresponding to only 2.4 s) are sufficient to detect a 10−4 companion

at an angular separation of 1.9 λ
D
from the host star. This is true, whatever the static aberration amplitude. On the other

hand, the differential imaging technique is limited by non-common static aberrations. We simulated a companion-

star system and observed the corresponding images (Fig. 4). As expected, the companion is not detected on the final

images using a single image for both techniques that are photon noise limited (top of the figure). Using 400 images,

the companion is lost in non-common static speckles on the final differential image whereas it is well detected on the

final SCC image.

6. Conclusion

In this article, we have recalled the principle of the Self-Coherent Camera (SCC). We have described the numerical

simulation we developed to evaluate the performance of the SCC. We found that, as opposed to standard differential

imaging, the SCC is not limited by the aberrations in the optical elements. The detection limit with the SCC roughly

follow the photon noise limitation (cf. Figs. 2 and 3). Thus, to detect a faint companion very close to its host star (10−4

at 1.9 λ
D
) only a short observation time is mandatory (about 2.4 s for a magnitude 5 star on an 8-meter telescope). To

detect a fainter companion as a 10−10 exoplanet, the coupling of coronagraphs and the SCC will be necessary. This

coupling is under study. We are also analyzing different data processing technique to minimize the impact of the

division by the reference image IR . A laboratory experiment is also under development to compare the expected

capabilities presented in this article with the effective performance.
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Fig. 4. Final Self-Coherent Camera (left) and differential (right) images using a single (top) and 400 images (bottom). The companion, 1.9 λ
D

sepa-

rated, is 104 less bright than the host star. The SCC reference image exposure time is 18 s. An algorithm based on cosmic removal is used to correct

the SCC images from spikes due to the division by IR . The power scale is the same for the four images.
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ABSTRACT

Context. In the context of exoplanet detection, the performance of coronagraphs is limited by wavefront errors.
Aims. To remove efficiently the effects of these aberrations using a deformable mirror, the aberrations themselves must be measured
in the science image to extremely high accuracy.
Methods. The self-coherent camera which is based on the principle of light incoherence between star and its environment can estimate
these wavefront errors. This estimation is derived directly from the encoded speckles in the science image, avoiding differential errors
due to beam separation and non common optics.
Results. Earth-like planet detection is modeled by numerical simulations with realistic assumptions for a space telescope.
Conclusions. The self-coherent camera is an attractive technique for future space telescopes. It is also one of the techniques under
investigation for the E-ELT planet finder the so-called EPICS.

Key words. instrumentation: adaptive optics — instrumentation: high angular resolution — instrumentation: interferometers —
techniques: high angular resolution — techniques: image processing

1. Introduction

Very high contrast imaging is mandatory for the direct detec-
tion of exoplanets, which are typically a factor of between 107

and 1010 fainter than their host and often located within a frac-
tion of an arcsecond of their star. First of all, coronagraphs are
required to suppress the overwhelming flux of the star but they
are limited by wavefront errors in the upstream beam, which cre-
ates residual speckles in the science image. Adaptive optics must
be used to correct for the effect of most of these aberrations.
Some remain uncorrected generating quasi-static residual speck-
les (Cavarroc et al., 2006). Interferential techniques take advan-
tage of the incoherence between companion and stellar lights to
measure these wavefront errors in the science image to high ac-
curacy (Codona & Angel, 2004; Guyon, 2004). In this Letter, we
describe such a technique called a self-coherent camera (Baudoz
et al., 2006). Residual speckles in the science image, also called
interferential image hereafter, are spatially encoded by fringes
so that we can derive an estimation of wavefront errors to be
corrected by a Deformable Mirror (DM). Since the number of
DM actuators is finite, this correction leaves residual speckles.
Thus, after reaching the DM limit correction, we apply an image
post-processing algorithm (Galicher & Baudoz, 2007) to achieve
Earth-like planet imaging. Hereafter, we detail the SCC princi-
ple. Then, we describe the wavefront error estimator that we use.
Finally, we present expected performances from space.

2. Principle and aberration estimator

The beam from the telescope is reflected onto the DM and is
split into two beams (Fig. 1). The image channel (shown in red
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Fig. 1. Self-coherent camera principle schematics.

in electronic edition) propagates through a coronagraph. It con-
tains companion light and residual stellar light due to wavefront
errors. Its complex amplitude is ΨS(ξ) + ΨC(ξ), where ξ is the
pupil coordinate. ΨS and ΨC represent the stellar and compan-
ion complex amplitudes of the field in the pupil plane respec-
tively, just after the D diameter Lyot stop. The second beam,
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called the reference channel, is filtered spatially in a focal plane
using a pinhole of radius smaller than λ/D. Almost all compan-
ion light is stopped since it is not centered on the pinhole. In the
pupil plane just after the diaphragm (DR), the reference com-
plex amplitude is called ΨR(ξ). The pinhole reduces the impact
of wavefront errors on ΨR since it acts as a spatial frequency
filter. An optic recombines the two channels, separated by ξ0 in
the pupil plane, and creates a Fizeau fringed pattern in the focal
plane. Residual speckles are therefore spatially encoded unlike
companions. The mean intensity of residual speckles of the im-
age channel is almost spatially flat and attenuated by the corona-
graph. To optimize the fringe contrast, we have to match the in-
tensity distributions and fluxes of image and reference channels.
We use a DR < D diameter diaphragm to obtain an almost flat
reference intensity in the focal plane. This diaphragm reduces
the impact of aberrations on ΨR, since only a fraction of the
diffraction peak of size λ/DR is detected in the image (image b
in Fig. 2). This implies that the reference channel is quite insen-
sitive to aberrations and can be calibrated before the interference
recording (Galicher & Baudoz, 2007). Fluxes are equalized us-
ing a variable neutral density in the reference channel before the
pinhole (Sect. 3). In Fig. 2, we present, on the same spatial scale,
(a) the image formed after the sole coronagraph for a pupil of
diameter D (the sole image channel) showing residual speckles,
(b) the image corresponding to the sole reference channel for a
pupil of diameter DR and (c) the interferential image, where the
residual speckles are spatially encoded by fringes.

a b

c

Sole Image channel Sole Reference channel

Science image

Fig. 2. (a) Image formed after the sole coronagraph for a pupil of diam-
eter D (sole image channel) showing the residual speckles. (b) Image of
the sole reference channel for a pupil of diameter DR. (c) Interferential
image (science image) where the speckles are spatially encoded by
fringes. The spatial scale is the same for all the images.

In polychromatic light, the intensity I(α) of the interferential
image on the detector is

I(α) =
∫

R

1
λ2

[

IS
(

αD
λ

)

+ IR
(

αD
λ

)

+ IC
(

αD
λ

)

+2Re
(

AS
(

αD
λ

)

A∗
R

(

αD
λ

)

exp
(

2iπαξ0
λ

))

]

dλ, (1)

where α is the angular coordinate in the science image, Ai

the Fourier tranform of the corresponding Ψi, Ii the inten-

sity |Ai|
2, and A∗i the conjugate of Ai. The wavelength λ belongs

to R = [λ0 − ∆λ/2, λ0 + ∆λ/2]. Following the work by Bordé &
Traub (2006), we estimate wavefront errors from residual speck-
les in the science image. For this purpose, we propose to extract
the modulated part of I, which contains a linear combination of
AS and AR. First, we apply a Fourier Transform on I and isolate
one of the lateral correlation peaks. We then apply an inverse
Fourier Transform and obtain I−

I−(α) =

∫

R

1

λ2
AS

(

αD

λ

)

A∗R

(

αD

λ

)

exp

(

2 i πα ξ0

λ

)

dλ (2)

In Eq. 2, AS and A∗
R
depend on αD/λ, inducing the speckle dis-

persion with wavelength. Fizeau interfringe λ/ξ0 is proportional
to wavelength in the exponential term. Both effects degrade
the wavefront estimation from I− when the useful bandwidth
is large. However, the fringe wavelength dependence is domi-
nant. It may be more appropriate to consider an Integral Field
Spectrometer at modest resolution (R = 100), or to simulate
the use of a short bandpass filter with a chromatic compensator.
Such a device, proposed byWynne (1979), almost correct for the
two chromatic effects over a wide spectral band (∆λ ≃ 0.2 λ0)
to provide a smaller effective bandwidth (∆λeff ≃ 0.01 λ0). It
enables us to assume as close as possible a monochromatic
case in our model of SCC image formation. We firstly assume
∆λeff ≪ λ0, so that AS and A∗

R
are constant over the spectral

band. We obtain from Eq. 2

I−(α) ≃ AS

(

αD

λ0

)

A∗R

(

αD

λ0

) ∫

R

1

λ2
exp

(

2 i πα ξ0

λ

)

dλ (3)

We have to estimate AS or, more precisely, its inverse Fourier
transform ΨS and we deduce

ΨS(ξ) ≃ F
−1

[

I−(α) F
∗(α)

A∗
R
(αD/λ0) ‖F‖2

]

, (4)

where F −1 denotes the inverse Fourier transform,

F =

∫

R

1

λ2
exp (2 i πα ξ0/λ)dλ (5)

and F∗ its conjugate.
As a second assumption, we consider that wavefront errors

φ we are attempting to measure are small and we can write the
star field Ψ′S in the pupil plane upstream from the coronagraph
as

Ψ
′
S(ξ) ≃ Ψ0 P(ξ)

(

1 +
2 i π φ(ξ)

λ0

)

, (6)

where Ψ0 is the amplitude of the star assumed to be uniform
over P, which is the unitary flat pupil of diameter D.

In a third step, we assume a perfectly achromatic corona-
graph (Cavarroc et al., 2006), which allows us to remove the co-
herent part of the energy Ψ0 P to Ψ′S

ΨS(ξ) ≃
2 i π

λ0
Ψ0 P(ξ) φ(ξ) (7)

Finally, Eq. 4 and 7 provide an estimator of the wavefront errors
within the pupil

φ(ξ) ≃
λ0

2 π

[

I

{

F −1

(

I−(α) F
∗(α)

Ψ0 A
∗
R
(αD/λ0) ‖F‖2

)}]

(8)

with I{ } the imaginary part. In Eq. 8, F depends only on known
physical parameters, ξ0 and the spectral bandwidth, and is nu-
merically evaluated. We can estimate Ψ0 since we can calibrate
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the incoming flux collected by the telescope. I− is derived from
the recorded image I. Finally, we have to divide by the complex
amplitude A∗

R
, previously calibrated. Setting DR << D, we ob-

tain an almost flat reference intensity and therefore avoid values
close to zero in the numeric division. We notice in Eq. 8 the lin-
ear dependence of φ on I−, which is measured directly from the
interferential image. We attempt to correct for these wavefront
errors, estimated from Eq. 8, using the DM. Then, we record
a new interferential image in which quasi-static residual speck-
les have been suppressed and companions are now detectable.
Practically, few iterations are required to reach high contrast un-
der our assumptions used to derive the estimator and because of
noise.

We note that we require SCC sampling sufficient to de-
tect the fringes that encode the residual speckles. The sampling
is then larger than the classical sampling used in earlier tech-
niques proposed by Guyon (2004) and Codona & Angel (2004).
However, the SCC needs a single image to estimate wavefront
errors, whereas the other two techniques require at least two im-
ages since they use an on-axis recombining as in a Michelson
scheme and either temporal or spatial phase shifting arrange-
ments. Finally, instead of spreading the incoming light into sev-
eral images, the SCC spreads the light into fringes.

