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Introduction

La science des planètes extra-solaires est en plein essor depuis une dizaine d’années. Outre la volonté
expansionniste de l’homme, cet essor est motivé par la volonté de mieux connaître notre propre système
planétaire, et particulièrement les mécanismes de formation de notre planète, la Terre. Le nombre d’exopla-
nètes détectées et étudiées depuis dix ans augmente de jour en jour. Et pourtant ces exoplanètes sont peu
accessibles, tant par la distance qui nous en sépare que par la difficulté de les observer. Très peu brillantes,
elles sont de plus noyées dans le flux lumineux intense de leur étoile hôte. Aujourd’hui, les méthodes qui
nous permettent de les caractériser sont fondées sur une étude de l’influence de la planète sur son étoile.
La planète modifie en effet le mouvement propre de l’étoile, ainsi que son flux. Sous certaines conditions,
ces modifications peuvent être perçues depuis la Terre. Ces méthodes ont permis de dévoiler nombre de
ces planètes, donnant accès à leur paramètres physiques primordiaux (masse, orbite, période de révolution).
Mais la compréhension de la formation de ces astres en nécessite une connaissance plus fine, que seule l’ob-
servation directe peut apporter. L’imagerie directe consiste à capter les quelques photons que nous recevons
des exoplanètes, porteurs d’informations sur la composition chimique de leur atmosphère, leur température,
et sur la présence éventuelle d’une forme de vie. Le flux extrêmement faible provenant de la planète requiert
l’utilisation d’un télescope de grande taille (de la classe des 10 m), ce qui favorise aujourd’hui une observa-
tion située au sol.

Mais au delà de la taille du télescope, les conditions requises pour observer ces exoplanètes représentent
un véritable défi. Tout d’abord, le rapport de flux existant entre une planète et son étoile peut atteindre plu-
sieurs millions, voire plusieurs milliards. Il est alors extrêmement délicat de distinguer le flux de la planète
de celui de l’étoile. De plus, la lumière provenant de l’étoile et de la planète, après avoir parcouru plusieurs
années-lumières sans encombre, traverse l’atmosphère terrestre turbulente et plusieurs dizaines de dioptres
optiques avant d’être mesurée par le détecteur scientifique. Il découle de ce parcours mouvementé une ré-
partition plus ou moins heureuse des photons dans l’ensemble du plan du détecteur, et là encore distinguer
les photons de l’étoile de ceux de la planète est une tâche ardue.

Ces deux écueils majeurs sont en réalité les deux facettes d’une même problématique, qui est la connais-
sance et la maîtrise de la réponse globale du système d’observation complet. Dans le cas d’une observation
depuis le sol, cette réponse globale prend en compte à la fois la turbulence et le télescope lui-même. Les
projets de détection directe sont en cours de développement aujourd’hui, et proposent des solutions à ces
contraintes extrêmes. Le projet SPHERE en particulier combine un système d’optique adaptative extrême
assurant la meilleure correction possible de la turbulence, un étage coronographique permettant de suppri-
mer physiquement le signal de l’étoile, et enfin un imageur différentiel permettant de calibrer les défauts
résiduels de l’ensemble de l’instrument.

Dans le cadre de ce projet, mon travail de thèse a consisté à mettre en œuvre et à optimiser différentes
méthodes permettant d’assurer une détectivité accrue. Ces méthodes ont porté dans un premier temps sur
l’optimisation d’un système d’optique adaptative via la mesure et la compensation des aberrations non-vues.
Ces aberrations constituent une des principales limitations actuelles des systèmes d’OA. Dans un deuxième
temps, mon travail a consisté à mettre en œuvre des méthodes fines de traitement d’image a posteriori dans
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le cadre de l’imagerie différentielle et coronographique. Ces méthodes se fondent sur une description précise
de ces deux types d’imagerie dans le cadre spécifique de l’imagerie directe d’exoplanètes.

Dans le premier chapitre, je m’intéresse aux différentes méthodes de détection utilisées aujourd’hui.
Je dresse leurs avantages et limitations, et me focalise plus spécialement sur les méthodes directes. Dans
le second chapitre, je présente les différents outils et techniques nécessaires à la bonne compréhension de
cette thèse. En particulier, la formation d’image est déclinée sous différentes variations : imagerie turbu-
lente, imagerie corrigée par optique adaptative, imagerie différentielle, et imagerie coronographique. Dans
le troisième chapitre, je présente une méthode optimale de mesure et de pré-compensation des aberrations
non-vues en optique adaptative, principale limitation de ces systèmes. Cette méthode a été développée pen-
dant la thèse, étudiée en simulation puis validée par des résultats expérimentaux. Dans le quatrième et le
cinquième chapitre, je présente deux méthodes d’inversion novatrices concernant l’imagerie différentielle
d’une part, et l’imagerie coronographique d’autre part. Les performances de ces méthodes sont validées en
simulation. Je termine enfin par une mise en perspective de ce travail de thèse, en présentant des pistes de
réflexion pour la poursuite du travail.



Chapitre 1

Contexte

En 1995, Michel Mayor et Didier Queloz découvrent l’existence d’une planète dans un système stellaire
distant [2]. Il s’agit d’une planète de la taille de Jupiter, orbitant extrêmement près (0,052 Unités Astro-
nomiques (UA)) de son étoile 51 Peg. Cette découverte apporte à la fois une réponse essentielle et une
nouvelle source de questions : c’est avant tout la preuve de l’existence de systèmes planétaires orbitant au-
tour d’autres étoiles que le Soleil. Cette question était restée en suspens depuis l’antiquité, les astronomes ne
disposant pas jusqu’alors d’instruments suffisamment précis pour permettre ce genre de détection. Cepen-
dant, aucun modèle théorique de formation planétaire ne prévoyait alors la présence d’une planète géante si
proche de son étoile. Cette découverte a donc ouvert un nouveau champ de questions concernant la forma-
tion des planètes, et a apporté la notion de migration des planètes lors de la formation. D’un point de vue
plus philosophique, il devient alors possible d’espérer trouver une forme de vie et de pensée qui se serait
développée sur une autre planète que la Terre. Depuis cette découverte, l’étude des exoplanètes est devenue
l’un des domaines phares de l’astronomie. Aujourd’hui1 , plus de 260 planètes extrasolaires sont connues et
répertoriées, incluant quelques 26 systèmes planétaires multiples. Dans la grande majorité des cas, ces pla-
nètes sont au moins de la taille de Jupiter, se trouvent à moins de 100 parsecs de notre Soleil, et sont situées
à proximité de leur étoile (moins d’une UA) et présentent donc des périodes de révolution brèves. Cette
répartition est cependant peu représentative de notre système solaire, où les planètes géantes sont situées à
plus de 5 UA. Cette différence s’explique par le fait que le type de planètes découvertes est conditionné par
la méthode de détection utilisée.

Jusqu’à aujourd’hui, les méthodes de détection utilisées sont dites « indirectes ». C’est-à-dire qu’elles
observent non pas directement la planète, mais son influence sur son étoile hôte. La méthode des vitesses
radiales ou la méthode astrométrique consiste à observer l’influence gravitationnelle de la planète sur son
étoile. L’observation des transits se fonde quant à elle sur l’influence photométrique, à savoir les fluctuations
de flux de l’étoile induites par le transit de la planète devant l’étoile. Ces méthodes indirectes donnent un
accès partiel aux paramètres géométriques et physiques des planètes détectées : masse, période et excentri-
cité. Les méthodes de détection indirectes sont donc plus sensibles aux planètes massives, proches de leur
étoile et dont l’étoile est proche du Soleil. Les détections sont donc biaisées vers des planètes de forte masse,
proches de leur étoile et proches du Soleil.

Au contraire de ces méthodes, les méthodes directes consistent à observer le flux lumineux provenant
de la planète. C’est à dire la portion de flux stellaire diffusé par la planète ainsi que son émission propre
dans le cas de géantes gazeuses chaudes. L’observation directe donne accès, outre les paramètres géomé-
triques de la planète, à des informations concernant son atmosphère éventuelle et sa constitution. Les défis
technologiques soulevés par ce type de détection sont cependant très importants et les projets de détection
directe commencent seulement à voir le jour. Quelle que soit la méthode de détection, plus la planète est
petite et plus son signal utile est faible. Ce chapitre présente succinctement les différentes méthodes de dé-
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tection indirecte utilisées jusqu’à ce jour ainsi que les paramètres physiques auxquels elles donnent accès.
Les méthodes directes sont ensuite abordées, en insistant plus particulièrement sur l’imagerie depuis le sol
et ses fortes contraintes technologiques.

1.1 Les exoplanètes et leur détection
1.1.1 Détection indirecte

A l’exception de quatre planètes détectées directement, la totalité des planètes extrasolaires recensées
aujourd’hui ont été détectées par des méthodes indirectes. Ces méthodes de détection se fondent sur l’in-
fluence de la planète sur l’étoile. On compte parmi celles-ci la méthode des vitesses radiales, la plus efficace
jusqu’à aujourd’hui puisqu’elle a permis la grande majorité des détections.

1.1.1.1 Détection par les vitesses radiales

Le mouvement de la planète autour de son étoile induit un déplacement de cette dernière autour du bary-
centre du système étoile-planète. La méthode des vitesses radiales consiste donc à mesurer ce déplacement
de l’étoile. Vue de la Terre en particulier, celle-ci présente un mouvement de va-et-vient. Ce mouvement
très faible (dont l’amplitude dépend de la masse de la planète et de l’étoile) peut être détecté via l’ef-
fet Doppler-Fizeau : le mouvement de l’étoile se traduit par un décalage spectral de la lumière émise. Le
spectre de l’étoile se décale vers les grandes longueurs d’onde lorsqu’elle s’éloigne et vers les petites lors-
qu’elle se rapproche. Une variation périodique de la vitesse relative de l’étoile par rapport à l’observateur
est la signature quasi-systématique de la présence d’une planète orbitant autour de l’étoile (cf Figure 1.1).
L’amplitude de la perturbation est maximale pour une planète massive (de l’ordre de la masse de Jupiter,
voire plus grosse) et proche de l’étoile (et donc de température élevée). La majorité des planètes détectées
sont appelées des « Jupiter Chauds » ou « Jupiter Tièdes ». L’existence de ces planètes était insoupçonnée
jusqu’alors.

Les instruments utilisés sont donc des spectrographes de précision, en particulier le spectrographe
ELODIE[4] installé à l’Observatoire de Haute Provence (OHP) en France, qui a permis la détection de
la première exoplanète en 1995 autour de 51 Peg, le spectrographe SOPHIE[5] aussi à l’OHP depuis peu,
ainsi que les spectrographes CORALIE[6] et HARPS[7], installés à l’observatoire de La Silla au Chili .