3. Performances

We consider an SCC device operating in visible light (λ0 =
0.8 µm, ∆λ ≃ 0.2 λ0, ∆λeff = 0.01 λ0, section 2). We as-
sume a perfectly achromatic coronagraph. The beamsplitter in-
jects 99% of the incoming energy into the image channel.
The filtering pinhole radius is λ0/D and D equals 25DR. To
be more realistic, we assume a calibration of the reference
channel with a non-aberrated incoming wavefront and enter
this value into the expression for the estimator in Eq. 8. We
consider a 32 × 32 DM. The nth-actuator influence function
is exp (−1.22 (32 (ξ − ξn)/D)

2), where ξn is the center of the nth-
actuator. We call H the (32 λ0/D)

2 corrected area which is cen-
tered on-axis. We chose ξ0 = 1.05 (1.5D + 0.5DR) to ensure
that the correlation peaks of F (I) did not overlap, which corre-
sponds to about 1.5 interfringes per λ/D. We use 1024 × 1024
pixel interferential images with 4 pixels for the smallest inter-
fringe over R (Shannon criteria). Compared to the classical sam-
pling used in Guyon’s and Codona’s devices of 2 pixels per λ/D,
the SCC image is 6/2 = 3 times oversampled, which reduces the
field of view a priori. However, if the read out noise is not a lim-
itation, this oversampling is not a problem since the interesting
areaH is given by the number of actuators of the DM. We con-
sider static aberrations in the instrument upstream of the coron-
agraph. We adopt a 20 nm rms amplitude with a spectral power
density varying as f −3, where f is the spatial frequency, which
corresponds to typical VLT optic aberrations (Bordé & Traub,
2006). We simulate an 8m-diameter space telescope with a 50%
throughput pointing a G2 star at 10 parsec. The quantum effi-
ciency of the detector is 50%. We consider photon noise, set the
read out noise to 5e− per pixel, and consider the zodiacal light to
be a uniform background at 22.5mag.arcsec−2. We have not used
any linear approximation to simulate the focal plane images.

By correcting the wavefront errors, we improve the corono-
graphic rejection and the reference intensity IR becomes dom-
inant in the science image I (Eq. 1). We adjust the calibrated
neutral density in the reference channel at each step. To deter-
mine the value of the neutral density, we estimate the ratio r of
the incoming energies from the image and reference channels in

the center of the image to be r =
∫

H ′ (I(α) − IR(α))/
∫

H ′ IR(α)

where H ′ represents the (22λ0/D)
2 centered on-axis area, and

optimize fringe contrast for the next step. The neutral density
transmission is 1 at step 0 and 5.6 × 10−3 at step 3. At 5 λ/D,
the average number of photons per pixel is about 1.3 and 50 for
the reference channel, and 150 and 115 for the image one, re-
spectively at steps 0 and 3. Finally, the intensity ofH decreases
as the coronagraphic rejection increases. At each step, we ad-
just the exposure time to optimize the signal-to-noise ratio in the
16-bit dynamic range of the detector.

Fig. 3. 5σ detection limit vs angular separation.

We define the 5σ detection d5σ to be

d5σ(ρ) =
5σ(ρ)

I0
, (9)

where σ(ρ) is the azimuthal standard deviation of the considered
image at the radial separation of ρ and I0 the maximum intensity
of the central star without a coronagraph. We plot d5σ for the
interferential image I versus angular separation for several it-
erations of the correction (Fig. 3). The 5σ detection limit corre-
sponds to an azimuthal average (Cavarroc et al., 2006). In the fig-
ure we specify the exposure time of each step. In iteration 0, we
measure the coronagraphic residue due to the 20 nm rms static
aberrations without any correction. The algorithm converges in
a few steps (∼ 3). The dashed green line represents the coron-
agraphic image, without SCC, computed with a full correction
by the 32 × 32 DM. This curve is almost surperimposed on the
curve of iteration 3. This illustrates that the SCC is limited by
the aberrations linked to the DM uncorrectable high-order fre-
quencies. The level of this limit depends only on the number of
actuators of the DM and the initial aberration level (Bordé &
Traub, 2006). To improve the performance, we may increase the
number of DM actuators or use higher quality optics. In a second
step, we apply to the final iteration image the post-processing
algorithm that we presented in previous papers (Baudoz et al.,
2006; Galicher & Baudoz, 2007). The 5σ detection limit of the
SCC post-processed image is plotted in Fig. 3 (full red line). The
increase in the faintness corresponding to the 5σ detection is
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about 105 at 5λ0/D in a few steps. An Earth-like planet, 2×10−10

fainter than its host star, is detected at the 5σ confidence level
in about 3 hours. Contrast outsideH is improved slightly during
the first steps because both the reference flux (neutral density)
and the corresponding noise decrease.

10 1550−5−10−15

15

10

5

0

−5

−10

−15
λ

D

λ

D

Fig. 4. SCC post-processed image of the final iteration image corre-
sponding to a total exposure time of ∼ 3 hours. 2 × 10−10 compan-
ions are present at 1, 3, 5, and 7λ0/D on a spiral. The field of view
is about 32 × 32 λ/D. The intensity scale is linear.

We simulate four 2 × 10−10 companions at 1, 3, 5, and
7λ0/D (0.02, 0.06, 0.10 and 0.14 arcsec), under the same as-
sumptions and including their photon noise. As shown in Fig. 4,
these Earth-like planets are detected in the SCC post-processed
image after a total exposure time T of ∼ 3 hours. The accuracy in
the measured positions is a fraction of λ/D (lower than λ/(2D)
). Fluxes are determined with a precision better than 20% for the
three most off-axis companions. The coronagraph degrades the
accuracy of the measured flux of the closest companion (1λ0/D):
the image of this companion appears to be slightly distorted be-
cause the Earth contrast is just above the detection limit (Fig. 3)
and a residual speckle is present at that position. The efficiency
of the post-processing algorithm should be improved in future
studies. We note that the correction area is larger in the fringe
direction (from top-left to bottom-right) because of the residual
chromatic dispersion effect (Eq. 2).

Similar results for high contrast imaging were demonstrated
by Trauger & Traub (2007) in a laboratory experiment. They
achieved a high contrast of 10−9 in polychromatic light (∆λ ≃
0.02 λ0), corresponding to a 5σ detection of 5 × 10−9.

4. Conclusions

We have numerically demonstrated that the self-coherent cam-
era associated with a 32 × 32 DM enables us to detect Earths
from space in a few hours when using realistic assumptions (zo-
diacal light, photon noise, read out noise, VLT pupil aberrations,
and 20% bandwidth). SCC could be a good candidate to be im-

plemented in the next generation of space telescopes. The tech-
nique involves two steps. We first use SCC to estimate wavefront
errors and operate a DM that completes the correction in a few
steps. To overcome the limitation linked to the DM uncorrectable
high-order frequencies, we apply to the final iteration image, the
SCC post-processing algorithm. This post-processing has yet to
be optimized.

SCC is one of the techniques under investigation for the E-
ELT planet finder so-called EPICS. For this reason, we propose
to consider the impact of different parameters, such as ampli-
tude errors and turbulence residuals on the SCC performance.
We will also test the compensation for amplitude errors pro-
posed by Bordé & Traub (2006). A preliminary study, which as-
sumes a more realistic coronagraph (achromatic Four Quadrant
Phase Mask), indicates that our algorithm converges but more
slowly than with a perfect coronagraph. The quality of the ref-
erence beam should not be important for SCC because of the
filtering by the pinhole and the reduction in the beam diame-
ter (DR), which induces a wide diffraction pattern in the focal
plane. Experimental validations of the SCC technique are also
planned soon.

We thank Pascal Bordé and Anthony Boccaletti for useful
discussions.
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ABSTRACT

Context. Direct detection of exoplanets requires high dynamic range imaging. Coronagraphs could be the solution but their perfor-
mance in space is limited by wavefront errors (manufacturing errors on optics, temperature variations, etc), which create quasi-static
stellar speckles in the final image.
Aims. Several solutions have been suggested to tackle this speckle noise. Differential imaging techniques substract a reference image
to the coronagraphic residue in a post-processing imaging. Other techniques attempt to actively correct wavefront errors using a de-
formable mirror. In that case, wavefront aberrations have to be measured in the science image to extremely high accuracy.
Methods. The self-coherent camera can be used both as differential imaging and wavefront sensor for active correction. To do it, stel-
lar speckles are spatially encoded in the science image so that no differential aberrations exist. The encoding is based on the principle
of light incoherence between the hosting star and its environment.
Results. In this paper, we first discuss one intrinsic limitation for deformable mirrors. Then, several parameters of the self-coherent
camera are studied in detail. We also propose an easy and robust design to associate the self-coherent camera with a coronagraph
which uses a Lyot stop. Finally, we discuss the case of the association with a Four Quadrant Phase Mask and numerically demonstrate
that such a device enables detection of Earth-like planets under realistic conditions.
Conclusions. The parametric study of the technique lets us believe it can be implemented quite easily in future instruments dedicated
to exoplanets direct imaging.

Key words. instrumentation: adaptive optics — instrumentation: high angular resolution — instrumentation: interferometers —
techniques: high angular resolution — techniques: image processing

1. Introduction

Exoplanets are typically 107 to 1010 fainter than their host and
often located within a fraction of an arcsecond from their star
in visible light. Numerous coronagraphs have been proposed
to reduce the overwhelming light of a star to obtain a direct
imaging of extrasolar planets (Rouan et al., 2000; Mawet et al.,
2005; Guyon et al., 2005). Several of them provided observa-
tions (Schneider et al., 1998; Boccaletti et al., 2004). But, all
these coronagraph performance is limited by wavefront errors in
the upstream beam and the final focal plane image shows stellar
speckles. The effect of most of these aberrations can be corrected
by Adaptive Optics (AO) or eXtreme AO (XAO, Vérinaud et al.,
2008) but the uncorrected part generates quasi-static speckles,
which limit the image contrast (Cavarroc et al., 2006; Macintosh
et al., 2005). To reduce this speckle noise, differential imaging
techniques attempt to substract a reference image of the stel-
lar speckles to the science image (star plus companion). Several
ways are used to measure that reference: spectral characteris-
tics (Racine et al., 1999; Marois et al., 2000, 2004), polarization
states (Baba&Murakami, 2003; Stam et al., 2004), differential
rotation in image (Schneider et al, 1998; Marois et al., 2006)
or incoherence between stellar and companion lights (Guyon,
2004). The Self-coherent camera with which we work uses

that last property (Baudoz et al., 2006; Galicher & Baudoz,
2007). But before using one of these a posteriori techniques,
we may actively correct quasi-static wavefront errors so that a
first speckle reduction is achieved and differential imaging tech-
niques have less to do. Considering the low level of aberrations
to correct (a few nanometers), the wavefront sensor of that loop
has to measure for phase and amplitude errors in the final sci-
ence image to avoid differential errors introduced by classical
wavefront sensor (Shack-Hartmann for example, Shack & Platt,
1971). Codona & Angel (2004) suggest to use the incoherence
between companion and stellar lights and use a modified Mach-
Zender interferometer to encoded the stellar speckles. The in-
strument we propose, the self coherent camera (SCC), is based
on the same property and uses Fizeau interferences. We insist
on the fact that the SCC can be used both as a wavefront sensor
for active correction (called step A in this paper) and as a dif-
ferential imaging technique (step B). In Galicher et al. (2008),
we numerically demonstrated that, applying step B after step A,
a self-coherent camera associated with a 32x32 deformable mir-
ror and a perfect coronagraph detects Earths (contrast of 2 10−10)
from space in a few hours under realistic assumptions (zodiacal
light, photon noise, read out noise, phase errors of 20 nm rms,
20% bandwidth and 1% effective bandwidth, 8m telescope with
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a 25% throughput and λ0 = 800 nm). Here, we report results
from a parametric study of the SCC, we propose an easy and ro-
bust design to associate it with coronagraphs that use a Lyot stop
and we detail the performance in the case of a Four Quadrant
Phase Mask coronagraph (FQPM, Rouan et al., 2000). Section 2
recalls the principle of the technique and presents the estima-
tors of the pupil complex amplitude (phase and amplitude er-
rors, step A) and companion images (step B). Section 3 provides
the assumptions and criterions used for the parametric studies.
Section 4 is a general study (no SCC) of one intrinsic limitation
for deformable mirrors and presents the best contrast they can
provide. An other general limitation is the impact of amplitude
aberrations and we report the effects on the SCC performance in
section 7. The signal to noise ratios on both estimators (wave-
front and companion) are developped in section 5. The section 6
precises the required stability of the reference beam. The two
last parts are the most important of the paper. The first one is the
study of the chromatism on the SCC performance when a perfect
coronagraph is used (section 8). In the second one (section 9), we
propose a device to associate the SCC and any coronagraph us-
ing a Lyot stop. We discuss the case of a Four Quadrant Phase
Mask coronagraph: Earths are detected using such a coronagraph
with the SCC just by adding a small hole to the Lyot stop.