La méthode de détection par vitesses radiales est sensible à la projection du déplacement de l’étoile sur
la ligne de visée. Celle-ci est reliée à la masse du compagnon multipliée par le sinus de l’inclinaison du plan
de l’orbite de la planète par rapport à la ligne de visée. Par conséquent cette méthode de détection ne peut
donner qu’une limite inférieure à la masse du compagnon et pas sa valeur exacte. Elle nécessite par ailleurs
une extrême stabilité du spectrographe dans le temps, ainsi qu’une résolution spectrale assez grande, ce qui
limite la détection aux étoiles assez lumineuses. Malgré ces limitations, la méthode des vitesses radiales reste
à ce jour de loin la méthode la plus efficace pour détecter des exoplanètes. Le nombre de planètes découvertes
par vitesses radiales augmente de jour en jour, et atteint aujourd’hui 269 planètes dont 25 systèmes multiples
(d’après les données de l’Encyclopédie des Planètes Extrasolaires, http ://exoplanet.eu/catalog.php).

1.1.1.2 Détection par transit

Lorsque l’inclinaison de l’orbite de la planète par rapport à la ligne de visée le permet, le flux de l’étoile
est modulé par une occultation partielle due au passage de la planète. La diminution relative du flux de
l’étoile dépend bien sûr du rapport des surfaces apparentes de la planète et de l’étoile. Plus la planète est
grosse, plus profond sera le transit et plus facile sera la détection. Typiquement l’atténuation du flux de
l’étoile est de l’ordre de 10−2 pour une planète de type Jupiter, et de 10−4 pour une planète de la taille de la
Terre.
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FIG. 1.1 – Résultat illustrant la méthode de détection par vitesses radiales. La vitesse radiale de l’étoile
(en ordonnée, en km/s) tracée en fonction du temps (en abscisse, en jours) montre des variations induites
par un système à deux planètes[3]. La particularité de ce système planétaire est que l’une des périodes est
exactement le double de l’autre.
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Afin de confirmer la présence d’une planète, le transit doit être périodique (correpondant ainsi à plusieurs
rotations de la planète sur son orbite). La profondeur relative du transit renseigne bien évidement sur la taille
de la planète. La durée entre deux transits donne directement la période de la planète autour de l’étoile.
Si la mesure est suffisamment précise, la forme du transit peut renseigner sur la présence ou non d’une
atmosphère sur la planète. La Figure 1.2 illustre la détection de deux planètes géantes[1], et montre les
transits planétaires mesurés sur les deux étoiles OGLE-TR-113 (en haut) et OGLE-TR-132 (en bas). Les
axes sont gradués en unités normalisées (flux relatif au flux stellaire moyen en ordonnées, et durée du transit
normalisée à la période de la planète en abscisses).

FIG. 1.2 – Deux exemples de transit planétaires[1], sur les deux étoiles OGLE-TR-113 et OGLE-TR-132.
Les diminutions de flux attribuées aux planètes sont respectivement de 3% (en haut) et de 1% (en bas).

La méthode des transits donne accès à des paramètres physiques inaccessibles autrement (masse de la
planète non biaisée, son rayon) mais reste cependant fortement biaisée par la détection de systèmes orientés
selon la tranche par rapport à l’observateur. Cette méthode doit donc être appliquée par sondages de grandes
proportions pour être efficace. C’est précisément un des buts du projet COROT [8, 9], qui donne maintenant
ses premiers résultats. Celui-ci consiste à acquérir des courbes de flux de milliers d’étoiles pendant de
longues périodes afin d’augmenter la probabilité de détection. Cette méthode est également limitée par la
durée des périodes d’observation à des planètes de courte période de révolution. L’observation des transits
a conduit jusqu’à aujourd’hui à la détection de 24 planètes, majoritairement de masse semblable à celle
de Jupiter et proches de leur étoile (demi-grand axe inférieur à 0,07UA). Il est à noter que l’observation
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photométrique du spectre de l’étoile pendant et en dehors du transit peut permettre de remonter au spectre
de l’atmosphère de la planète, comme ce fut le cas pour la planète HD209458b [10].

1.1.1.3 Détection par microlentille gravitationnelle

L’effet de microlentille gravitationnelle est visible lorsque deux étoiles situées à des distances différentes
de l’observateur se trouvent sur la même ligne de visée. Le champ gravitationnel de l’étoile la plus proche
déforme l’espace-temps et agit alors comme une lentille, focalisant le flux lumineux de l’étoile la plus loin-
taine (cf Figure 1.3). Ce phénomène dure quelques jours à quelques semaines, le temps que le mouvement
propre des étoiles désaligne l’ensemble. Il est alors possible de détecter la présence d’un compagnon autour
de l’étoile la plus proche en mesurant précisément les variations de flux de l’étoile distante. Ces variations
sont prévues par les équations de la relativité générale, et dépendent uniquement de la position géométrique
des étoiles, de leur mouvement par rapport à l’observateur, et de la masse de l’étoile proche. Tout écart à ce
modèle indique clairement la présence d’un compagnon autour de l’étoile proche comme c’est le cas sur la
Figure 1.4.

Terre * *Etoile proche
Etoile distante

FIG. 1.3 – Schéma de principe de l’effet de microlentille gravitationnelle. La lumière provenant d’une étoile
distante est focalisée par l’étoile proche. L’évolution du flux de l’étoile distante en fonction du temps ren-
seigne sur la présence éventuelle d’une planète en orbite autour de l’étoile proche.

Cette méthode de détection présente de nombreux avantages. Tout d’abord elle permet de détecter des
compagnons autour d’étoiles très distantes. Les quatre compagnons détectés à ce jour par microlentilles gra-
vitationnelles sont situés à plusieurs milliers de parsecs du Soleil. Elle présente également une grande sen-
sibilité qui permet de détecter des compagnons de faible masse. L’exoplanète la moins massive (OGLE-05-
390L b, 0,017 MJ , soit 5,5 MT ) a été détectée par microlentille gravitationnelle [12]. Enfin, elle permet de
détecter des planètes éloignées de leur étoile, ce qui est inaccessible à la méthode des vitesses radiales. Cette
méthode présente cependant l’inconvénient d’être dépendante d’une configuration plutôt rare des étoiles, et
surtout non reproductible à volonté. Lors de ces dix dernières années, un millier de cas ont pu être observés,
menant à quatre détections de planètes extrasolaires.

1.1.1.4 Détection par astrométrie

De même que pour la mesure des vitesses radiales, la détection par astrométrie tire parti du mouvement
de l’étoile induit par l’attraction gravitationnelle de la planète. La détection par astrométrie consiste cepen-
dant à repérer de façon absolue la position de l’étoile au cours du temps. Si celle-ci décrit une trajectoire
elliptique, il y a de fortes chances pour que ce soit le signe de la présence d’une planète. Cette méthode est
complémentaire de la méthode des vitesses radiales puisqu’elle est surtout sensible aux longues périodes.
Le projet PRIMA (Phase Referenced Imaging and Micro arcsecond Astrometry [13]) doit atteindre des
précisions permettant la détection de planète de type Jupiter ou Saturne.

Cependant, pour des planètes plus proches de leur étoile ou moins massives que Jupiter, ou pour des
étoiles plus massives que le Soleil, le mouvement apparent de l’étoile est trop faible pour être décelé de-
puis la Terre. L’arrivée de satellites interférométriques ou astrométriques comme SIM (Space Interferometry
Mission [14]) ou GAIA (Global Astrometric Interferometer for Astrophysics [15]) devrait permettre d’at-
teindre des précisions suffisantes pour détecter des planètes terrestres dans le voisinage proche de leur étoile.
Aucune exoplanète n’a été détectée à ce jour par mesure astrométrique de la position de l’étoile.
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FIG. 1.4 – Courbe de luminosité montrant l’effet de microlentille gravitationnelle. Le flux émis par l’étoile
lointaine (en ordonnée, en flux relatif) varie en fonction du temps (en abscisse, en jours) sous l’influence de
l’étoile proche. L’impact d’une planète de la taille de Jupiter est visible sous la forme d’un double pic situé
autour de l’abscisse 2840[11].
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1.1.2 Détection directe
La détection directe ouvre un nouveau champ d’exploration à la recherche d’exoplanètes. Son principe

repose sur l’extraction des photons émis par la planète. Ces photons permettent d’affirmer bien sûr la pré-
sence de la planète, mais il sont également porteurs de bien plus d’information. Alliée à un spectrographe,
cette méthode est à même de caractériser la lumière réfléchie ou émise par la planète et d’en déduire la
composition chimique de celle-ci, ainsi que sa température. Ces paramètres sont jusqu’alors totalement in-
accessibles aux méthodes indirectes, à l’exception de la méthode des transits. Cependant dans le cas des
transits, un très fort contraste du transit est nécessaire, et seuls deux cas ont été favorables jusqu’ici.

De plus l’imagerie directe est sensible à des planètes éloignées de leur étoile, ce qui la rend complé-
mentaire à la plupart des méthodes indirectes. Enfin, il suffit de deux ou trois observations directes pour
confirmer une détection et différencier une planète liée des objets du fond de ciel et une image seulement
pour acquérir un spectre alors que plusieurs mois de suivi sont nécessaires dans le cas des vitesses radiales.

A ce jour une seule planète a été découverte par imagerie directe [16] : une géante de 5MJ gravitant à
55UA de son étoile, une naine brune de 25MJ à 70pc du Soleil. Cette détection a été confirmée [17] comme
étant une planète gravitationnellement liée à son étoile. Les Figures 1.5 et 1.6 montrent la première détection
d’une exoplanète par méthode directe, et la confirmation par mesure du mouvement propre des deux astres.

FIG. 1.5 – Première image d’une exoplanète, acquise depuis le VLT. Le compagnon de masse 5MJ en orbite
à 55UA de son étoile est le premier détecté par une méthode directe.

1.1.2.1 Buts scientifiques

Les données accessibles par la détection directe sont multiples. De nombreux ouvrages de référence
les présentent en détail [18, 19]. Parmi celles-ci, il est nécessaire de distinguer deux types d’apport. La
complémentarité des compagnons détectés, et la richesse des paramètres mesurables sur ces compagnons :

Tout d’abord la détection de planètes autour d’étoiles actives est seulement accessible aux méthodes di-
rectes. En particulier les étoiles jeunes, qui sont des candidats très intéressants pour la formation planétaires,
sont des étoiles actives, leur activité de surface bruite en effet toute mesure basée sur une mesure photomé-
trique de l’étoile. De plus la détection directe trouve son efficacité dans la détection de planètes éloignées
de leur étoile. La détection directe est donc complémentaire des méthodes indirectes.
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FIG. 1.6 – Le mouvement propre de la planète 2M1207b et de son étoile 2M1207. Cette mesure ultérieure
a confirmé la détection de l’exoplanète.



1.1. LES EXOPLANÈTES ET LEUR DÉTECTION 25

Par ailleurs, La détection directe donne accès à des paramètres du compagnon innaccessibles par des
méthodes indirectes.

– En particulier, la visualisation directe du compagnon permet de lever l’ambiguité du facteur sin i qui
entache la méthode de détection par vitesses radiales. La détection donne alors directement accès à la
masse de l’exoplanète, et pas à une limite inférieure,

– la détermination de la luminosité intrinsèque des planètes à différents âges permet de mieux contraindre
les modèles d’évolution planétaires,

– l’étude spectroscopique de l’atmosphère ouvre la voie à l’exploration fine de ses caractéristiques :
– elle mène aux premiers tests directs des modèles atmosphériques. Ces études peuvent ainsi donner

des indices sur la présence de nuages dans l’atmosphère,
– enfin, elle permet de déceler les marqueurs préférentiels d’une activité biologique et donc de la

présence potentielle de la vie sur une exoplanète.

1.1.2.2 Problématique et technologie

Le principal écueil de la détection par imagerie directe réside dans le gigantesque rapport de flux existant
entre une étoile et une planète. Le flux de l’étoile peut selon les cas atteindre jusqu’à 1012 fois celui de la
planète. L’imagerie est aujourd’hui essentiellement prévue depuis le sol, où seuls les grands télescopes de
10m et bientôt plus permettent de collecter suffisamment de photons issus de la planète. Cependant les
projets spatiaux prévoient à plus long terme de l’imagerie directe depuis l’espace (JWST, TPF, See Coast).
Dans un premier temps, les contrastes recherchés entre étoile et planète sont de l’ordre de 106, dans le cas
d’un Jupiter chaud orbitant un soleil. Eliminer le flux de l’étoile sans pour autant affecter celui de la planète
est un véritable défi technologique, en particulier dans les trois domaines suivants :

Corriger la réponse de l’instrument le plus efficacement possible Tout d’abord, il est nécessaire de
corriger le plus parfaitement possible la réponse de l’instrument optique, et de condenser toute la lumière
de l’étoile dans la tache de diffraction. Les propriétés de cette dernière sont en effet connues et maîtrisées,
et il est alors plus facile de l’éliminer. La correction de la réponse instrumentale est assurée par un système
d’optique adaptative extrême assurant non seulement la correction de la perturbation induite par la turbu-
lence atmosphérique, mais aussi la correction des aberrations optiques internes à l’instrument. Cet aspect
est abordé dans le chapitre 3.

Eliminer physiquement le signal de l’étoile avant la détection L’élimination physique du signal de
l’étoile permet de réduire le bruit de photon, limitation ultime de toute observation. L’utilisation d’un coro-
nographe permet d’atteindre ce but, mais est néanmoins très sensible à la qualité optique de l’instrument.
Le coronographe élimine en effet la tache de diffraction, c’est à dire la portion de la lumière corrigée par
l’optique adaptative. Cet aspect est abordé dans le chapitre 5.

Traiter les images pour éliminer les résidus non corrigés Afin d’améliorer encore la détection finale, et
permettre ainsi d’observer des compagnons de fort contraste, il est indispensable de prendre en compte tous
les résidus calibrés mais non corrigés et les inclure dans un processus de traitement d’image. Pour ce faire,
plusieurs méthodes différentielles utilisent la signature du compagnon dans différentes bandes spectrales,
ou dans différentes polarisations afin de soustraire le signal de l’étoile au profit de celui du compagnon. Cet
aspect est abordé dans le chapitre 4.

1.1.2.3 Interférométrie de « nulling »

Dans le cas d’exoterres, le rapport de flux entre la planète et son étoile est plus faible dans l’infrarouge
que dans le visible (106 pour 109 dans le visible). Le spectre de l’atmosphère planétaire à 10µm présente
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également des biosignatures indispensables à la détection de la vie (comme par exemple l’ozone [20]).
Cependant la résolution des intruments décroît avec la longueur d’onde, et seuls les interféromètres de
plusieurs dizaines de mètres de base peuvent séparer un système étoile-planète dans ces domaines spectraux.
De plus, la détection est facilitée depuis l’espace par l’environnement froid propice à une détection dans
l’infrarouge thermique.

L’interférométrie est par ailleurs un moyen efficace d’annuler le flux de l’étoile centrale. Il est pour cela
nécessaire d’observer le système étoile-compagnon par exemple avec deux télescopes, et de recombiner les
faisceaux issus des deux télescopes en les déphasant de π l’un par rapport à l’autre. Lors de la recombinaison,
la lumière de l’étoile interfère destructivement, et est annulée au profit de la lumière du compagnon.

Il existe aujourd’hui deux projets spatiaux d’interférométrie de nulling DARWIN [21] pour l’Europe et
TPF-I [22] pour les Etats-Unis ayant pour but la détection d’exoterres.

1.2 Les projets de détection directe
Plusieurs projets actuels ont pour objectif la détection directe d’exoplanètes depuis le sol. Parmi ceux-ci

le projet européen SPHERE et le projet américain GPI.
SPHERE (pour Spectro-Polarimetric High-contrast Exoplanet REsearch [23]) est un instrument de se-

conde génération pour le VLT. Son but premier est la détection et la caractérisation d’objets faibles (idéa-
lement de nouvelles planètes géantes extrasolaires) en orbite autour d’étoiles proches. Les contrastes maxi-
maux recherchés sont de l’ordre de 106. Sphere est un imageur spectral et polarimétrique proche infra-rouge
et visible, alié à un spectromètre à intégrale de champ (IFS).

GPI (pour Gémini Planet Imager [24]) est un instrument de seconde génération pour l’observatoire de
Gemini. Semblable à SPHERE, son dimensionnement légèrement supérieur vise une détectivité légèrement
accrue (107).



Chapitre 2

Outils et instruments

Ce chapitre a pour but de présenter les différentes méthodes et techniques nécessaires à la bonne com-
préhension de cette thèse. Il ne se veut certes pas exhaustif, et le lecteur curieux trouvera de nombreuses
références bien plus complètes auxquelles se rapporter en cas de besoin. Il cherche plutôt à introduire briè-
vement les pré-requis spécifiques à la suite de l’ouvrage. Dans un premier temps je décris le formalisme
de formation d’image classique en présence d’un instrument réaliste. Dans un second temps, l’impact de
la turbulence atmosphérique sur les observations au sol ainsi que le processus de formation d’image atte-
nant. Dans un troisième temps, je m’intéresse aux méthodes d’inversion appliquées à l’acquisition d’images.
Puis je dresse un état des lieux de la coronographie. Enfin, j’aborde le principe de l’imagerie différentielle,
spectrale et angulaire.

2.1 Formation d’image

2.1.1 Imagerie d’objets étendus, relation objet/image

Le processus de formation d’image est décrit par la théorie scalaire de la diffraction [25, 26]. Sous hy-
pothèse d’isoplanétisme, i.e. d’uniformité de la réponse de l’instrument dans le champ, il peut être modélisé
par le produit de convolution de l’objet observé et de la réponse impulsionnelle de l’instrument imageur
utilisé. En notant hopt la réponse de l’instrument imageur, o l’objet observé et ? l’opérateur de convolution,
il vient pour i l’image plan focal :

i = hopt ? o (2.1)

où la convolution des fonctions f1 et f2 se définit par f1 ? f2(x) ,
∫
f1(t)f2(x− t) dt

2.1.1.1 Réponse d’un instrument imageur

La réponse d’un instrument imageur en lumière incohérente est appelée la Fonction d’Etalement du
Point (FEP) ou la Point Spread Function (PSF). Concrètement, la FEP est l’image par l’instrument d’un
objet observé o ponctuel et monochromatique. Elle est égale au module carré de la transformée de Fourier
de l’amplitude complexe ψ du champ scalaire électromagnétique dans la pupille P de l’instrument. Le
champ dans la pupille se calcule directement par la relation ψ = APejφ. φ représente la phase du champ
électromagnétique dans la pupille de l’instrument. A est l’amplitude du champ dans la pupille en l’absence
d’aberrations. La pupille est définie par :

P =

{
1 si oc < r < 1
0 sinon (2.2)

27
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où oc est le rayon de l’occultation centrale du télescope, rapporté au rayon de la pupille.

hopt(α) =
∣
∣TF−1 (ψ(r))

∣
∣
2 (2.3)

où α est la variable du plan focal, et r la variable plan pupille. Dans la suite on négligera, sauf mention
contraire, les variations spatiales de l’amplitude (A ' 1). La transformée de Fourier d’une fonction f
dépendant de la variable r, associée à la variable duale α est définie par :

TF−1(f)(α) =

∫∫

f(r)e−j2πrαr (2.4)

Imageur parfait Dans le cas d’un imageur parfait, l’amplitude complexe provenant d’une source ponc-
tuelle à l’infini est constante et peut être prise égale à 1 sur toute la pupille, la phase φ est constante. La
réponse de l’instrument est alors le module carré de la transformée de Fourier de la fonction pupille. Dans
le cas d’une pupille circulaire sans occultation centrale (i.e. oc = 0), la FEP est alors une tache d’Airy (cf
Figure 2.1 [gauche]).

Imageur aberrant - Polynômes de Zernike Un instrument réel est cependant entaché d’aberrations op-
tiques. Ces aberrations peuvent avoir plusieurs origines : défauts de polissage des optiques, mauvais aligne-
ments sur le banc, rayons de courbure inadaptés. Les aberrations s’apparentent à un défaut de phase et sont
donc notées φab par analogie à la phase φ du champ électromagnétique. Dans le cas où l’imageur présente
des aberrations φab, la phase φ du champ électromagnétique en sortie de pupille n’est plus nulle et le champ
ψ est noté de façon générale Pejφ. La FEP n’est alors plus une tache d’Airy, mais une tache dont la structure
dépend des aberrations φab de l’instrument (cf Figure 2.1 [droite]).

FIG. 2.1 – FEP à λ = 1µm de l’instrument parfait [gauche] et d’un instrument aberrant [droite] en échelle
logarithmique. L’erreur de front d’onde est de 100nm.

La phase φ dans la pupille est souvent décrite en utilisant sa décomposition sur la base des polynômes de
Zernike {Zk} (Figure 2.2). Celle-ci est orthonormée sur un disque unité et est donc particulièrement adap-
tée à la description d’une phase aberrante définie sur un tel support. Les polynômes de Zernike s’écrivent
comme le produit d’une fonction radiale Rm

n (r) et d’une fonction azimutale Θm
n (θ). Ces deux fonctions sont

paramétrées par leur degré radial n et leur degré azimutal m. Le degré radial donne le nombre d’annulations
du polynôme selon un diamètre du support et le degré azimutal sur le périmètre extérieur du support.

Zk(r) = Rm
n (r)Θm

n (θ) (2.5)
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où la partie azimutale s’écrit :

Θm
n (θ) =







√
n+ 1 si m = 0

√

2(n+ 1) cos(mθ) si m 6= 0 et k pair
√

2(n+ 1) sin(mθ) si m 6= 0 et k impair
(2.6)

et la partie radiale s’écrit :

Rm
n (r) =

(n−m)/2
∑

s=0

(−1)s(n− s)!

s! [(n+m)/2 − s]! [(n−m)/2 − s]!
rn−2s. (2.7)

Les polynômes de Zernike sont couramment utilisés en imagerie optique pour deux principales raisons :
d’une part, les premiers polynômes décrivent bien les aberrations optiques de bas ordre (défocalisation, astig-
matisme, coma, aberration sphérique), d’autre part le degré radial donne directement accès aux fréquences
spatiales de la phase dans la pupille [27]. La base des Zernike étant complète, la phase φ se décompose de
la façon suivante :

φ =
k=∞∑

k=1

akZk (2.8)

où ak sont les coefficients de la décomposition, appelés coefficients de Zernike. Les ak sont exprimés en
chemin optique ou en phase pour une longueur d’onde donnée selon le cas. La FEP d’un instrument imageur
est donc entièrement paramétrée par la décomposition des aberrations sur la base des polynômes de Zernike
ak.

hopt(α) =
∣
∣
∣TF−1

(

P(r)ej
Pk=∞

k=1
akZk(r)

)∣
∣
∣

2
(2.9)

2.1.1.2 Fonction de transfert optique d’un instrument parfait

Afin de simplifier les notations, on note dans la suite g̃(f) = TF (g(α)). Dans le domaine de Fourier, la
relation de convolution 2.1 devient un simple produit, qui met en jeu les transformées de Fourier de l’image
ĩ(f) et de l’objet õ(f), ainsi que h̃opt(f) la fonction de transfert optique (FTO). f , la fréquence spatiale, est la
variable du plan de Fourier. Cette fonction de transfert est un filtre appliqué sur le spectre de l’objet observé.