2. Self-coherent camera principle

The goal of the self-coherent camera is the measurement (step A)
of phase and amplitude aberrations in the pupil upstream the
coronagraph and the speckle field estimation (step B) without in-
troducing any non-common path errors. To do it, we use spatial
interferences in the science image to encode the stellar speckles
which are directly linked to the wavefront aberrations.

This section briefly recalls how to use the self-coherent cam-
era to measure wavefront errors and also to reduce the speckle
noise in the image. More details can be found in Baudoz et al.
(2006); Galicher et al. (2008). As in these previous papers, we
consider hereafter only space observations. Figure 1 presents a
principle scheme. A deformable mirror, located in a plane con-
jugated to the entrance pupil, reflects the beam incoming from
the telescope. We then split the beam. In the image channel, the
beam goes through a coronagraph. In the reference channel, we
suppress all the companion light and extract a beam containing
only light from the hosting star (cf. section 9). Finally, we recom-
bine the two beams in a Fizeau scheme to obtain spatial fringes
in the science image on the detector. Phase and amplitude aber-
rations give a coronagraphic residue in the last focal plane. And
the reference channel induces spatial interferences on these stel-
lar speckles (cf. Fig 2) whereas it does not have any impact on a
possible companion image since companion light is not coherent
with star light. The stellar speckles are thus encoded (modulated)
whereas the companion image is not. We propose the following
protocol to detect faint companions:

– Step A, wavefront estimation and correction: estimate
phase and amplitude errors from the focal plane image and
correct for them using a deformable mirror (correction loop
without any differential errors, section 2.2)

– Step B, companion detection: record the science image
when the best correction is achieved and post-process that
image to overcome the DM limitation (section 2.3).
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Fig. 1. Self-coherent camera principle schematics. The beam incoming
from the telescope is split into two channels. The image channel is a
classical coronagraphic device (in red and on the left). The reference
channel (in black and on the right) contains only the stellar light (focal
spatial filter) which interferes with the stellar coronagraphic residue
of the image channel in the so-called Science image. The principle is
based on Fizeau interferences. Phase and amplitude errors in the pupil
upstream the coronagraph are then estimated and corrected by control-
ling a deformable mirror.

Fig. 2. Science image of the self-coherent camera. Stellar speckles of
the coronagraphic residue are fringed and thus, spatially encoded. No
companion is present.

2.1. Notations

Before giving the expression of the wavefront estimator, we
summurize the notations of this paper in table 1. Their signifi-
cation is precised in the text when necessary.
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Wavelength λ

Central wavelength λ0

Bandwidth 1/Rλ = ∆λ/λ0

Star flux in the pupil upstream the coronagraph ψ0

Pupil diameter in the image channel D

Pupil diameter in the reference channel DR

D/DR γ

Flat pupil of diameter D (1 inside, 0 outside) P

Pupil coordinate ξ

Phase aberrations upstream the coronagraph φλ(ξ)

Amplitude aberrations upstream the coronagraph a(ξ)

Pupil star amplitude in the image channel ψS,λ(ξ)

Pupil star amplitude in the reference channel ψR,λ(ξ)

Pupil separation ξ0

Focal plane angular coordinate α

Amplitude in the detector plane for λ Ai,λ(α)

Intensity in the detector plane for λ Ii,λ(α)

Polychromatic intensity in the detector plane Ii(α)

Number of actuators of the deformable mirror Nact xNact

Interferential image in the detector plane I(α)

Estimation of IR(α) IR(α)

Estimation of AR(α) AR(α)

Table 1. Table of the notations. Index i represents R, S or C respec-
tively referring to the reference channel, the stellar residue of the image
channel and the companion light of the image channel.

2.2. Step A: correction loop

2.2.1. Estimation of the aberrated wavefront

In Galicher et al. (2008), we proposed an estimator of phase
errors in the pupil upstream the coronagraph. Here, we give
the SCC estimator of both phase and amplitude aberrations, in
other words the pupil complex amplitude.

That amplitude is extracted from the science image I (Fig. 2).
Using notations of table 1, we can write the interferential image I
as:

I(α) =
∫

Rλ

1
λ2

[

|AS(α)|2 + |AR(α)|2 + |AC(α)|2

+2Re
(

AS(α) A
∗
R
(α) exp

(

2 i πα.ξ0
λ

))

]

dλ, (1)

where the wavelength λ belongs to Rλ = [λ0 − ∆λ/2, λ0 +
∆λ/2]. The first three terms are respectively the coronagraphic
residue (stellar speckles to be reduced), the reference image and
the companion image (to be detected). They constitute the un-
modulated part of the interferential image. The last term traduces
the spatial speckle modulation: interferences with a λ/ξ0 inter-
fringe. The required pupil separation ξ0 (Fig. 1) not to overlap
the peaks in the spatial frequency plane (inverse Fourier trans-
form of the image I) is at least:

ξ0 = 1.1 (1.5 + 0.5/γ)D, (2)

We use a 10% margin (factor 1.1).

We follow Galicher et al. (2008) to estimate wavefront errors
and we extract the modulated part I−(α) of I(α) because it con-
tains a linear combination of AS (what we look for) and AR. To

do it, we select one of the two lateral peaks of the inverse Fourier
transform of I and we apply a Fourier transform on it:

I−(α) =

∫

Rλ

1

λ2
AS(α) A

∗
R(α) exp

(

2 i πα.ξ0

λ

)

dλ, (3)

We then assume a small effective bandwidth (cf. section 8) and
estimate the pupil complex amplitude downstream the corona-
graph:

ψS(u) ≃ F −1
[

I−(α)

A∗
R
(α) F(α)

]

(u), (4)

where F −1 is the inverse Fourier Transform, u the cooordinate
in the correlation plane of I and F is applied to partially com-
pensate for chromatic effects (see section 8.2). Assuming small
phase (φ) and amplitude (a) aberrations and a perfect corona-
graph, we find the complex amplitude ψS downstream the coro-
nagraph (see Eq. 6 to 8 in Galicher et al. (2008) for details):

ψS(u) = ψ0 [a(u) + i φ(u)] P(u), (5)

where psi0 is the star flux upstream the coronagraph. From the
two last equations, we deduce:

φ(u) − i a(u) ≃ −iF −1
[

I−(α)

ψ0 A
∗
R
(α) F(α)

]

(u). (6)

We can thus estimate wavefront errors upstream the coronagraph
from I−, extracted from the science image. The other terms can
be estimated as follows. The chromatic factor is computed and
its expression is given in section 8.2. The constant ψ0 is uni-
form (table 2). We can precisely estimate it from flux calibration
of the space telescope. Finally the reference amplitude in the fo-
cal plane A∗

R
has to be recorded before the beginning of the loop

and has to be stable. We point out that such a stabilization can
be achieved (section 6).
Once wavefront aberrations are estimated, we correct for them
with a deformable mirror as explained in the following section.

2.2.2. Correction of the aberrated wavefront

In the whole paper, we assume that we use only one deformable
mirror with NactxNact actuators to correct for the wavefront er-
rors. If only phase aberrations exist, it is possible to clean all
the ([−Nact/2,Nact/2] (λ0/D))

2 centered area in the science im-
age. If both phase and amplitude aberrations are present, we can
only clean half of that region and we adopt the method proposed
by Bordé & Traub (2006) to make the phase error screen hermi-
tian. As the estimation is not perfect (small aberration lineariza-
tion, noises, reference division) and the speckles are not static
but quasi-static, we need to iterate.

2.3. Step B: companion estimation

Once the best correction is achieved (last iteration of step A),
we apply the post-proccessing algorithm described in Baudoz
et al. (2006) and Galicher & Baudoz (2007) to suppress the
largest part of the speckle residue. We estimate the companion
image ICest using:

ICest(α) = Icent(α) − IR(α) −
|I−(α)|2
IR(α)

, (7)
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where I− is defined by Eq. 3 and Icent is the unmodulated part of
the science image I (Eq. 1) which can be written as:

Icent(α) =

∫

Rλ

1

λ2

[

IS(α) + IR(α) + IC(α)

]

dλ. (8)

To extract it, we select the central peak of the inverse Fourier
transform of the science image (Eq. 1) and apply a Fourier trans-
form on that selection. IR = |AR|2 is the reference image. It has
to be estimated and we explain how to do it in introduction of
sectio 6.

3. Assumptions and criterions

This section introduces the assumptions of our numerical stud-
ies and the criterions used to optimize all the parameters of the
instrument.

3.1. Assumptions

In the whole paper, we assume spatial observations (no dynamic
aberrations) and achromatic coronagraphs without defects (per-
fect coronagraph or Four Quadrant Phase Mask). The power
spectral density (PSD) of static phase errors in the instrument
upstream the coronagraph varies as f −3, where f is the spa-
tial frequency, which corresponds to typical VLT mirror aber-
rations (Bordé & Traub, 2006). Amplitude aberration PSD is flat
or evolves as f −3. The reference complex amplitude AR in the
detector plane is the Fourier transform of:

– the pupil upstream the coronagraph (same wavefront errors)
densified to obtain a pupil diameter DR instead of D, if a
perfect coronagraph is used. The flux is set to verify the con-
dition of section 5.1 in the corrected area.

– a pupil of diameter DR extracted from the Lyot stop
plane (phase and amplitude errors depend on the coron-
agraph) if a Four Quadrant Phase Mask coronagraph is
used (see section 9).

We consider the deformable mirror as a continous face sheet
supported by Nact xNact actuators arranged in a square pattern of
constant spacing (Bordé & Traub, 2006) and located in a plane
conjugate to the entrance pupil. The nth-actuator influence func-
tion is exp (ln (0.15) (Nact (ξ − ξn)/D)2), where ξn is the center
of the nth-actuator (Huang et al., 2008). We use the method of
“energy minimization in the pupil plane” (Eq. A3 of Bordé &
Traub, 2006) to project the estimated phase on the deformable
mirror. We shrink the corrected area by a 1.05 factor to optimize
the correction.

To simulate the science image I (cf. Eq. 1) in polychromatic
light, we sum 5 monochromatic images corresponding to wave-
lengths uniformly distributed in the considered bandpass ∆λ =
λ0/Rλ. Shannon sampling is imposed for fringes (λ0/ξ0)pix = 4
and ξ0 follows Eq. 2. When photon noise is simulated, we con-
sider a G2 star at 10 pc observed by a space telescope with 40%
of throughput and a bandwidth of 20% at λ0 = 800 nm. We pre-
cise the exposure time and the telescope diameter case by case.
The table 2 regroups the other assumptions which change from a
section to an other. Except in section 9, only one parameter gen-
erally takes realistic values so that its impact can be determined
independently to the other parameters, set to ideal values.

3.2. Criterions

To optimize the different parameters of the self-coherent camera,
we define two criterions.

3.2.1. Averaged contrast

The first criterion, called C1, gives the averaged contrast
achieved in the corrected areaH of the SCC science image. This
area varies in function of three parameters : deformable mirror
size, polychromatism and amplitude aberrations. Considering
a NactxNact deformable mirror:

– in monochromatic light and without amplitude aberrations,
H is the centered (0.9/1.05Nact)x(0.9/1.05Nact) (λ0/D)

2 re-
gion because we reduce the corrected area by shrinking it by
a factor 1.05 (section 3.1) and we do not account for bor-
ders (factor 0.9) of that area where the detection is prevented
by the diffracted light of the uncorrected speckles.

– in polychromatic light and without amplitude aberrations,
following results of section 8.1, we reduce H to its inter-
section with the line of width αB and of same direction as
fringes.

If amplitude aberrations exist, we consider the region where
the correction is effective (section 7), which corresponds to half
theH area defined herebefore. C1 can be written:

C1 =

∫

H I(α)dα

I0
∫

H dα
, (9)

where I0 is the maximum intensity of the star image without
coronagraph nor SCC and I is given by Eq. 1. The smaller C1

is, the best the correction is and the fainter companions can be
detected. Since C1 is an average over the corrected area, it does
not give any information on preferential positions in the image
for the detection.

As explained in section 2.2.2, several iterations are required
to reach very high contrast imaging. That is why, when C1 is
considered, we study its convergence speed in function of the
number of correction steps.

3.2.2. 5σ detection

The second quantity we use to compare the different configura-
tions is the 5σ detection d5σ that we define as:

d5σ(ρ) =
5σ(ρ)

I0
, (10)

where σ(ρ) is the azimuthal standard deviation of the considered
image at radial separation ρ. As for C1, the smaller d5σ is, the
best the correction is and the fainter companions can be detected.
d5σ(ρ) is a function of the angular separation in the considered
image. It is then possible to determine preferential angular sep-
arations for the detection. However, d5σ(ρ) does not give any
information on favoured directions. If d5σ(ρ) is used, we plot it
against the angular separation.

4. Intrinsic deformable mirror limitation

In order to derive SCC performance we need to know the intrin-
sic limitation of deformable mirrors that we use. In that section,
we set out that intrinsic limitation (no SCC) if no apodization is
used. We consider a single telescope associated with a perfect
coronagraph and a deformable mirror. All the assumptions are
recalled in section 3.1. We simulate the coronagraphic image,
without SCC, with a full DM correction (perfect estimation of
the phase errors). We plot d5σ against the angular separation ρ
in Fig. 3 for three different DM sizes and the same phase screen.
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``````````
parameter

section
4 6.1 6.2 7 8.2 8.3 9.3.1.1 9.3.2.1 9.3.2.2

SCC no yes yes yes yes yes yes yes yes

γ
�

�
�

�

20 1000 1000 1000 1000 10 and 20 20 25

Rλ ∞ ∞ ∞ ∞ 40 16 to∞ ∞ 16 to∞ 150

Nact 16, 32, 64 32 32 64 64 16, 32, 64 32 32 64

coronagraph perfect perfect perfect perfect perfect perfect FQPM FQPM FQPM

σ(φ) rms (nm) 20 20 20 20 20 20 20 and 40 20 20

0 to 1 1
σ(a) rms (%) 0 0 0

( f −3 PSD)
0 0 0 0

(flat PSD)

Photon noise no no no no no no no no yes1

Table 2. Simulation assumptions for each section. See the table 1 for the notations and the text for details. 1: see assumptions in the text for the
determination of the photon number.

Fig. 3. 5σ detection versus angular separation in the image provided
by a perfect coronagraph associated to a single telescope in monochro-
matic light without DM (black full line) or with DM: 16x16, 32x32 and
64x64 from the top to the bottom. The initial phase error rms amplitude
is 20 nm with a power spectral density in f −3. Residual phase error lev-
els are precised in nm for each DM.

The residue after the perfect coronagraph (no DM) is overplotted
in full line.

As expected, the cutoff frequency ρc equals
to (Nact/2) (λ0/D) and higher frequencies are not corrected: no
change for d5σ(ρ) with or without correction further than ρc.
For ρ < ρc, the detection limit is depends on the diffracted
energy of uncorrected speckles located outside the corrected
area (ρ > ρc). The larger Nact, the larger ρC and the lower the
level of uncorrected speckles. That is why, for a fixed ρ < ρC,
the correction is better with a 64x64 DM than with a 32x32.

To improve the detection limit we can increase the number
of actuators (degrees of freedom of the correction). However,
nowadays, manufacturing issues limit that number to 64x64
for Microelectromechanical Systems (MEMS). For the E-ELT

planet finder, so called EPICS, a 200x200 device is under study
but is not developed yet. An other way to improve the detec-
tion limit is the minimizing of wavefront errors but assuming
less than 20 nm rms would be very optimistic for telescope
larger than a few meters. A last solution to rule out the de-
tection limit is the apodization of the pupil so that the uncor-
rected speckles would less spread their light into the corrected
area. Give’on et al. (2006) assume a Kaiser function to apodize
the pupil and achieve a 10−10 contrast (1σ detection) at 4 λ0/D
in the focal plane. But such apodization profil are not easy
to produce. Using an amplitude mask (Vanderbei et al, 2003;
Kasdin et al., 2005), its throughput would be about 15%, which
significantly increases the exposure time to detect faint com-
panions. An other apodization technique, called Phase-Induced
Amplitude Apodization (Guyon et al., 2005), could be used be-
cause its throughput is about 100%. But manufacturing issues
limit its performance even if solutions are under study (Pluzhnik
et al., 2006).

Finally, if no apodization is used, the best DM correction
shown in Fig. 3:

– cannot be overcome by any device used to estimate wave-
front errors because it is an intrinsic limitation depending on
diffraction of uncorrected speckles.

– is due to a speckle residue so that the sole way to ameliorate
it is a post-correction of the image by differential imaging
techniques. One example is the self-coherent camera (step B,
section 2.3).

We provide hereafter results of a parametric study of the self-
coherent camera used as a focal plane wavefront sensor.

5. Signal to noise ratio

We study the impact of the reference flux on the signal to noise
ratio of wavefront error estimation (step A, section 5.1) and com-
panion detection (step B, section 5.2).

5.1. Step A: wavefront error measurement

The purpose of step A is the measurement of wavefront errors
directly from the noisy science image I. The interesting quantity
is then AS and, here, we work out the signal to noise ratio of that
measure considering the photon noise.
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To estimate AS, we use Eq. 3 and obtain in monochromatic
light:

AS,n =
I−,n
A∗
R

, (11)

where the n index refers to the noisy quantities and where I− is
the Fourier transform of one of the two lateral correlation peaks
of the science image I. Assuming A∗

R
is almost uniform in the

image (see section 6), Eq.11 implies:

Var[AS,n] =
Var[I−,n]

IR
, (12)

where we replaced |AR|2 by the intensity of the reference channel
on the detector IR. Considering photon noise, variance of I−,n can
be approximated by (see Eq. 42 of Appendix A):

Var[I−,n] ≃
IS + IR

(λ0/D)
2
pix

, (13)

where (λ0/D)pix is the number of pixels per resolution ele-
ment λ0/D in the science image. From Eq. 12 and 13, if the AS,n
measure is done with a signal to noise ratio larger than η, we can
write:

|I−,n|
|A∗

R
|

√

IR

IS + IR

(

λ0

D

)

pix
> η. (14)

Supplanting |I−| by |AS A∗R| =
√
IS IR (Eq. 11) and |A∗

R
| by

√
IR,

we find:

√

IS IR

IS + IR

(

λ0

D

)

pix
> η. (15)

We remind that we measure for wavefront errors (directly linked
to IS) and that IR is the known reference image. In the case of an
association with a Four Quadrant Phase Mask (section 9.3.1.1),
IS ≫ IR before beginning the correction loop. Under that con-
dition, ηmax ∼ (λ0/D)pix

√
IR. Using the Shannon fringe sam-

pling ((λ0/ξ0)pix ≃ 3) and the minimum separation ξ0 between
pupils of image and reference channels (Eq. 2), the signal to
noise ratio at the beginning of the loop roughtly equals to 5

√
IR.

After a few correction steps, we hope to achieve IS ∼ IR. In that
condition, ηmax ∼ (λ0/D)pix

√
IR/2 ∼ 3.5

√
IR. Finally, wave-

front estimation (step A) can be done with a good accuracy as
soon as IR is greater than a few photons per pixel. The sole
problem would be a null value of the reference flux because the
speckles would not be encoded and η would be null (see sec-
tion 6).

5.2. Step B: companion detection

Step B corresponds to the companion estimation IC est from the
science image I of the last iteration of the correction (end of
step A). It would be quite exhausting to study the exact propa-
gation of noises through all steps of the algorithm that we use to
compute the estimator of Eq. 7. We may present such a study in
a future paper but it is not the purpose of the present one. Here,
we express the dependence of the signal to noise ratio of the es-
timator on fluxes in the image channel (IS, speckle noise) and in
the reference channel (IR).
We first assume uncorrelated noises for the unmodulated (Icent,n)
and modulated (|I−,n|2) parts of the science image I (this is

not rigorously exact). Considering the recorded reference inten-

sity IR is almost uniform on the detector (see section 6), we can
write the variance of the estimator ICest,n (Eq. 7):

Var[IC est,n] ≃ Var[Icent,n] +
Var[|I−,n|2]

I
2

R

. (16)

We restrict the covariance of I−,n to its variance (see Eq. 40 of
Appendix A) and we suppose the distribution of the noise on I−,n
still follows a poissonian law. We can then write the fourth mo-
mentum of I−,n:

Var[|I−,n|2] ≃ Var[|I−,n|] + 3Var[|I−,n|]2. (17)

Finally, using Eq. 42 and 43 of Appendix A (variances of I−,n
and Icent,n) and Eq. 16 and 17, we obtain an approximation of the
noise on ICest,n:

Var[IC est,n] ≃ I(α)

(

D

λ0

)2

pix

















4 +
1

I
2

R

+
3 I(α)

I
2

R

(

D

λ0

)2

pix

















, (18)

where I roughtly equals to IS + IR + IC. We insist that this
expression is not exact but we numerically checked that it
roughly approximates the real noise. We can then derive the
ideal flux regime (IS and IR) to optimize the speckle substraction
when applying estimator of Eq. 7. To do it, we assume the
companion intensity is small compared to the coronagraphic
residue (IC ≪ IS). If it is not the case, the companion is detected
and the SCC not useful.

Weak fluxes
If IC ≪ IS ≃ IR ≪ 1 photon per pixel, the variance of the noise
on IC est,n reduces to:

Var[IC est,n] ≃
2

IR

(

D

λ0

)2

pix

, (19)

and the signal to noise ratio β of the companion detection is:

β ≃ IC

√

IR

2

(

λ0

D

)

pix
≪ 1, (20)

which is not interesting.