ĩ(f) = h̃opt(f)õ(f) (2.10)

La fonction de transfert optique peut être définie de manière équivalente par l’auto-corrélation du champ
électromagnétique dans la pupille compte tenu des propriétés de la transformée de Fourier.

h̃opt(f) = (ψ ⊗ ψ) (λf) (2.11)

où la corrélation entre deux fonctions à valeurs complexes f1 et f2 est définie par f1 ⊗ f2(x) ,
∫
f?
1 (t)f2(t + x) dt. En l’absence d’aberrations, (φ nulle), la fonction de transfert optique est l’autocor-

rélation de la pupille. Elle a la forme d’un cône renversé (Figure 2.3) d’équation 2.12

h̃opt(f) =
2

π



arccos

(
λf

D

)

− λf

D

(

1 −
(
λf

D

)2
) 1

2



 (2.12)

et présente donc une fréquence spatiale de coupure

fc = D/λ. (2.13)
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FIG. 2.2 – Premiers polynômes de Zernike Zk, pour k allant de 1 à 21.



2.1. FORMATION D’IMAGE 31

FIG. 2.3 – Fonction de transfert optique d’un instrument parfait. La fréquence de coupure à D/λ est nette-
ment visible.

2.1.1.3 Fonction de transfert optique d’un instrument aberrant

En présence d’aberrations (la phase φ est alors non nulle), l’expression de la fonction de transfert optique
s’écrit alors de façon générale :

h̃opt(f) =

∫

ψ∗(r)ψ(r + λf)df (2.14)

=

∫

A(r)P(r)A(r + λf)P(r + λf)ej(φ(r+λf)−φ(r))df (2.15)

La FTO est donc modifiée par la présence d’aberrations. Son profil avec et sans aberrations est tracé sur
la Figure 2.15, en particulier l’aire totale de la FTO diminue avec les aberrations introduites.

2.1.2 Acquisition d’images
Le modèle de formation d’image précédent permet de représenter la répartition continue d’intensité

lumineuse dans le plan focal du détecteur. Cette image continue est échantillonnée par le détecteur (CCD,
détecteur IR), qui intègre le flux sur une grille de pixels. Cette opération est équivalente à la convolution de
l’image continue i par la réponse du détecteur hdet, puis par sa discrétisation, enfin par l’ajout de bruit de
photon et de détecteur. La fonction de transfert du détecteur h̃det est donnée par la transformée de Fourier
de la fonction support du pixel (incluant les pertes, cross-talk par exemple) ; celle-ci est parfois moins large
que la distance inter-pixels. La réponse globale de l’instrument h avec acquisition par la caméra CCD s’écrit
donc comme la convolution de la réponse instrumentale optique par la réponse du CCD.

h = hopt ? hdet (2.16)

L’image discrétisée après acquisition s’écrit :

i = [h ? o]
x

+ b (2.17)
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où i représente l’image discrétisée, [ · ]
x

représente l’opération de discrétisation par un peigne de pas p
égal à la distance inter-pixel. b représente le bruit additif (bruit de photon ou de détecteur).

L’opération de discrétisation peut de la même façon s’appliquer à l’objet. En effet les opérations d’in-
version (présentées par la suite) appliquées à l’image permettent d’estimer un objet lui aussi discrétisé sur
la même grille de pixels. Il est donc possible de noter l’opération de convolution discrète précédente 2.17 de
la façon suivante :

i = Ho + b (2.18)

en notant o la forme discrète de l’objet et H la matrice correspondant à la convolution par la réponse im-
pulsionnelle h (matrice Toepliz à blocs Toepliz) également discrétisée. Le bruit b est une grandeur discrète
puisque celui-ci apparaît lors de la lecture de chaque pixel. Dans la suite, seule l’écriture continue i = h ? o
sera utilisée, le contexte permettant souvent de différencier le cas numérique du cas continu.

Il est à noter que la discrétisation de l’objet continu o en objet discret o constitue une approximation
et nous prive des informations hautes fréquences contenues a priori dans l’objet o. Une façon de retrouver
ces hautes fréquences dans l’objet estimé o est de paramétrer l’objet par un jeu de fonctions continues.
Il est nécessaire pour reconstruire l’objet que les paramètres soient identifiables à l’aide des seules basses
fréquences accessibles dans l’image discrète i.

2.1.2.1 Fonction de transfert détecteur et échantillonnage

La fonction de transfert du détecteur est donnée par la transformée de Fourier de la fonction support du
pixel, et présente une fréquence de coupure fp = 1/p. Le théorème de Shannon stipule que la discrétisation
de l’image continue observée à travers un instrument optique ne supprime pas d’information si la fréquence
d’échantillonnage est deux fois supérieure à la fréquence maximum de l’image (liée à la fréquence de cou-
pure de la FTO). L’échantillonnage e est donné par le rapport fp/fc. Un échantillonnage e ≥ 2 satisfait donc
au théorème de Shannon et garantit une restitution de toutes les fréquences spatiales transmises par la FTO
de l’instrument sans pertes d’information. Dans le cas d’un télescope de diamètre D observant à la longueur
d’onde λ, le pas pixel p doit donc être inférieur à λ/2D. La Figure 2.4 montre des coupes des différentes
FTO d’un instrument parfait échantillonné à la fréquence de Shannon (e = 2). Il est à noter que dans cette
configuration la fréquence de coupure de la fonction de transfert du détecteur est 2D/λ. De plus, la fonction
de transfert du détecteur n’a qu’un effet réduit sur la fonction de transfert totale.

2.2 Turbulence et Optique Adaptative
2.2.1 Imagerie à travers la turbulence

Toute observation de l’espace avec un télescope situé au sol se heurte inévitablement au problème de
la turbulence atmosphérique, qui perturbe de façon dynamique les images. Une description détaillée de
la turbulence et de ses effets sur la formation d’image en astronomie est donnée dans l’ouvrage de Fran-
çois Roddier [28]. Les masses d’air à différentes températures, en mouvement, induisent des fluctuations
d’indice optique le long de la ligne de visée. Les images s’en trouvent fortement déformées, le principal ef-
fet étant une perte nette de résolution angulaire du télescope (cf Figure 2.5). Pour un instrument de diamètre
D observant à travers la turbulence, la limite de résolution d’une image à long temps de pose (ou « image
longue pose ») n’est plus λ/D mais λ/r0, avec r0 le diamètre de Fried [29]. Ce paramètre peut alors être
vu comme le diamètre équivalent du télescope donnant en l’absence de turbulences la même résolution
qu’un télescope de diamètre infini en présence de turbulence. La résolution limitée par la turbulence λ/r0

est appelée seeing et vaut typiquement 0,5 à 1,0 seconde d’arc dans les bons sites d’observation.
Le diamètre de Fried caractérise de façon simple et intégrée la force de la turbulence. Il caractérise l’effet

statistique de la turbulence intégrée sur toute la ligne de visée. Il s’exprime ainsi en fonction de la force de
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FIG. 2.4 – Fonctions de transfert optique, détecteur et totale dans le cas d’un instrument parfait échantillonné
à Shannon.

FIG. 2.5 – Images simulées avec turbulence [gauche] et sans turbulence [droite]. Le seeing (force de la
turbulence) est de 0,6 seconde d’arc.
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la turbulence à l’altitude z :

r0 =

[

0,42

(
2π

λ

)2 1

cosγ

∫ ∞

0
C2

n(z)dz

]− 3

5

(2.19)

avec C2
n(z) la constante de structure des fluctuations de l’indice optique de l’air, qui caractérise la force

de la turbulence à l’altitude z, γ l’angle zénithal, et λ la longueur d’onde d’observation.
Le modèle de Kolmogorov [30] permet de quantifier la corrélation spatiale des fluctuations d’indice de

l’atmosphère turbulente, et en conséquence de la phase. Selon ce modèle, la Densité Spectrale de Puissance
(DSP) de la phase turbulente Wφ(f) s’écrit en fonction du paramètre de Fried :

Wφ(f) = 0,023
f−

11

3

r
5

3

0

(2.20)

Ce modèle de la DSP présente une limite principale qu’est sa valeur infinie en f = 0. Le modèle plus
précis de Van Karman introduit deux paramètres physiques que sont la grande et la petite échelle L0 et l0.
Le modèle de Von Karman couvre alors tout le domaine inertiel et évite la divergence en 0 du modèle de
Kolmogorov. Ces deux modèles sont tracés sur la Figure 2.6. Lors des simulations effectuées dans le cadre
de ce travail de thèse, les phases turbulentes considérées sont créées en suivant le modèle de Von Karman.
Ce modèle réaliste inclue une grande échelle de L0 = 25 m, cette grandeur correspond à la taille typique
des plus importantes tourbillons dans l’atmosphère[31].

FIG. 2.6 – Densités spectrales de puissance des fluctuations de phase turbulente. Deux modèles sont consi-
dérés, Kolmogorov et Von Karman.

Dans le cadre du modèle de Kolmogorov, la variance spatiale de la phase turbulente σ2
φ s’exprime alors

en fonction du diamètre du télescope et du paramètre de Fried :

〈
σ2

φ

〉
= 1,03

(
D

r0

) 5

3

(2.21)
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2.2.2 Fonction de structure de la phase turbulente Dφ

La fonction de structure [28] de la phase turbulente permet de caractériser la statistique de la turbulence
atmosphérique plus finement que le paramètre de Fried r0. Cette fonction de structure se définit comme la
variance en un point r des fluctuations de phase entre deux points distants de ρ :

Dφ(r,ρ) =< |φ(r) − φ(r + ρ)|2 > . (2.22)

Il est à noter que la fonction de structure dépend de façon simple de la longueur d’onde, comme la phase
au carré. La fonction de structure peut donc être calibrée à une longueur d’onde, puis remise à l’échelle
suivant la relation 2.23 pour obtenir la fonction de structure à une autre longueur d’onde.

Dφ,λ1
(ρ) =

(
λ2

λ1

)2

Dφ,λ2
(ρ) (2.23)

Sous hypothèse de stationnarité spatiale de la phase, cette variance ne dépend pas du point r considéré
mais seulement de la distance ρ entre deux points dans la pupille. En considérant que la phase turbulente
est régie par la statistique de Kolmogorov [30, 27, 32], la fonction de structure s’écrit alors en fonction du
paramètre de Fried :

Dφ(ρ) = 6,88(
ρ

r0
)

5

3 (2.24)

Cette expression est vraie en première approximation. Elle suppose que la phase dans la pupille ré-
sulte d’un processus stationnaire. Si cette hypothèse se vérifie dans le cas d’une phase non corrigée, c’est
cependant moins vrai lorsque la phase est corrigée par des actionneurs localisés dans la pupille[27].

Le lecteur intéressé trouvera une description complète des effets de la turbulence dans [28].

2.2.3 FEP-FTO du système télescope-turbulence
La fonction de transfert associée au système télescope-turbulence s’écrit comme le produit de la fonction

de transfert optique du télescope seul (sans turbulence) h̃opt(f) par la fonction de transfert optique longue
pose de la turbulence B(f). Cette relation est clairement démontrée dans l’ouvrage de Roddier [33].

h̃LP (f) = h̃opt(f)B(f) (2.25)

La fonction de transfert optique du télescope seul h̃opt(f) a déjà été explicitée dans la section 2.1.1.3.
La fonction de transfert optique associée à la turbulence B(f) s’écrit de façon simple avec la fonction de
structure Dφ(ρ) :

B(f) = e−
1

2
Dφ(ρ) (2.26)

où les variables fréquentielle f et pupillaire ρ sont liées par la relation ρ = λf .
La FTO turbulente B(f) introduit donc une fréquence de coupure inférieure à celle d’un télescope parfait

(Figure 2.7). La FTO de la turbulence se comporte comme un filtre passe-bas, de fréquence de coupure
r0/λ. Le diamètre de Fried (de l’ordre de 10 cm dans le visible et pour un bon site d’observation) est en
général inférieur au diamètre du télescope considéré, ce qui implique une perte de résolution imposée par la
turbulence.

2.2.4 L’optique adaptative
Dès 1953, Horace Babcock [34] a eu l’idée de mesurer les distorsions présentes dans la lumière reçue

des étoiles sur terre et de les corriger rapidement afin de les compenser. Cependant il faut attendre 1989
avant qu’un tel système correctif soit mis en œuvre pour l’astronomie. Le système COME-ON [35] est ainsi
le premier d’une longue série de systèmes d’optique adaptative à être installés sur les grands télescopes. Sur
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FIG. 2.7 – Profil de la FTO en présence de turbulence (r0 = D/10), comparée à la FTO théorique du
télescope parfait.

le VLT, le système NAOS [36, 37, 38] fournit ainsi depuis 2002 des images à la limite de diffraction à la
communauté scientifique.

a) b) c) d)

FIG. 2.8 – Exemples d’images d’une étoile [a) et b)] et de la surface de la lune [c) et d)] sans optique
adaptative et avec correction par optique adaptative obtenues par l’instrument NAOS.

2.2.4.1 Principe d’un système d’OA

Un système d’OA est un asservissement opto-mécanique fonctionnant en boucle fermée qui se base sur
une mesure et une correction en plan-pupille des déformées de la phase dues à la turbulence. La boucle
d’asservissement est schématisée sur la Figure 2.9. Pratiquement, un système d’OA se compose de trois
éléments clés : un analyseur de surface d’onde (ASO), un système informatique temps-réel (RTC, pour
« Real-Time Computer ») et un miroir déformable (MD). Les mesures fournies par l’ASO sont traitées par
le RTC afin de piloter le miroir déformable, celui-ci devant s’adapter à la forme du front d’onde turbulent
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front d’onde plan 

Analyseur de
surface d’onde
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séparatrice

Miroir de basculement

Front d’onde corrigé
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Front d’onde déformé

Turbulence atmosphérique

(image à haute résolution)
Caméra

Logiciel de contrôle

FIG. 2.9 – Schéma de principe d’un système d’optique adaptative.

afin de le corriger. Ce système fournit un front d’onde corrigé (le plus plan possible) à la voie d’imagerie.
La formation d’image se rapproche donc de celle d’un instrument parfait.

2.2.4.2 Les éléments d’une OA

Analyse de surface d’onde Il existe de nombreux analyseurs de front d’onde, (voir [39]), je m’intéresserai
dans la suite uniquement à l’analyseur de Shack-Hartmann[40]. Celui-ci est l’analyseur plan-pupille linéaire
le plus fréquemment utilisé dans les systèmes d’OA utilisés en astronomie (COME-ON ([41]), ADONIS
([42]), Keck [43], Gemini [44], NAOS ([36]), SAXO [45]). Il consiste (Figure 2.10) en une matrice de
micro-lentilles échantillonnant le plan pupille. La position de la tache ainsi formée au foyer de chaque sous-
pupille donne une mesure de l’inclinaison locale du front d’onde, ou pente locale. Le vecteur des pentes
locales est noté p dans la suite. Cette mesure s’effectue par le calcul du photocentre de chaque tache dans le
plan focal de chaque micro-lentille. Un processus d’intégration permet de remonter à la connaissance de la
phase.

Correction La correction des aberrations turbulentes mesurées par l’ASO est assurée par le MD. Un bes-
tiaire des différents types de miroirs déformables peut être trouvé dans ([46]). Dans les systèmes d’OA,
le principe de la correction est généralement le suivant : la phase turbulente doit être corrigée au mieux
par le miroir déformable. Celui-ci se compose d’une surface réfléchissante souple déformée par des action-
neurs piézo-électriques, électrostatiques ou électromagnétiques. Il s’agit de déformer la surface d’onde de
quelques micromètres (cette amplitude varie selon la taille du télescope et les conditions typiques d’obser-
vation). Le miroir déformable est donc commandé par le vecteur de tensions déduit de ces mesures.
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FIG. 2.10 – Schéma de principe du Shack-Hartmann.
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FIG. 2.11 – Schéma de l’asservissement d’un système d’optique adaptative, en boucle fermée.

Commande Un système d’OA est un asservissement visant à corriger (et donc à diminuer) la phase tur-
bulente dans la pupille. Un asservissement temps-réel de ce type fonctionne sur le principe de la boucle
fermée. En boucle fermée, un système d’OA minimise donc la grandeur suivante :

φres = φturb − φcorr (2.27)

comme illustré sur la Figure 2.11 avec φres la phase résiduelle après correction par la boucle d’OA,
φturb la phase turbulente en entrée de l’instrument, et φcorr la phase de correction apportée par le système
d’OA.

Un des principaux problèmes en OA est de calculer les meilleures tensions v à appliquer au MD à partir
des mesures de l’ASO p. Ce calcul doit d’une part prendre en compte le bruit de mesure de l’ASO et d’autre
part prendre en compte le retard temporel de la correction. En effet la turbulence évolue rapidement, le
temps typique d’évolution est donné par τ = 0,31r0/v[28, 47], avec r0 le paramètre de Fried et v la vitesse
du vent, il est de l’ordre de quelques millisecondes dans le cas du VLT et dans le visible par exemple ;
compte tenu du temps de lecture de la caméra et du temps de calcul par le RTC, la correction apportée par le
système d’OA présente généralement un retard de quelques millisecondes (typiquement 1 à 2 ms). Comme
je m’intéresserai plus tard uniquement à la correction d’aberrations statiques, les problèmes temporels ne
seront pas abordés ici. Notons simplement que le type d’asservissement utilisé dans la plupart des cas est de
type intégrateur, où les effets de retard temporel sont partiellement atténués par un coefficient de gain g < 1
appliqué aux tensions commandant le MD dans la boucle d’OA. Ce gain dépend du retard global. Le lecteur
intéressé trouvera de nombreuses informations sur le sujet dans [48, 49, 50].

Le vecteur de tensions à appliquer au MD à l’instant t pour compenser les aberrations mesurées par
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l’ASO se calcule alors par l’opération linéaire suivante :

vt = vt−dt + gCp (2.28)

où vt−dt est le vecteur de tension appliqué à l’itération précédente, g le gain intégrateur, C la matrice de
commande représentant la relation linéaire entre les pentes mesurées sur l’ASO p et les tensions à appliquer
au DM. Cette matrice sera explicitée ultérieurement.

Le calcul des tensions à partir des mesures de pentes de l’ASO se fait par le biais de la matrice d’interac-
tion. Cette matrice peut être obtenue de deux façons. D’une part –ce n’est pas la solution que nous utilisons–
elle peut être calculée numériquement en prenant en compte la géométrie du système[51]. D’autre part, elle
peut être calibrée directement (i.e. optiquement) par le système d’OA lui-même en mesurant les pentes obte-
nues sur l’ASO lors du déplacement de chaque actionneur ou de chaque mode représentant le système[52].
La matrice d’interaction permet donc de calculer les variations de pentes sur l’ASO correspondant à un
vecteur de tensions appliqué au MD, et ce par une opération matricielle linéaire simple :

p = Dv (2.29)

où p représente les mesures de pentes de l’ASO, D est la matrice d’interaction du système, v est le
vecteur de tensions appliquées au MD. On a supposé ici que le système d’OA était complètement linéaire.

Lors de la fermeture de boucle, c’est l’opération inverse qui est nécessaire : les mesures de pentes du
SH doivent permettre de calculer les tensions à appliquer au MD [52]. Ce calcul fait intervenir l’inverse
généralisée de la matrice d’interaction, la matrice de commande notée C :

C =
(
DTD

)†
DT (2.30)

où † représente l’inverse obtenue par décomposition en valeurs singulières tronquées et un filtrage adé-
quat des valeurs présentant le plus mauvais conditionnement, et T l’opération de transposition matricielle.

Le calcul de l’inverse généralisée passe par une étude des valeurs propres de la matrice à inverser et de
son conditionnement. Pour éviter une amplification du bruit due aux faibles valeurs propres de la matrice
DTD, l’inverse généralisée sera calculée en utilisant une décomposition en valeurs singulières tronquées.
Les inverses des valeurs propres les plus faibles sont mises à zéro lors de l’inversion, les modes associés à
ces valeurs propres ne seront donc pas corrigés par le système.

Ces modes filtrés lors de l’inversion sont les modes pour lesquels l’ASO n’a qu’une faible sensibilité,
voire une sensibilité nulle. Sans filtrage, si l’un de ces modes est envoyé au DM (i.e. s’il est présent dans
le jeu de tension appliqué aux actionneurs), il sera effectivement appliqué au DM mais sera non vu par
l’ASO. Selon l’Equation 2.28, sa contribution dans le jeu de tension vt−dt apparaît dans le jeu de tension
vt à l’itération suivante. Ce processus s’incrémente donc dans la boucle fermée jusqu’à saturation des ten-
sions appliquées au DM. Parmis ces modes, on compte le piston (le premier polynôme de Zernike Z1) qui
n’influe pas sur la formation d’image. Celui-ci peut néanmoins être commandé par le MD et être introduit
sur le jeu de tensions appliquées, mais reste non-vu par l’ASO. Le second mode non-vu par l’ASO est le
gaufre. Ce mode correspond à un agencement en quinquonce des actionneurs, lorsqu’on les tire et pousse
alternativement (Figure 2.12 de gauche). Ce mode déforme les spots de l’ASO, mais ne les déplace pas. Sa
mesure est nulle, c’est donc un mode non-vu par l’ASO. Toutefois, il introduit sur l’image pleine pupille
quatre répliques de la FEP autour du motif central ce qui réduit d’autant les performances de l’imagerie
(Figure 2.12 de droite).