Dominating coronagraphic residue
If IC ≪ IS, 1 .≪ IS and IR ≪ IS, Eq. 18 becomes:

Var[IC est,n] ≃
3 I2

S

I
2

R

(

D

λ0

)4

pix

& I2S. (21)

If IR . 1, noise on the companion estimator is larger than the
initial speckle noise and the SCC is useless. If IR & 1, speckle
noise is lightly reduced and the SCC acts positively.

Dominating reference image
If IC ≪ IS ≪ IR and 1 ≪ IR, we simplify Eq. 18 as follows:

Var[IC est,n] ≃ 4 IR

(

D

λ0

)2

pix

∝ IR. (22)

The reference image photon noise dominates the estimator
noise. As it is larger than the speckle residue we want to
reduce (IS ≪ IR), this case is not interesting again.
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Strong fluxes for both channels
If IC ≪ IS and IR ≃ IS ≫ 1 photon per pixel, the variance of the
noise on the companion estimator ICest,n (Eq. 18) reduces to:

Var[IC est,n] ≃ 8 IS

(

D

λ0

)2

pix

∝ IS, (23)

which means that it is proportionnal to the photon noise of the
coronagraphic residue (which the variance is IS + IR ≃ 2 IS): the
speckle noise is suppressed. The signal to noise ratio β of the
companion detection is then:

β ≃ IC

8 IS

(

λ0

D

)

pix
≃ 3 IC

IS
. (24)

We have assume (λ0/D)pix ≃ 5 to verify the Shannon sampling
of fringes ((λ0/ξ0)pix ≃ 3) and the minimum separation between
image and reference pupils (Eq. 2). The factor 3 traduces that the
noise is smoothed and averaged when we select the correlation
peaks and work out I−,n and Icent,n by FFT.

Finally, the best way to estimate the companion image
from Eq. 7 with a good signal to noise ratio is to set strong
fluxes in both image and reference channels (IS and IR larger
than 1 photon per pixel on the detector).

For both wavefront estimation (step A) and companion esti-
mation (step B), the range of accepted reference fluxes IR is large
and we propose to work with IR around a few tens of photons per
pixel in the science image.

6. Reference beam

As all differential imaging techniques, SCC needs the recording
of a reference of which the complex amplitude AR is used to es-
timate wavefront errors (Eq. 6). A first problem (zero division)
appears at the positions where AR is null because the condition
of section 5.1 is not verified and the corresponding speckles are
not well encoded. The second problem is that it is not possible
to simultaneously measure AR and the science image. We then
propose to record the reference complex amplitude before be-

ginning the loop and we call it AR. But in that case we need that
recording to be stable in time. In section 6.1, we present a way
to answer both problems at the same time. Then, we study the

impact of errors on AR: spatial drift 6.1 and optical path differ-

ence variation (section 6.2) between the recording of AR and the
beginning of the loop.

It is important to distinguish the reference amplitude AR used
to simulate the SCC science fringed image (see section 3.1) and

the reference amplitude AR used in the estimator of Eq. 6. The
second one is an estimation of the a priori unknown first one.
In this paper, we use the diffracted complex amplitude by a DR-

diameter pupil free from any aberrations for AR. Flux and posi-

tion of AR are set using a recorded image of the reference chan-
nel befor the beginning of the correction loop.

6.1. Reference pupil diameter and spatial drifts of the image

The solution proposed to stabilize the reference channel and
avoid the zero divisions is to use a small diameter DR for the
reference pupil. In that way, AR, roughly equal to the central part
of the Airy complex amplitude, has a very small sensitivity to
wavefront variations in the reference channel and its first dark
ring is pushed away from the center of the image. At this point,

we would like to set the smallest DR that we could. However, in
a real setup, the light entering the reference channel is extracted
from the coronagraph rejected light and its flux has a finite value.
A minimum value for DR is then required to verify the condition
of section 5.1 and for each setup, a trade-off has to be derived.
In the case of an association with a Four Quadrant Phase Mask
coronagraph (Rouan et al., 2000), we find that a reasonable value
of γ = D/DR is between ∼ 10 to ∼ 30 in function of wavefront
error level (section 9.3) and we often use γ = 20 in the paper.

We now quantify the impact of errors on the recorded ref-

erence amplitude AR. We first consider tip-tilt variations in the
reference channel which induce spatial drifts of the reference

image on the detector between AR and AR. With γ = 20 and
under the assumptions precised in section 3.1, we find that for
a ∼ 5 λ0/D (respectively 6) drift of the reference image, the
correction is effective and roughly converges to the DM limi-
tation (respectively twice the DM limitation). The specification
is then not critical and in section 9, we propose a compact, robust
and very simple device where the reference is stable enough in
time.

6.2. Optical path difference

An other potential error on the estimated reference amplitude AR
is the variation of the Optical Path Difference (OPD) between the
image and the reference channels. If the OPD varies, the cen-
ter of the fringe pattern is shifted on the detector and, if we do
not account for it, the wavefront error estimation is degraded.
To quantify that limitation, we consider that the recorded ref-

erence AR corresponds to a null OPD and we simulate correc-
tion loops for several non-null OPD under assumptions of sec-
tion 3.1. Figure 4 gives the convergence of the averaged con-
trast C1 in the corrected area. If the OPD is null, the correction
reaches the DM limitation (section 4) in 3 steps. When inscreas-
ing the OPD, the correction converges slower and slower. If
the OPD is around the critical value λ0/4, the correction does not
converge anymore. In that case, the estimated reference ampli-

tude AR (used in the wavefront estimator) equals to the real ref-
erence amplitude AR multiplied by i (imaginary unit). All phase
errors are estimated as amplitude errors and vice versa (the cor-
rection is not effective). To have the correction converging close
to the DM limitation, we need to know the OPD between ref-
erence and image channels with an accuracy of ∼ λ0/6. And
we have to stabilize it with the same precision (∼ λ0/6) dur-
ing the correction loop. It is possible to determine with accuracy
the OPD just before closing the loop by recording a science im-
age with a large bandwidth. The white fringe corresponds to the
null optical path difference and its spatial shift from the optical
axis is directly linked to the OPD. To ensure the stability, we
propose a robust compact device in the case of the association
of the SCC with a coronagraph using a Lyot stop as the Four
Quadrant Phase Mask coronagraph (section 9.3.1.2).

7. Amplitude aberrations

In that section, we look at the impact of the non-uniformity
of the amplitude in the pupil plane upstream the coronagraph.
We simulate the correction loop for several amplitude aberra-
tion levels (0% to 1% rms). With a sole DM, amplitude aberra-
tions induce a reduction of the corrected area by a factor 2 and
speckles of the uncorrected half-area diffract their light into the
corrected half-area as seen in figure 5 – 1% amplitude aberra-
tions and other assumptions detailed in table 2. In figure 6, we
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Fig. 4. Average contrast C1 in the corrected area against correction
steps for different optical path differences (OPD) between reference and
image channels. From bottom to top, OPDs are 0 (black), λ0/18 (red),
λ0/9 (green), λ0/6 (dark blue) and λ0/4.5 (blue). The limitation of the
deformable mirror (section 4) is plotted in black mixed line. We assume
a 32x32 deformable mirror in monochromatic light and γ = 1000.

λ64   /D

λ
6

4
  

 /
D

Fig. 5. Science image given by the self-coherent camera after 4 steps of
correction. Phase errors are set to 20 nm rms and amplitude aberrations
to 1% rms before correction. Light is monochromatic and γ = 1000.
Power Spectral Densities of both aberrations evolves in f −3 with f the
spatial frequency.

plot the 5σ detection d5σ (section 3.2) at the 4th iteration ver-
sus the angular separation for several amplitude aberration lev-
els – see assumptions in table 2. The best correction depends
roughly quadratically to the amplitude aberration level. For ex-

Fig. 6. d5σ against the angular separation in the image at the 4th itera-
tion of the correcion loop. Phase errors are set to 20 nm rms and ampli-
tude aberrations go from 0% (bottom) to 1% (top). Power spectral den-
sities vary as f −3 for both errors. Light is monochromatic and γ = 1000.
We recall the coronagraphic residue without any correction (top full
black line).

emple, with 1% rms amplitude errors, the 5σ detection is lim-
ited to ∼ 10−7 at ∼ 5 λ0/D. It is quite important to notice that this
effect is a general limitation independent from the self-coherent-
camera. Whatever the technique used to estimate for the phase
and amplitude errors, it will be required to control with high
accuracy the amplitude aberrations – less than ∼ 1/1000 rms
seems to be a minimum with a f −3 PSD – in order to preserve
a performance as close as possible to the best DM correction.
As explained in section 4, using an apodized pupil might relaxes
that specification. However, apodizing a pupil introduces other
issues (throughtput or manufacturing limitation) and a trade-off
has to be done.

8. Chromatism impact

The Point Spread Function (PSF) size and the interfringe
are both proportional to wavelength (cf. Eq. 1). In white
light (small Rλ = λ0/∆λ), the science image is the superposi-
tion of all the monochromatic images over the considered band-
width and fringes are blurred as seen in figure 7. As a conse-
quence speckles are not well encoded and cannot be well cor-
rected. Here, we present how chromatism limits wavefront es-
timation and we propose a hardware solution to use the self-
coherent camera in polychromatic light (Rλ = λ0/∆λ ≃ 5 − 10).
In section 8.1, we study the field limitation for large bandwidths.
In section 8.2, we empirically optimize the chromatic factor F
applied in Eq. 6. Then, in section 8.3, we quantify how the av-
eraged contrast in the corrected area is modified when the band-
width is enhanced. Finally, we describe a hardware solution to
use the SCC in large bandpass in section 8.4.
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Fig. 7. Science images in monochromatic (left) and polychromatic (Rλ =
10, right) lights. These images correspond to the iteration 0 (no wave-
front correction).

8.1. Field limitation

We call λmax and λmin the largest and the smallest wave-
lengths of the spectral bandwidth Rλ. The mean interfringe
is λ0/ξ0 (see Eq. 2). We assume the white fringe – null OPD
– is in the center of the image. We derive the distance αB where
the fringe systems for λmax and λmin are shifted by half an inter-
fringe:

αB =
λ0

ξ0

(

1 +
1

2Rλ

)

n =
λ0

ξ0

(

1 − 1

2Rλ

)

n +
λ0

2 ξ0
, (25)

with n = αB ξ0/λmax. We deduce n = Rλ/2 and for Rλ ≥ 1:

αB ≃
Rλ

2

λ0

ξ0
. (26)

In the perpendicular fringe direction, fringes become blurred
as from αB. In the fringe direction, fringes are not blurred
since OPD between the two channels is the same for all wave-
lengths of the bandwidth. In that way, speckles of the science
image are well encoded in the fringe direction whereas they are
not in the perpendicular fringe direction as from αB. This ef-
fect is visible in the figure 8 where we show the 10th iteration
of the correction for a 32x32 deformable mirror and two band-
widths. For these images, we do not apply the chromatic fac-
tor F(α) (Eq. 28) in the wavefront estimator (Eq. 6). Remark
that even if fringes are not blurred in the fringe direction, the
speckles are dispersed (PSF size is wavelength dependent) and
wavefront errors are not perfectly estimated. Hereafter, we study
the combined impacts of both effects (fringe and speckle dis-
persions). Chromatism limits the corrected area as soon as αB

αB=6.07   /Dλ αB λ=30.3   /D

R  = 20λ λR  = 100

Fig. 8. Science image for the 10th iteration of the correction for two
bandwidths: Rλ = 20 (left) and 100 (right). We assume a 32x32 de-
formable mirror. We precise the distance αB defined by the equation 26.
The fringe direction is from bottom left to top right.

is smaller than the DM cutoff spatial frequency, in the worst

case
√
2 ρC (

√
2 is here to account for the fringe direction).