Lame séparatrice - dichroïque La lame séparatrice est un élément optique simple mais important dans
un système d’OA. Cette lame assure la séparation du flux lumineux entre les deux voies d’imagerie et
d’analyse. La séparation peut se faire en amplitude ou spectralement (ce qui est souvent le cas pour les
systèmes d’OA en astronomie). Dans ce dernier cas, la lumière visible est dirigée vers la voie d’analyse et
la lumière infrarouge vers la voie d’imagerie.
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FIG. 2.12 – Carte de phase du gaufre [à gauche] et FEP correspondante à 1µm [à droite], telles que modéli-
sées sur le banc d’OA de l’ONERA. Les actionneurs sont actionnés alternativement de −λ/10 + λ/10.

Voie d’imagerie La voie d’imagerie est une voie parallèle à la voie d’analyse. Elle utilise une partie du
flux pour en extraire l’information scientifique. La voie d’imagerie comprend ses propres optiques, sou-
vent même associées à chaque instrument (caméra, spectrographe...) introduisant leur cortège d’aberrations
optiques dues au polissage ou aux alignements.

Les Figures 2.13 et 2.14 montrent respectivement le profil circulaire moyen de la FTO et la FEP d’une
courte pose corrigée par optique adaptative. La FTO courte pose montre la même fréquence de coupure
haute qu’un télescope parfait (à D/λ), ce qui illustre le fait que l’optique adaptative fournit des images à
la limite de diffraction. Elle présente cependant un décrochement autour de la fréquence correspondant à
l’espacement d des actionneurs (ici d = D/20).

FIG. 2.13 – Courte pose en présence de turbulence corrigée par un système d’OA. Le centre du champ est
correctement corrigé, jusqu’à une distance correspondant au pas interactionneur. Les conditions de simula-
tion sont une turbulence de type Paranal et le système d’OA correcteur de SPHERE.

2.2.4.3 Estimation de la qualité d’une image

Un estimateur très largement utilisé pour quantifier la qualité d’un système optique est le rapport de
Strehl (SR). Celui-ci se définit comme le rapport des valeurs centrales de la FEP en présence d’aberrations
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FIG. 2.14 – Profils circulaires moyens de la FTO turbulente et parfaite.

et de la tache de diffraction en l’absence d’aberrations.

SR =
hopt(0)

hAiry(0)
(2.31)

Cette relation peut s’écrire dans le domaine de Fourier comme le rapport des FTO correspondantes
intégrées :

SR =

∫
h̃opt(f)df

∫
h̃Airy(f)df

(2.32)

Le rapport de Strehl quantifie donc la concentration d’énergie dans le pic central de la FEP. Cet estima-
teur est partiel puisqu’il ne renseigne pas sur la répartition fréquentielle ou spatiale des défauts de phase,
mais uniquement sur leur contribution totale (variance spatiale en l’occurence, voir équations 2.33 et 2.34.
La description modale de la phase (utilisant les polynômes de Zernike par exemple) est plus complète, mais
le rapport de Strehl donne néanmoins une bonne idée de la qualité d’une image.

Dans le cas de faibles phases (φ << 1 rad), on peut approximer le rapport de Strehl par (critère de
Maréchal) :

SR ' 1 − σ2
φ (2.33)

où σ2
φ est la variance spatiale des aberrations (exprimée en rad2), définie par :

σ2
φ =

1

S

∫∫

P

φ2(r)dr −
(

1

S

∫∫

P

φ(r)dr

)2

(2.34)

Le rapport de Strehl varie donc linéairement avec la variance spatiale des aberrations. La Figure 2.15
montre des coupes de FTO en l’absence et en présence d’aberrations. Les aberrations introduites sont im-
portantes (100 nm soit, à 1µm, une variance de 0,4 rad2 et un rapport de Strehl d’environ 60 %).

2.2.4.4 Compensation des aberrations non-communes

Position du problème De part son principe l’OA corrige l’ensemble du trajet de la lumière jusqu’à l’ana-
lyseur de surface d’onde (là où elles sont mesurées). A l’inverse, les aberrations de la voie d’imagerie ne sont
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FIG. 2.15 – Profils de FTO parfaite et aberrante.

pas vues et donc pas corrigées par la boucle fermée (voir Figure 2.16). Pire, les aberrations de la voie d’ana-
lyse sont réinjectées dans la voie d’imagerie par le MD. Ainsi, le total des aberrations φNCPA présentes
dans le plan focal de l’instrument scientifique est alors :

φNCPA = φima − φana (2.35)

avec φima les aberrations de la voie d’imagerie, et φana les aberrations de la voie d’analyse. Le terme
φNCPA est appelé les aberrations des trajets non-communs, et sera noté NCPA par la suite (pour Non-
Common Path Aberrations). Les aberrations φana de la voie d’analyse peuvent être calibrées par l’acquisi-
tion de pentes de références. Cette acquisition se fait sur une source ponctuelle de référence placée dans le
plan focal précédent la voie d’analyse souvent situé juste avant ou juste après la lame séparatrice. L’acquisi-
tion des pentes de références permet de prendre en compte les aberrations propres à la voie d’analyse lors de
la fermeture de boucle en appliquant ces dernières comme consigne 2.11. Cette mesure permet d’assurer un
front d’onde plan au niveau de la lame séparatrice et non plus au niveau de l’ASO (les aberrations de la voie
d’analyse n’étant alors plus corrigées). Les NCPA à compenser sont alors réduites aux seules aberrations de
la voie d’imagerie φim.

Les NCPA dépendent du dimensionnement du système optique de la voie d’imagerie, mais représentent
dans la plupart des cas une des principales limitations à l’obtention des performances ultimes du système
d’optique adaptative. Dans le contexte de la détection d’exoplanètes, où les contraintes instrumentales sont
draconiennes, il est essentiel de mesurer et compenser les NCPA avec une précision extrême (de l’ordre de
quelques nanomètres).

L’idée est de mesurer les aberrations à l’endroit même où on veut qu’elles soient corrigées. Ici : la
caméra d’imagerie. Il est donc nécessaire d’utiliser l’image elle-même comme senseur de front d’onde pour
ne pas introduire de chemin optique différentiel. Une solution pour mesurer directement les erreurs de front
d’onde dans une image plan focal est la diversité de phase[53].

Mesure et compensation des NCPA : état de l’art Plusieurs solutions ont déjà été proposées pour mesu-
rer et compenser les NCPA([54, 55, 43]). Elles ont été appliquées en particulier sur les systèmes NAOS du
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Analyseur de
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(image à haute résolution spatiale)
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FIG. 2.16 – Les aberrations non vues par une boucle d’optique adaptative : le trajet bleu visualise le chemin
parcouru par la lumière captée par l’instrument scientifique, le trajet jaune visualise le chemin parcouru par
la lumière captée par l’ASO.
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VLT et Keck.
– Premier cas : NAOS
Le système d’OA du VLT [36, 37] NAOS est conçu pour obtenir des images haute résolution sur l’un des

télescopes de 8m de l’observatoire du Paranal (UT4 Yepun). Le système se compose d’un miroir déformable
15 × 15 actionneurs et d’un Shack Hartmann 14 × 14 sous-pupilles (et 7 × 7 dans le cas de faibes flux).
Cependant, comme tout système d’OA il est insensible aux aberrations de la voie d’imagerie (principalement
les aberrations des objectifs et filtres). Amandine Blanc [54] a donc proposé une méthode pour corriger
de cette limitation. Cette méthode est basée sur une mesure des aberrations dans le plan focal de la voie
d’imagerie par diversité de phase (voir chapitre 3 pour une description de la diversité de phase elle-même)
et sur une pré-compensation utilisant la boucle d’asservissement elle-même, dont les pentes de références
sont modifiées en fonction des aberrations mesurées. La correction se fait alors naturellement lors de la
fermeture de la boucle. La référence du front d’onde plan devenant la caméra d’imagerie. Le front d’onde
arrivant sur l’ASO est déformé pour s’adapter et compenser les aberrations de la voie d’imagerie.

Cette méthode peut être résumée par les trois points suivants :
– mesure des aberrations en plan focal de la voie d’imagerie, par diversité de phase,
– calcul des nouvelles pentes de référence à imposer comme consigne à la boucle d’asservissement,
– fermeture de boucle sur les références modifiées.
Cette méthode a ainsi permis de mesurer les 11 premiers coefficients de Zernike (de a4 à a15), et de les

compenser lors de la fermeture de boucle. Un gain de 10% de rapport de Strehl (cf Figure 2.17) est ainsi mis
en évidence pour le filtre Pγ (bande J ), soit une réduction de 126 nm à 109 nm de l’erreur de front d’onde
résiduelle. Ce résultat obtenu sur NAOS a été une première pour de tels systèmes [?].

Cette méthode très prometteuse ne prend cependant pas en compte les erreurs de modèle intervenant lors
du calcul des nouvelles pentes de référence sur lesquelles est fermée la boucle. Nous allons montrer dans le
chapitre 3 comment optimiser cette méthode pour prendre en compte (entre autre) ces limitations.

– Second cas : Keck
Lors de la caractérisation du système d’optique adaptative du Keck II [43], un soin particulier a été

apporté à la mesure et la compensation des NCPA de la voir d’imagerie. Les dimensions de ce système sont
légèrement supérieures à celles de NAOS, il se compose en effet d’un miroir à 349 actionneurs couplé à un
Shack-Hartmann visible de 20 × 20 sous-pupilles.

Se basant sur l’approche utilisée pour NAOS, le principe de la compensation des NCPA sur Keck II
[43] se fait par une calibration off-line sur une source ponctuelle artificielle des aberrations propres à la voie
d’imagerie. Seulement, le processus est légèrement différent pour isoler les aberrations de cette seule voie
d’imagerie.

– le miroir déformable est mis à plat, par une mesure de front d’onde externe de la forme du mi-
roir(WYKO, un interféromètre à déroulement de phase) et l’application du jeu de tensions annulant
cette déformée,

– les aberrations de la voie d’imagerie sont ensuite mesurées dans le plan-focal de cette voie par la
caméra scientifique en suivant le principe de la diversité de phase ([56]). Une mesure des coefficients
de Zernike Z4 à Z15 est faite,

– le jeu de tensions correspondant à la compensation de ces aberrations est appliqué au miroir défor-
mable,

– la position des spots après application des tensions sur le DM est ensuite mesurée par l’ASO et ces
positions modifiées sont prises pour référence lors des futures fermetures de boucle.

Il a été ainsi été démontré par Van Dam[43] une réduction de l’erreur résiduelle sur le front d’onde de
150 à 113nm.

Il est à noter que dans cette méthode les NCPA sont compensées par application directe de tensions
d’offset en boucle ouverte. La dérive des actionneurs du MD, ainsi que la présence de turbulence résiduelle
sur le banc même correctement protégé viennent biaiser la mesure de la forme du miroir et impacte sur les
performances finales de la boucle d’OA.
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FIG. 2.17 – Comparaison des FEPs obtenues avant et après compensations des aberrations statiques. [Haut]
filtre Pγ , [bas] filtre Ks. L’erreur de front d’onde est de 126 nm avant correction, 109 nm après correction.
Le Strehl résultant passe de 60% à 70% en bande J .
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2.3 Les méthodes d’inversion
L’astronomie fait partie de ces nombreux domaines de la physique où l’observation ne fournit qu’une

mesure imparfaite d’une grandeur physique d’intérêt donnée. Les mesures sont liées à la grandeur d’intérêt
via un modèle physique connu. Dans notre cas, les mesures sont une image et les grandeurs qui nous inté-
ressent sont tour à tour l’objet observé o, et la réponse de l’instrument h, aussi appelée FEP. Si on admet un
modèle physique f pour formation d’image, il vient

i = f(o, h) + b (2.36)

où b est un « bruit » qui modélise les incertitudes de mesure.

L’objet observé, de même que l’image mesurée, s’expriment comme leur répartition angulaire d’inten-
sité. La réponse de l’instrument, dans le cadre général de l’observation d’une scène à travers la turbulence,
peut être paramétrée la phase statique φs dans la pupille, et la fonction de structure Dφ. Comme expliqué
dans la section précédente, cette répartition angulaire d’intensité est discrète sur une grille de pixels. La
phase dans la pupille s’exprime comme une carte de phase elle aussi discrétisée. Par ailleurs, à l’intérieur du
domaine isoplanétique, le modèle physique connu liant l’image mesurée à l’objet observé et à la réponse du
télescope est un modèle convolutif1 :

i = h ? o+ b (2.37)

La mise en place d’une méthode d’inversion consiste donc à inverser ce problème, et « remonter » à l’ob-
jet o, ou à la réponse de l’instrument h, ou aux deux conjointement à partir des mesures i et de connaissances
a priori sur l’objet et la réponse de l’instrument.

2.3.1 Inversion régularisée : l’approche bayésienne
2.3.1.1 Echec de méthodes non-régularisées

Il existe de nombreuses méthodes d’inversion. Il n’en est pas fait de liste ici, et le lecteur curieux trou-
vera de nombreuses références sur le sujet très complètes et explicites, en particulier [57] pour une pré-
sentation générale des méthodes d’inversion, et [58] pour une présentation plus détaillée sur l’imagerie
à travers la turbulence. Notons simplement que les méthodes dites « non régularisées » (Moindres Carrés
(MC), moindres carrés pondérés, ou Maximum de Vraisemblance (MV)) trouvent leur efficacité unique-
ment lorsque le nombre de mesures dépasse largement le nombre d’inconnues. Ces méthodes constituent
en effet des estimateurs convergeant vers la vraie valeur des paramètres recherchés lorsque le nombre de
mesures tend vers l’infini. Dans le cas qui nous intéresse, l’inversion en imagerie, le nombre de mesures
(égal au nombre de pixels dans le cas d’une image discrétisée par un détecteur) est de l’ordre de grandeur
du nombre d’inconnues recherchées (le nombre de point dans l’objet, ou dans la réponse de l’instrument,
également discrétisés sur une grille de même taille que l’image), voire même plus faible en myope. Les
méthodes non régularisées que sont les moindres carrés, ou le MV sont donc inadaptées. Il est intéressant
de pouvoir rajouter lors de l’inversion, des connaissances a priori, c’est précisemment le but des méthodes
dites « régularisées ».

2.3.1.2 Méthode régularisée : l’estimation bayésienne et le Maximum A posteriori (MAP)

L’estimation bayésienne permet de prendre en compte conjointement les mesures i apportées par l’ob-
servation, ainsi que l’information disponible a priori sur la grandeur d’intérêt. Le raisonnement suivant,
purement probabiliste, est fait sur l’objet o, mais peut être mené également sur la réponse de l’instrument
h. On suppose pour ce faire que l’on a exprimé les connaissances a priori disponibles sur l’objet que l’on

1On reviendra sur cette hypothèse dans le cas de l’imagerie coronographique
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souhaite observer o dans une distribution de probabilité p(o). Il ne s’agit pas de considérer l’objet comme
une réalisation aléatoire de la loi p(o), mais de considérer que cette loi est représentative de nos informations
a priori, et prend des valeurs faibles pour les objets peu compatibles avec celles-ci, et élevées pour les objets
compatibles.

La règle de Bayes donne une expression de la probabilité de l’objet o sachant les mesures i :

p(o|i) =
p(i|o) × p(o)

p(i)
∝ p(i|o) × p(o) (2.38)

en fonction de la probabilité a priori de l’objet p(o) et de la probabilité des mesures sachant l’objet
p(i|o). Celle-ci contient les connaissances sur le modèle physique liant o à i, bruit compris.

Il reste maintenant à définir un estimateur de l’objet. Un choix communément accepté est l’objet qui
maximise la probabilité p(o|i) :

ôMAP = arg max
o

(p(i|o) × p(o)), (2.39)

c’est l’objet le plus probable étant données les mesures et les connaissances a priori sur l’objet. L’esti-
mateur correspondant est appelé MAP. La maximisation de la probabilité p(o|i) est équivalente à la minimi-
sation de l’opposé de son logarithme, l’estimateur ôMAP est donc également celui qui minimise le critère
JMAP (o) :

JMAP (o) = − ln p(i|o) − ln p(o) = Ji(o) + Jo(o) (2.40)

où Ji(o) est un critère d’attache aux données, par exemple un critère de moindres carrés pondérés, et où
Jo(o) est un critère dit de régularisation (ou de pénalisation) et qui traduit l’attachement aux connaissances
a priori.

2.3.1.3 Lien avec le maximum de vraisemblance

Dans l’expression précédente (2.47), considérer que tous les objets sont également probables revient à
considérer que sa probabilité p(o) est une constante, et donc que le terme du critère qui lui est rattaché est
une constante qui ne modifie pas l’estimateur de l’objet. Le critère MAP est donc dans ce cas réduit au
critère du maximum de vraisemblance. De plus si le bruit est gaussien et de variance uniforme dans l’image,
alors le critère est réduit à un critère des moindres carrés.

2.3.2 Estimation de l’objet à FEP connue : déconvolution classique
Un cas de figure courant en astronomie consiste à estimer l’objet o, à réponse h connue. En effet la FEP

peut souvent être calibrée par ailleurs, par exemple sur une étoile voisine. L’estimateur du meilleur objet ô
est alors celui qui minimise le critère présenté en 2.40. Les deux termes de ce critère (attache aux données
Ji et a priori Jo) doivent être choisi selon certaines règles :

2.3.2.1 Terme de vraisemblance

Le terme d’attache aux données, ou de vraisemblance, prend en compte la statistique du bruit dans
l’image. Physiquement, celle-ci est le résultat d’une statistique poissonienne due au bruit de photon et d’une
statistique gaussienne uniforme due au bruit de détecteur. En pratique, cette statistique peut être approximée
par un bruit blanc (indépendant d’un pixel à l’autre), gaussien centré (dont la statistique sur un pixel est
gaussienne, centrée sur 0), et de variance non uniforme. Le terme d’attache aux données est donc un moindre
carrés pondérés (chaque pixel possédant sa propre variance, mais une statistique gaussienne) :

Ji(o, h) =
∑

k,l

(
i[k, l] − (h ? o)[k, l]

σ[k, l]

)2

(2.41)
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où σ2[k, l] représente la variance de bruit associée au pixel [k, l] dans l’image.
Les hypothèses d’obtention de ce critère sont les suivantes : le bruit dans les images est supposé gaussien,

blanc, non uniforme. C’est une bonne approximation pour décrire le bruit réel dans l’image, dont l’origine
est double : le bruit de détecteur est blanc et gaussien homogène, le bruit de photon est blanc et poissonien.
En effet à fort flux, le bruit dominant est le bruit de photon, dont la statistique poissonienne pour de fortes
valeur du paramètre de moyenne µ tend vers une statistique gaussienne dont la variance varie de pixel à
pixel. La Figure 2.18 montre la loi de Poisson pour différentes valeurs du paramètres µ. Pour des paramètres
de moyenne 15 ou supérieure, l’approximation avec une gaussienne est bonne. D’autre part à faible flux, le
bruit dominant est le bruit de détecteur dont la statistique est gaussienne uniforme. Quel que soit le régime
de flux, il est donc valable d’approximer la statistique du bruit par une loi gaussienne non uniforme (ie
variant de pixel à pixel).

FIG. 2.18 – Evolution de la loi de Poisson pour différentes valeurs du paramètre µ.

2.3.2.2 Terme d’a priori

Le terme d’a priori doit rendre compte de la statistique des pixels de l’objet. Ce terme peut prendre
plusieurs formes selon le type d’objet recherché. Il est évident qu’un objet présentant des bords francs (une
lune résolue comme Titan ou Io par exemple), un objet plus lisse (une galaxie) et un champ d’étoiles ne
présentent pas les mêmes statistiques. Le terme d’a priori doit donc être choisi en circonstances, c’est le but
de la section suivante.

2.3.2.3 Régularisation sur l’objet

Intéressons-nous donc à la partie régularisation du critère Jo, qui est essentielle pour une estimation
correcte de l’objet dans le cas de la déconvolution.

régularisation quadratique Supposons donc dans un premier temps que les pixels de l’objet o(r) suivent
une statistique gaussienne, éventuellement non stationnaire, c’est à dire que la moyenne de l’objet om(r)
dépend de r. Si on suppose que o−om est stationnaire, on peut alors définir un critère de régularisation dans
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le plan de Fourier de la façon suivante :

Jo(õ(f)) =
1

2

∑

f

|õ(f) − õm(f)|2
DSPo(f)

(2.42)

avec DSPo(f) la densité spectrale de puissance associée à l’objet. Cette densité spectrale de puissance
est estimée directement dans l’objet sous forme paramétrique, selon un modèle de Kattnig [59, 60].

Une régularisation classique consiste à considérer que l’objet peut être décrit entièrement par un spectre
généralement décroissant avec peu de hautes fréquences. Ce genre d’a priori fait donc intervenir un calcul
de critère dans le plan de Fourier, où il est aisé de paramétrer un spectre décroissant avec peu de paramètres.

DSPo(f) = k/ (1 + (f/f0)
p) − |õm(f)|2 (2.43)

où k ' N2
ph, avec N 2

ph le nombre de photons dans l’image, f0 est inversement proportionnelle à l’éten-
due spatiale de l’objet et p est une puissance qui caractérise la régularité de l’objet (o est généralement
compris entre 2 et 4). La DSP de l’objet est estimée sous forme paramétrique, puisque les seuls paramètres
k, f0 et p permettent de la décrire.

Avec un modèle a priori gaussien, il est possible d’estimer les paramètrs des modèles a priori aisément,
par exemple par MV[61] à FEP inconnue et [62], Annexe A, à FEP connue.