Using a NactxNact deformable mirror, ρC = (Nact/2) λ0/D. We
deduce from Eq. 26 the minimum spectral resolution Rλmin to
have no blurred speckles in the corrected area:

Rλmin ≃ Nact

√
2
ξ0

D
. (27)

where ξ0 is the separation between the reference and the im-
age pupils (cf. table 1). If we consider ξ0 ≃ 1.65D (Eq. 2), we
find Rλmin ≃ 37, 75 and 150 respectively for a 16x16, 32x32
and 64x64 deformable mirror.

8.2. Chromatic factor

The wavefront error estimator given by Eq. 6 requires the knowl-
edge of the chromatic factor F that we optimize in the current
section. In Galicher et al. (2008), we used F = Fth derived from
the model of light propagation through SCC:

Fth(α) =

∫

Rλ

1

λ2
exp (2 i πα.ξ0/λ)dλ. (28)

However, Fth (close to cardinal sin function) has null values in
the corrected area as soon as αB . ρC (Fth(αB) = 0). Speckles
located at the zeros of Fth are not well encoded and cannot be
estimated nor corrected. This limitation is similar to the zero val-
ues of the reference amplitude (section 6.1). Using the estimator
of Eq. 6, pupil spatial frequencies corresponding to separations
higher than αB (blurred speckles) cannot be recovered. But we
can restrain their impact on the corrected area and we test five
chromatic factors:

F1 = Fth

F2 =
1

Fth

(29)

F3 =
1

F∗
th

F4 = 1

F5 = 1 if (Fth + F∗th) ≥ 0

We attempt to correct for unblurred speckles (section 8.1) and
minimize the impact of the uncorrected speckles (blurred ones).
To compare the different chromatic factors, we consider assump-
tions given in table 2 and we look at the evolution of the av-
eraged contrast in the corrected area C1 during the correction
for Rλ = 40. We find that setting the factor F to 1/Fth provides
the best results (no divergence). That factor reduces the impact of
the uncorrected speckles because it multiplies their intensity by
a small value in the estimator of Eq. 6. It acts as a regularization
of the uncorrected spatial frequencies. We use that chromatic
factor in all the paper from now. A more sophisticated estima-
tor (regularization of a χ2 minimization without linearization of
wavefront errors and without assumptions on Rλ) could certainly
be developped but has not been studyied yet.

8.3. Correction level

The convergence speed of the correction loop slightly decreases
when the light becomes more and more chromatic: 3 steps in
monochromatic light and ∼ 10 steps for Rλ ≃ 30 for a 32x32. At
the same time, the average correction gets worst as seen in fig-
ure 9 where the criterion C1 at the 10th loop iteration is plotted
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10 R. Galicher et al.: Parametric study of SCC

Fig. 9. Averaged contrast C1 in the corrected area at the 10th itera-
tion of the correction versus the spectral resolution Rλ for γ = 1000.
We have considered three deformable mirrors: 16x16 (linked plus),
32x32 (linked cross) and 64x64 (linked diamonds). From the top to the
bottom, the dotted lines give contrasts of best DM corrections described
in section 4 for the 16x16, 32x32 and 64x64 DM.

against the spectral bandwidth (Rλ = 20 to ∞) under assump-
tions of table 2. In quasi-monochromatic light, the DM limita-
tion is achieved (dotted lines and section 4) for all the DM sizes.
Naturally, the correction is more efficient when the number of
actuators increases. The minimum Rλ required to have the cor-
rection converging to less than twice the DM limitation in less
than 5 steps increases with the size of the corrected area: ∼ 80
for the 16x16, ∼ 100 for the 32x32 and ∼ 200 for the 64x64.
These values are close to the expected ones determined in the
section 8.1.

From these results, it is clear that chromatism strongly lim-
its SCC performance and that the self-coherent camera cannot
be used with a classical bandwidth Rλ ≃ 5. Working with a nar-
row bandwidth is not the solution because of photon noise. We
foresee two possibilities. We can develop software solutions and
modify the wavefront estimator of Eq. 6 to account for polychro-
matic dispersions of speckles and fringes (regularization of a χ2

minimization without linearization of aberrations and without
assumptions on Rλ). Hardware solutions are also conceivable.
We could associate the self-coherent camera with an Integral
Field Spectrometer (IFS) at modest resolution (Rλ ∼ 100). We
could estimate wavefront errors for each wavelength channel.
We could also develop a new algorithm to process the data of all
the channels at the same time to optimize the estimation. This
solution will be studied in future work. An other hardware solu-
tion is a Wynne compensator that we describe in section 8.4.

8.4. Wynne compensator

The image widths (about λ/D and λ/DR) and the fringe pe-
riod (λ/ξ0) are proportional to wavelength, which is the reason of
the SCC chromatism limitation (sections 8.1 to 8.3). In the con-
text of speckle interferometry (Labeyrie, 1970), Wynne (1979)

proposed a device to correct for such a spectral dependence over
a wide spectral range: the Wynne compensator (Fig. 10). This

Reference
beam

Science
beam

Triplet lenses Triplet lenses

1 12

21 1

Fig. 10. Scheme of a Wynne Compensator. The collimated incoming
beam is dispersed by the first triplet lenses made with two kinds of
glasses (called 1 and 2 in the scheme). The dispersion is linear with
the wavelength. Then, going through the second triplet lenses made in
the same two glasses, the beam is collimated.

device is composed of two triplets of lenses. In each triplet,
the first and the third lenses are made in the same glass, called
glass 1, while the second lens glass is different, glass 2. Each
second lens is symetric (same curvature on each side). Indexes
of glasses 1 and 2 are equal at the middle wavelength of the con-
sidered bandpass but their dispersions are different. The beam is
then not modified for the middle wavelength (black solid curve)
while it is magnified for other wavelengths (red dotted and blue
dashed curves). The compensator outgoing beam is collimated
for all wavelengths. In figure 10, we show only the average
beam of image and reference channels for reasons of clarity. In
that way, we only outline that the Wynne compensator magni-
fies the separation ξ0(λ) between pupils. A more detailed study
of the Wynne compensator shows it magnifies also pupil diame-
ters D(λ) and DR(λ). Choosing the right glasses and optimizing
the curvatures of the lenses, their thicknesses and the distance
between the two triplets, we can apply a magnification propor-
tionnal to the wavelength over a large bandwidth in visible light.

Such a Wynne compensator can be associated to the SCC
by adding it just before the recombining optic. Since magnifica-
tion is proportionnal to the wavelength, D, DR and ξ0 are pro-
portionnal to λ and we obtain non-blurred fringes all over the
detector (corresponding to the monochromatic case). A simula-
tion is shown in figure 11 for a spectral resolution of Rλ = 6.5
at 650 nm. As only magnification is important, we do not con-
sider any coronagraph and the incoming wavefront is assumed
aberration-free. The relative difference of the Airy pattern widths

Fig. 11. Science image without (left) or with (right) Wynne compensator.
The initial spectral resolution is 6.5 at 650 nm. For the corrected image,
the effective bandwidth is about 0.75% (right). We use log scale.
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and interfringes for the extreme wavelengths (600 and 700 nm) is
about 0.75%, which corresponds to Rλ ≃ 130. That spectral res-
olution (130) is the required spectral bandwidth to have almost
no blurred speckles in the corrected area of a 64x64 deformable
mirror (sections 8.1 and 8.3). An optimized Wynne compensator
would enable us to use the self-coherent camera in polychro-
matic light (Rλ = 6.5 in visible light λ0 = 650 nm) and achieve
the quasi-monochromatic performance (figure 9).

Finally, even if chromatism seems to be a hard point of
the self-coherent camera technique, several solutions are con-
ceivable: more sophisticated estimators, hardware solutions (as-
sociation with a Wynne compensator or an Integral Field
Spectrometer at modest resolution).

9. SCC and real coronagraphs

The previous sections present a parametric study of the self-
coherent camera without mentioning any concrete setup and
assuming a perfect coronagraph as in Galicher et al. (2008).
In Baudoz et al. (2006) and Galicher & Baudoz (2007), we pro-
posed a self-coherent camera device built as an interferometer:
a beamsplitter to create the reference channel, a pinhole to fil-
ter the reference beam, a delay line to ensure a null optical path
difference and a lens to recombine image and reference beams.
The disadvantage of that device is the delay line which has to be
controlled with very high accuracy in real time (section 6.2). In
sections 9.1 and 9.2, we propose a new robust design to associate
the self-coherent camera with a coronagraph which has a Lyot
stop plane. We describe in details the case of a Four Quadrant
Phase Mask (Rouan et al., 2000) in section 9.3.

9.1. How to use the Lyot stop plane

Using a coronagraph that needs a Lyot stop is very interesting
because it can be easily associated with the SCC. Such a coron-
agraph rejects only the stellar light outside the pupil – no com-
panion light – so that the light stopped by the Lyot stop comes
only from the hosting star and can be used to create the refer-
ence channel. We propose to add a small non-centered pupil to
the classical Lyot stop as shown in the schematics of Fig. 12 for
a Four Quadrant Phase Mask coronagraph. The sole difference
with the classical coronagraphic device is the modification of the
Lyot stop. That solution is very attractive because it constrains
a constant optical path difference between the reference and the
image channels. As explained in section 8.4, we may want to as-
sociate the SCC with a chromatic Wynne compensator (Wynne,
1979). This one would be placed between the SCC Lyot stop and
the recombining optic.

9.2. Wavefront estimation

The complex amplitude estimated by Eq. 4 is the pupil amplitude
in the Lyot stop plane downstream the coronagraph. The second
step is the determination of the complex amplitude ψ′

S
upstream

the coronagraph where the deformable mirror stands. If the coro-
nagraph is perfect and wavefront aberrations are small, we can
use the estimator of Eq 6. If the coronagraph is not perfect, we
have to model the light propagation through it.
Calling M the mask function in the focal plane and L the classi-
cal Lyot stop (sole image channel), we have:

ψS =
(

ψ′S ∗ F −1(M)
)

L, (30)

Reference
pupil

pupil
Science

SCC Lyot stop

mask
Coronagraphic detector

Image

channel

Reference
channel

Fig. 12. Schematics of the self-coherent camera associated to a coron-
agraph which uses a Lyot stop plane. The beam goes from the left to
the right. It converges on focal mask (amplitude or phase mask). A Lyot
stop is used in a second pupil plane to stop the rejected light. The SCC
reference beam is created in that plane. The pupil intensity distribution
in the Lyot stop plane is given for a Four Quadrant Phase Mask coro-
nagraph. Finally, a recombining optic makes the beam interfer on the
detector.

where ∗ denotes the convolution. We deduce ψ′
S

within the L
area:

ψ′S = F −1

[

F (ψS)

(

1

M

)

0

]

, (31)

where (1/M)0 is the inverse of the mask function M where M is
not null and equals to 0 elsewhere. This expresses that we can-
not estimate the spatial frequencies for which the mask M has
stopped the energy (ie. M = 0). We finally estimate the complex
amplitude upstream the coronagraph from Eq. 4 and 31. We no-
tice that phase masks are not bounded by this limitation since
they do not block light.

9.3. SCC and Four Quadrant Phase Mask

The Four Quadrant Phase Mask coronagraph (FQPM) uses a
Lyot stop and can be associated with the self-coherent cam-
era in a device, so-called SCC-FQPM. The FQPM is described
in details in previous papers (Rouan et al., 2000; Riaud et al.,
2001, 2003; Boccaletti et al., 2004). We recall the coronagraphic
mask M induces a π phase shift on two quadrants of a diagonal
and no phase shift in the two other quadrants. In figure 12, we
precise where the image and reference pupils are picked in the
Lyot stop of a SCC-FQPM. In section 9.3.1.1, we first give the
quantity of energy that goes through the reference pupil to deter-
mine the optimized ratio γ = D/DR of pupil diameters (cf. sec-
tion 6.1). We then study the optical path difference between ref-
erence and image channels (cf. section 6.2) in the section 9.3.1.2.
Finally, we examine the performance of the SCC-FQPM under
realistic conditions in section 9.3.2. In the whole section, we as-
sume a perfect achromatic Four Quadrant Phase Mask: infinitely
thin transitions and perfect phase shifts.

9.3.1. Implementation

9.3.1.1. Reference flux

As explained in the section 6.1, the ratio between image and
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12 R. Galicher et al.: Parametric study of SCC

reference pupil diameters γ = D/DR has to be optimized for
each SCC design. In table 3, we give the averaged intensi-
ties of the image and reference PSFs in the corrected area of
a 32x32 DM for different γ and phase error levels. All fluxes are
expressed in photons per pixel. To establish the table, we con-
sider the device of figure 12 working under assumptions of ta-
ble 2. We put the reference pupil behind one of the quadrants of
the Four Quadrant Phase Mask (see section 9.3.1.2) and we set
the stellar flux using assumptions of section 3.1, a 20 s exposure
time and 4m diameter telescope. Coronagraphic residue < IS >

γ 10 20

σ[φ] (nm) 20 40 20 40

< IR > 212 193 58 53

< IS > 45835 176218 45835 176218
<IR>

<IS>
102 0.46 0.11 0.13 0.03

Table 3. Averaged fluxes of image (< IS >) and reference (< IR >)
channels in the corrected area of a 32x32 DM for different γ (first raw)
and phase error levels (second raw). We consider an achromatic Four
Quadrant Phase Mask. Fluxes are given in photons per pixel. See ta-
ble 2 for more informations on assumptions.

in the image channel depends roughly quadratically on the phase
error level as expected because the coronagraphic pupil is ap-
proximately ψS ≃ (a + i φ) P. On the contrary, the rejected star
energy remains slightly constant in the reference pupil (< IR >).
We notice also that < IR > roughly evolves as the inverse square
of γ. We propose to set γ to ∼ 20 so that the condition of a few
photons per detector pixel incoming from the reference chan-
nel (see section 5.1) can be respected with not too long exposure
times (speckle life time). It is important to notice that this choice
is not strict. To strictly set γ, we have to know the life time of the
speckles to be corrected. This would impose a maximum expo-
sure time to record the interferential images I (aberrations have
to be static to be estimated from I). From that maximum time,
we could choose the apropriate γ value to let the reference flux
verify the condition of section 5.1. To make that choice, we may
notice again that larger values of γ are interesting to ensure sta-
bility of the reference image and to limit the presence of small
values of AR in the corrected area (cf. section 6.1).

9.3.1.2. Optical path difference

We have shown in section 6.2 that we need to care about
the OPD between reference and image channels (accuracy and
stability of ∼ λ0/6). In the case of a SCC-FQPM, if the reference
pupil is picked behind one of the π phase shift quadrants of the
focal mask, the optical path difference in the Lyot stop plane in
monochromatic light is π. Fringes are shifted by half an inter-
fringe and we have to multiply by −1 the estimator of Eq. 31. If
the reference pupil is picked behind an other quadrant, the OPD
is null and we can use directly the estimator of Eq. 31. The di-
rections to avoid are the transition direction of the FQPM for
which the OPD is not just 0 or π and above all is not uniform
over the reference pupil so that it is not easy to account for it in
the estimator. In a real experiment, we propose to pick the refer-
ence pupil behind one of the four quadrant avoiding the transi-
tion directions and to calibrate the sign of the estimator. We are
confident that the OPD is stable in time in the compact device

proposed in the figure 12 and laboratory demonstrations are in
progress to confirm it.

9.3.2. Performances

9.3.2.1. Impact of chromatism

If we directly apply the wavefront estimator of Eq. 31, the cor-
rection loop gets slowier than the perfect coronagraph case (sec-
tion 8.3) because the FQPM model is not perfect. We then em-
ploy a more complex model accounting for the exact FQPM im-
pact on the first Zernike polynomials (Noll, 1976). Using that
model, we plot the averaged contrast C1 in the corrected area
of a SCC-FQPM versus the correction step for several spectral
bandwidths (figure 13). Assumptions are given in section 3.1 and
table 2. Same remarks than in a perfect coronagraph case (sec-

Fig. 13. Averaged contrast C1 in the corrected area of a SCC-FQPM
versus the number of correction iterations for several bandwidths Rλ =
λ0/∆λ. The deformable mirror has 32x32 actuators and γ = D/DR =

20. The dot-and-dash line and the dashed line represent respectively the
best DM correction and the monochromatic case with a perfect coron-
agraphs. We apply the wavefront estimator of Eq. 31 accounting for the
real FQPM impact on the 999 first Zernike polynomials.

tion 8.3) are valid: convergence slows down and gets worst
when the bandwidth gets wider (Rλ decreases). However, the
SCC-FQPM best correction is around five times less effective
than with a perfect coronagraph (dashed line) which reaches
the DM limitation (dot-and-dash line, cf. Fig. 3). This is because
the FQPM does not well estimate all optical defects. For exem-
ple, the astigmatism in the FQPM transition direction is very
badly estimated (study not showed in this paper). We work on
that limitation to overcome it and we also plan to use an other
coronagraph mask without such effects as the Annular Groove
Phase Mask (Mawet et al., 2005). However, even with that limi-
tation, the correction is effective and SCC-FQPM provides very
high contrast imaging as shown in the next section.
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Contrast (×1010) Angular separation in λ0/D

Simulated value Measured value Simulated value Measured value

2

1, 7 3, 0 3, 0

1, 5 6, 0 5, 9

1, 8 9, 0 8, 9

2, 1 12, 0 11, 8

1, 6 15, 0 14, 7

1, 6 18, 0 18, 0

8 7, 7 20, 0 19, 9

10 9, 1 36, 5 36, 3

Table 4. Comparison between the contrasts and angular separations measured in the SCC image and the simulated values.

9.3.2.2. SCC-FQPM detections
In the last section, we check for the detection efficiency of
SCC-FQPM under realistic assumptions detailed in section 3.1
and table 2 for spatial observations. The variance of the whole
phase error is 20 nm rms and we set to 1 nm rms the initial
astigmatism defects in the FQPM transition direction (levels be-
fore correction). 1% amplitude aberrations are also accounted
for. We simulate twelve 2 10−10 Earths, located symmetrically
with respect to the image center at 3, 6, 9, 12, 15 and 18 λ0/D.
For the 4m telescope that we consider, these separations cor-
respond to 0.12 (1.24), 0.25 (2.48), 0.37 (3.71), 0.50 (4.95),
0.62 (6.19), and 0.74 (7.43) arcsec (AU). One 8 10−10 super-
Earth is located at 20 λ0/D (8.25AU) and a 10−9 Jupiter-like
planet sits at 36.5 λ0/D (15AU). All spectra are flat. We let
the loop running and correcting wavefront errors (step A, sec-
tion 2.2) during 7 h25min, which corresponds to 6 iterations.
After step A, we apply the companion estimator and obtain
the image presented in figure 14. The white circle of uncor-
rected speckles corresponds to the small values of the ref-
erence amplitude for γ = 25. Stellar speckles at these po-
sitions are not well encoded (estimated) and they are not
corrected (section 5). The red dashed box bounds the cen-
tered 64x64 (λ0/D)

2 area. Five Earths are clearly detected (white
thin circles) in the first quadrant at 0.25 (6), 0.37 (9), 0.50 (12),
0.62 (15), and 0.74 (18) arcsec (λ0/D). The sixth at 3 λ0/D is
detected (white thin circle in the fourth quadrant) but speckle
noise is just below its level. Positions of the six other Earths are
symetric with respect to the image center and are in the uncor-
rected area (amplitude aberrations limitation). Intensities of the
super-Earth in the fourth quadrant (blue circle) and of the Jupiter
on the top right (red circle beyond the reference ring) are well
above the surrounded speckle field. Table 4 gives the measured
flux and position for each detected planet. Fluxes are slightly
underestimated (around 10% accuracy). Positions are accurate
at ∼ 0.25 λ0/D, which equals to 10mas (0, 10AU for a 10 parsec
star).

Finally, under realistic assumptions, planets as faint as Earths
are detectable by SCC-FQPM in a few hours from space.

10. Conclusion

In section 4, we provided, under realistic yet optimistic as-
sumptions (no dead actuators, continuous face sheet), the in-
trinsic limitation for deformable mirrors controled by algorithm
of Bordé & Traub (2006). It is important to keep in mind that this
limitation does not depend on the technique used to estimate for
wavefront errors (we assumed a perfect estimation). One way
to improve the DM best contrast could be an apodization of the

λ
6

4
    /D

0

Fig. 14. Detections of Earths, Super-Earth and Jupiter with a SCC-
FQPM downstream a 4m space telescope (throughput of 40%) and
a 64x64 deformable mirror. The image is the result of a wave-
front correction loop (step A, 7 h25min) and a companion estima-
tion (step B). Twelve 2 10−10 Earths are simulated: 5 are clearly vis-
ible in the first quadrant at 0.25 (6), 0.37 (9), 0.50 (12), 0.62 (15),
and 0.74 (18) arcsec (λ0/D). The sixth at 3 λ0/D is detected (fourth
quadrant) but speckle noise is just below its level. Positions of the other
Earths are symetric with respect to the image center and are in the
uncorrected area (amplitude aberrations limitation). Two planets are
surrounded by speckles but their intensities are greater than the noise:
a 8 10−10 super-Earth in the fourth quadrant at 0.83 arcsec (20 λ0/D)
and a 10−9 Jupiter at 1.51 arcsec (36.5 λ0/D) on the top right (be-
yond the reference ring). Hosting star is a G2 star at 10 pc. We
consider photon noise but no read out noise. The white half circle
of uncorrected speckles corresponds to zeros of the reference am-
plitude for γ = 25 (section 9.3.1.1). Phase errors are 20 nm rms
with a f −3 DSP (before correction). Only one half of the DM area
is corrected because of 1% rms amplitude aberrations (flat DSP, be-
fore correction). Astigmatism in the FQPM transition direction is set
to 1 nm rms.

pupil so that the uncorrected speckles would diffract their light
in a more restricted area. However, all the techniques proposed
to apodize a pupil (Vanderbei et al, 2003; Kasdin et al., 2005;
Guyon et al., 2005; Pluzhnik et al., 2006) come with throughput
issues or manufacturing limitations.

In sections 5 to 8, we gave the results of the parametric study
of a self-coherent camera (SCC) used as a focal plane wave-
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front sensor and associated with a perfect coronagraph and a de-
formable mirror. Several points do not seem to be critical for the
technique: reference flux (section 5), error on the exact position
of the reference image and diameter of the reference pupil (sec-
tion 6.1). On the contrary, two points are more critical:

– optical path difference between the reference and the im-
age channels. We have to know and control it with an accu-
racy of about λ0/6. If we associate the SCC with a corona-
graph using a Lyot stop as described in section 9, the hard-
ware optical path difference is always null and we only have
to control the end of the setup. Note that only common op-
tics are used in this setup. We could put the device in a closed
box to avoid differential air variations. We plan to check for
the level of the variations of the optical path difference in the
device of Fig. 12 in a laboratory experiment.

– chromatism. As shown in the section 8, the chromatism
is the most critical point of the technique. The main con-
sequence is the reduction of the corrected area, in other
words, the field of view of the image as shown in Fig. 8.
The uncorrected speckles spread light and limit the contrast
of the detection. We are studying software and hardware so-
lutions to minimize that effect. For example for the former,
we could develop a more sophisticated wavefront estimator
using a χ2 minimization with regularization terms to account
for the spectral dispersion of the speckles (λ0/D) and of the
fringes (ξ0/D). Hardware solutions are certainly the more ap-
propriate. We have presented the Wynne compensator in the
section 8.4. According to numerical simulations, it would en-
able to work with a classical bandpass (∼ 15%, Rλ ≃ 6) in
the visible light with a 64x64 DM.We will test such aWynne
compensator in a laboratory experiment. A second hardware
solution to overcome the chromatism limitation could be the
association of the SCC with an Integral Field Spectrometer
at modest spectral resolution (Rλ ≃ 100−150). This solution
is very attractive because it would directly provide a com-
panion spectra but no work has been done on it yet.

We showed in the section 7 that the self-coherent camera can
estimate for both phase and amplitude aberrations. The impact
of the amplitude aberrations is quite critical: their level must be
smaller than 1/1000 to reach a 5σ detection of 10−9 at 5 λ0/D
with a f −3 power spectral density. That limitation is not intrinsic
to the SCC and would limit any high contrast imaging system.

Section 9 presented a very simple and robust design which
associates the self-coherent camera with any coronagraph which
uses a Lyot stop. The most interesting point is that the optical
path difference between the two channels is constant per con-
struction. In section 9.3, we studyied in details the case of the as-
sociation of the SCC with a Four Quadrant Phase Mask corona-
graph (SCC-FQPM) and we showed in section 9.3.2 that the per-
formance is very attractive and comparable to the case of a per-
fect coronagraph presented in Galicher et al. (2008). Detections
of 2 10−10 Earths, 8 10−10 super-Earth and 10−9 Jupiter under
realistic assumptions are numerically demonstrated for a SCC-
FQPM in polychromatic light (Rλ = 5) using a Wynne com-
pensator (reducing the effective bandwidth to Rλ eff = 150) in
∼ 7 h25min with a 4m space telescope.

Next steps are the laboratory demonstrations of both SCC
skills: focal plane wavefront estimation (step A, section 2.2)
and companion estimation by differential imaging (step B, sec-
tion 2.3). We will also put forces to overcome the bad estimation
of the astigmatism in the FQPM transition direction. New algo-
rithms are already developped to use a DM interaction matrix
including the impact of the whole instrument: DM, coronagraph

and SCC. It will be tested in a laboratory experiment very soon.
We also study the SCC association with other coronagraphs like
an Annular Groove Phase Mask (Mawet et al., 2005).

Other works on the using of the self-coherent camera from
the ground are in progress in the context of the E-ELT planet
finder so-called EPICS.

We thank Rémi Soummer for private communications about
his paper “Fast computation of Lyot-style coronagraph propaga-
tion”(Soummer et al., 2007b), which was very usefull to simu-
late the polychromatic images and the different values of the γ
parameter.

Appendix A

In that appendix, we present how photon noise and read out
noise propagate through the numerical algorithms providing the
wavefront estimation (Eq. 6) and the companion estimation (sec-
tion 5.2). We call In(α) the noisy intensity of the recorded sience
image:

In(α) = I(α) + ǫ(α), (32)

where I(α) is the noiseless intensity at position α of the in-
terferential image (Eq. 1) and ǫ(α) the noise. For photon
noise (poissonian distribution), the mean of ǫ is null and its vari-
ance Var[ǫ(α)] at the position α is I(α). For a uniform read out
noise (gaussian distribution), the mean of ǫ is null and its vari-
ance is σ2

RON
all over the image. For both photon noise and read

out noise, we assume the noise is not correlated between pixels
located at different positions α1 and α2 (the spatial covariance
of ǫ is null):

E[ǫ(α1) ǫ
∗(α2)] = Var[ǫ(α1)] δ(α1 − α2), (33)

where δ is the Kronecker symbol and E the statistical mean.
The self-coherent camera technique uses F −1[In], the inverse
Fourier transform of the science image In. Be ν(u) the noise
on F −1[In](u) at the position u in the Fourier plane so that:

F −1[In](u) = F −1[I](u) + ν(u). (34)

Using Eq. 32 and 34, the monochromatic case at λ0 and the
Fourier transform properties, we find that the mean of ν is null
and its spatial covariance is:

E[ν(u1) ν
∗(u2)] ="

exp

[

2 i π (α1.u1 − α2.u2)
λ0

]

E[ǫ(α1) ǫ(α2)] dα1 dα2. (35)

From Eq. 33, we determine the covariance of ν in the case of
photon noise:

E[ν(u1) ν
∗(u2)] = F −1[I](u1 − u2), (36)

and in the case of read out noise:

E[ν(u1) ν
∗(u2)] = σ

2
RON δ(u1 − u2). (37)

The spatial covariance of the inverse Fourier transform of pho-
ton noise (poissonian distribution) is not reduced to its variance
whereas it is for a read out noise (gaussian distribution).

During the SCC image processing, to estimate AS, we iso-
late one of the two lateral peaks of F −1[In] (Baudoz et al., 2006;
Galicher & Baudoz, 2007) using a circular binary mask of diam-
eter D + DR ≃ D (see section 6.1 for that approximation) and
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we apply a Fourier transform. The noiseless part of that Fourier
Transform is called I−(α) (Eq. 3). The noisy part is I− n(α):

I− n(α) = I−(α) + ǫ−(α), (38)

with ǫ−(α) the noise at the α position. The mean of ǫ−(α) is null
because E[ν(u)] = 0. From Eq. 36, we find that in the case of a
photon noise:

E[ǫ−(α1) ǫ
∗
−(α2)] =

∫

D

∫

D

F −1[I](u1 − u2)

λ0
exp

[

2 i π (α2.u2 − α1.u1)
λ0

]

du1 du2
,(39)

where

∫

D

represents the integral over a pupil of diameter D.

Calling AD(α) = J1(α)/α where J1 is the Bessel function of
the first kind corresponding to a D-diameter circular aperture,
we can write:

E[ǫ−(α1) ǫ
∗
−(α2)] ="

I(α3)AD (‖α1 − α3‖) A∗
D (‖α2 − α3‖) dα3.

(40)

We deduce from Eq. 40 the variance of ǫ− in the case of photon
noise:

Var[ǫ−(α)] = Var[I−,n(α)] = I(α) ∗ |A(‖α‖)|2 . (41)

Practically, we record the interferential image I on a finite num-
ber of pixels and we numerically process data. This means
that the Fourier transform of equation 39 is a Fast Fourier
Transform (FFT) and the width of |A|2 is ∼ (λ0/D)pix pixels.

Finally, the |A|2 convolution in the expression of Var[ǫ−] corre-
sponds roughtly to averaging the noise over ∼ (λ0/D)

2
pix
pixels

and:

Var[I−,n(α)] ≃
I(α)

(λ0/D)
2
pix

. (42)

A similar result is found for the noise on the unmodulated
part Icent of the image I ≃ IS + IR + IC (Eq. 8):

Var[Icent,n(α)] ≃
4 I(α)

(λ0/D)
2
pix

. (43)

The sole difference is the size of the selecting binary mask in the
correlation plane.

References

Aime, C., Soummer, R. and Ferrari, A., 2002,Astronomy and Astrophysics, 389,
389:334–344.

Aime, C., 2005, PASP, 117, 1012.
Baba, N., and Murakami, N., 2003, Publications of the Astronomical Society of

the Pacific, 115, 1363-1366.
Baudoz, P., Boccaletti, A., Baudrand, J., Rouan, D., 2006, Proc. of IAU

Colloquium 200, 553.
Boccaletti, A., Riaud, P., Baudoz, P., Baudrand, J., Rouan, D., Gratadour,

D., Lacombe, F., Lagrange, A.-M., 2004, Publications of the Astronomical
Society of the Pacific, 116,1061–1071.
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RésuméDepuis 1995, environ 350 exoplanètes ont été détetées mais seule une dizaine l'a été dire-tement pour plusieurs raisons. D'abord, les projetions de l'étoile h�te et de sa planète sur lasphère éleste sont très prohes � quelques frations de seondes d'ar. Cei impose un diamètreminimum pour le télesope et un système ompensant les perturbations atmosphériques. En-suite, le �ux lumineux de l'étoile h�te est entre 106 et 1010 fois plus fort que elui de la planète.Pour réduire e �ux stellaire sans a�eter le �ux planétaire, nous utilisons un oronographe dontles performanes sont limitées par les défauts optiques qui doivent être ompensés ou estimés.Pendant ma thèse, j'ai étudié sur des plans théoriques et expérimentaux deux tehniques : leoronographe à quatre quadrants à étages multiples (MFQPM) pour atténuer le �ux stellaireet la self oherent amera (SCC) qui minimise l'impat des aberrations optiques en utilisantl'inohérene entre lumières stellaires et planétaires. J'ai montré en laboratoire qu'un prototypenon optimisé du MFQPM fournissait une extintion ahromatique de l'étoile entrale de 103�104entre 550 et 750nm. Puis, j'ai montré par simulations que la SCC s'assoie aisément ave unoronographe de type Lyot et qu'en utilisant ses deux modes de fontionnement � analyseur desurfae d'onde en plan foal et imagerie di�érentielle �, des planètes de type Terre pouvaient êtredétetées de l'espae sous des onditions réalistes. J'ai également mesuré un défaut réel de phasevia la SCC sur le ban d'Imagerie Très Haute Dynamique que j'ai développé à l'Observatoire deParis.Mots-lés: Imagerie haut ontraste, imagerie haute dynamique, haute résolution angulaire, o-ronographie, traitement d'images, analyseur de surfae d'onde, optique adaptative.AbstratOnly 3% of known exoplanets have been diretly deteted up to now for several reasons.First, they are very lose to their parent star, whih sets a minimum telesope size and requiresthe use of an atmospheri turbulene ompensator. Then, the star is so bright ompared to itsplanets (106 to 1010) that the redution of its light through a oronagraph is mandatory. Finally,we need to ompensate or estimate optial aberrations whih drastially limit the oronagraphperformanes. During my PhD Thesis, I worked on two instruments : the Multi-stage FourQuadrant Phase Mask (MFQPM) oronagraph to redue the star light, and the Self-CoherentCamera (SCC) whih minimizes optial errors using inoherene between star and planet lights.In a laboratory experiment, I showed that 103�104 star �ux redution is possible from 550et 750nm with a non-optimized MFQPM. Then, I numerially demonstrated that SCC an beassoiated with a Lyot style oronagraph to provide Earth-like planet detetion from spae andunder realisti assumptions. That tehnique works in two steps : foal plane wavefront sensing anddi�erential imaging. Finally, I provided a SCC phase measurement in a laboratory experiment.Keywords: High ontrast imaging, high angular resolution, oronagraph, post-proessing imag-ing, wavefront sensor, adaptive optis. 253
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