La régularisation quadratique est une forme générale de régularisation. Il suffit de prendre p = 2 dans
l’expression précédente pour obtenir une régularisation de lissage. Celle-ci peut être interprêtée dans le plan
de l’objet comme la minimisation des écarts entre pixels voisins. Cette régularisation fait en effet apparaître
le gradient des pixels adjacents dans l’objet. L’effet est donc de réduire les écarts entre pixels voisins, autre-
ment dit de lisser l’objet, de le faire tendre localement vers une constante. Le réglage de l’hyperparamètre
permet de pondérer cet effet, un hyperparamètre très supérieur à 1 mène à un objet estimé plan. Pour p = 4,
on peut montrer que la régularisation porte sur le Laplacien des pixels voisins dans l’objet. Les pixels voisins
sont alors lissés avec toutefois une liberté possible sur le gradient, l’objet estimé avec une sur-régularisation
tend vers un plan incliné.

Ce genre de régularisation est adaptée aux objet présentant effectivement un spectre décroissant, c’est à
dire des contours plutôt lisses. Il est cependant inapproprié dans le cas d’objet présentant des bords francs
(planète résolue, saut de phase ou autre) car les bords francs de l’objet seront lissés, et la régularisation
quadratique fait apparaître des oscillations au niveau des bords francs lors de la déconvolution. On parle
alors d’effet de Gibbs (ou ringing effects).

régularisation quadratique-linéaire L1L2 La régularisation quadratique n’est pas préconisée dans le cas
d’objet présentant à la fois des contours lisses et des bords francs. Cependant il est possible de la modifier
pour prendre en compte ces contraintes, c’est le but de la régularisation quadratique-linéaire dite « L1L2 ».
Cette régularisation pénalise de façon quadratique les faibles variations de pixel à pixel (typiquement dues
au bruit) mais pénalise faiblement (voire ne pénalise pas) les fortes variations de pixels à pixel autorisant
ainsi les bords francs dans l’estimation de l’objet. La forme du critère de régularisation suit une courbe
comme illustrée sur la Figure 2.19. Cette régularisation a été proposée par S. Brette et J. Idier[63] dans le
cadre du traitement du signal, isotropisée[64] et adaptée au cas de l’imagerie[65] par L. Mugnier. Le terme
de régularisation Jo prend alors la forme suivante :

Jo(o) = µ
∑

r

[(∇o(r)
δ

)

− ln

(

1 +
∇o(r)
δ

)]

(2.44)

Le choix de la fonction ∇o(r) conditionne le type de régularisation utilisée.
Considérons dans un premier temps ∇o(r) =

√

∇2
xo(r) + ∇2

yo(r), ∇xo(r) et ∇yo(r) étant les gra-
dients de l’objet selon x et y. Pour les faibles sauts d’intensité, le critère défini en 2.44 tend vers une norme
quadratique L2. Pour les forts sauts d’intensité d’un pixel à son voisin (correspondant à des bords francs), le
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critère tend vers une norme linéaire L1. Celle-ci n’introduit pas de pénalisation du critère, en effet tous les
chemins pour aller de A à B présentent le même poids en terme de critère (Cf Figure 2.20. C’est l’hyperpa-
ramètre δ qui permet de gérer à partir de quelle ordre de grandeur des sauts le critère devient quadratique ou
linéaire. Ce type de régularisation permet donc tout à la fois de lisser l’effet du bruit tout en conservant les
bords francs de l’objet.

Dans un second temps, considérons ∆o(r) = |o− om|. Le critère ne porte alors plus sur les sauts
d’intensités de pixel à pixel, mais sur les valeurs des pixels eux-mêmes. Le critère L1L2 correspondant
est alors qualifié de blanc, et est particulièrement adapté aux objets de type champ d’étoiles. Ce critère est
quadratique pour les faibles valeurs d’intensité (caractérisées par la valeur de seuil δ) et pénalise les faibles
flux, il est linéaire pour les fortes valeurs d’intensité et permet la restitution de valeurs fortes.

Ψ

∆o
δ

L2
L  1

L2

Norme L1−L2  

FIG. 2.19 – Illustration monodimensionnelle de la régularisation quadratique-linéaire. Les faibles valeurs de
sauts sont pénalisées quadratiquement, les fortes valeurs de saut sont pénalisées linéairement.

FIG. 2.20 – La norme L1 introduit le même poids aux différentes configurations présentées ici. En particulier
à celle représentant le bord le plus franc.

Paramétrisation du problème pour les champs d’étoiles Une classe particulière d’objet, fréquente dans
les observations astronomiques, est les champs d’étoiles. C’est-à-dire une répartition de sources ponctuelles
positionnées aléatoirement dans l’image. Une paramétrisation spécifique peut être utilisée[66], améliorant
ainsi notablement la résolution théorique du télescope. La specificité de ce type d’objet réside dans le fait
que les champs d’étoiles peuvent être décrits par une somme de Diracs, permettant alors un paramétrage de
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l’objet simple en fonction de leur position αk et de leur amplitude Fk.

o(r) =
∑

k

Fkδ(αk) (2.45)

L’avantage de ce type de paramétrisation est de réduire considérablement le nombre d’inconnues mais
aussi d’améliorer la précision sur l’estimation de la position de chaque étoile[66]. Cette précision dépend
bien sûr du rapport signal à bruit de l’image considérée, cependant des précisions de l’ordre de λ/(60D)[67]
peuvent être atteintes dans le cas de forts rapports signal à bruit. Ce type de paramétrisation est tout à fait
valable dans le cas de l’observation d’exoplanètes, et est donc particulièrement intéressante.

Cette paramétrisation semble très performante, néanmoins elle n’assure pas la convexité du critère. C’est
à dire qu’un critère fondé sur une paramétrisation de type champ d’étoile présente un nombre très important
de minima locaux, en particulier loin de la position effective de la source ponctuelle recherchée. On peut
donc par exemple utiliser une telle paramétrisation en ayant déjà une idée précise (à quelques pixels près)
de la position des sources dans l’objet, et en choisissant un point de départ proche du minimum global du
critère.

2.3.3 Estimation coinjointe de l’objet et de la FEP : limite des méthodes myopes ou aveugles

Comme énoncé précédemment, un raisonnement similaire peut être mené sur la réponse de l’instrument
lorsque l’on fait une déconvolution myope, ie lorsque l’on cherche o et h. Le critère global s’écrit alors
comme une somme de trois termes :

JMAP (o, h) = − ln p(i|o, h) − ln p(o) − lnp(h) (2.46)
= Ji(o, h) + Jo(o) + Jh(h)

Il existe de nombreuses occasions où la réponse de l’instrument h est inconnue, ou mal connue (ab-
sence de référence, ou référence approximative). La déconvolution (présentée dans la section précédente)
appliquée avec une mauvaise réponse h n’apporte que des résultats catastrophiques, il est donc nécessaire
de considérer la réponse comme inconnue. Ce second cas de figure, plus complexe, consiste donc à estimer
conjointement la réponse de l’instrument et l’objet observé.

Le nombre d’inconnues est alors multiplié par 2, sauf en cas de paramétrisation de la FEP ou de l’objet,
et le nombre de mesures (concrètement le nombre de pixels dans l’image acquise) ne suffit plus à condition-
ner convenablement le problème. Le problème est alors dit « mal posé ». Parmi les techniques d’estimation
conjointes de l’objet et de la FEP, on distingue la déconvolution « Aveugle » lorsqu’aucun a priori n’est
imposé sur la FEP, et la déconvolution « myope » dans le cas avec a priori. Plusieurs exemples de déconvo-
lution aveugle [68, 69, 70, 71]) mènent à des résultats peu satisfaisants tant du point de vue de l’objet que
du point de vue de la FEP.

L’estimation myope de la FEP [64, 65] consiste à introduire des a priori sur la réponse de l’instrument,
comme par exemple une DSP typique acquise sur les FEP de référence et rendant compte de la variabilité
de cette dernière.

Dans le cas de longues poses turbulentes, la FEP ne s’exprime pas en fonction de la phase dans la pupille
mais en fonction de la fonction de structure Dφ (Cf section 2.2.3). L’estimatin de la FEP se fait alors point-
à-point [65]. Dans la mesure où nous allons chercher dans la suite à mesurer un front d’onde aberrant, je ne
me focalise pas sur ce cas.

Par contre, dans le cas de l’estimation de la FEP, il est nécessaire de distinguer deux cas. Dans le cas de
courtes poses turbulentes, la FEP peut s’exprimer en fonction de la phase dans la pupille et l’estimation de
la FEP peut se faire via l’estimation de la phase[64, 53].
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FIG. 2.21 – Schéma de principe de la diversité de phase.

2.3.4 La diversité de phase

2.3.4.1 Principe

La diversité de phase est une technique d’estimation de la phase aberrante à partir images plan-focal.
Une description détaillée de la diversité de phase peut être trouvée dans l’ouvrage récent de L. Mugnier[72].
Ce type de technique se fonde sur la résolution d’un problème inverse, elles ont été développées tout d’abord
dans le cas où l’objet observé est ponctuel. L’image plan-focal est alors directement une version bruitée de
la FEP. Elles ont été ensuites adaptées à l’estimation conjointe d’un objet étendu et de la phase aberrante.
La difficulté majeure lors de l’estimation de la phase à partir de la répartition d’intensité plan-focal est la
non-unicité de la solution. Plus précisément, on peut montrer que cette indétermination porte sur la partie
impaire de la décomposition de la phase φ. Ce problème d’indétermination a conduit Gonsalves [53] à
proposer l’utilisation d’une seconde image lors de l’inversion, de façon à coder l’information sur la phase
et lever les indéterminations. La seconde image id doit différer de la première if d’une phase connue φd,
l’objet o observé restant identique :

if = hf ? o+ bf avec hf =
∣
∣
∣TF−1(Pejφ)

∣
∣
∣

2
(2.47)

id = hd ? o+ bd avec hd =
∣
∣
∣TF−1(Pej(φ+φd))

∣
∣
∣

2

(2.48)

où bf et bd sont les bruits respectifs des images if et id. Ces bruits peuvent avoir des statistiques diffé-
rentes, en particulier à cause de la répartition différente d’intensité dans les deux images.

La Figure 2.21 montre le principe de la diversité de phase, où la phase connue φd est un défocus. Le
defocus est en pratique la phase la plus aisée à introduire (et sera d’ailleurs considérée comme la diversité
de phase dans toute la suite), par mouvement du détecteur au niveau du plan focal ou par le biais d’un miroir
déformable dans le cas d’une boucle d’OA.

La diversité de phase repose sur une relation non linéaire entre les mesures (images) et la phase, et
dépend en outre de l’objet. Cette relation rend donc l’inversion difficile mais permet à la diversité de phase
d’allier les capacités d’analyse de surface d’onde et de restauration d’image. Sa simplicité de mise en œuvre,
et en particulier l’absence de dispositif optique supplémentaire, est un avantage majeur.
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Choix d’un estimateur Le problème de la diversité de phase réside essentiellement dans l’inversion per-
mettant de passer des deux images focales à la phase et à l’objet observé.

Selon l’approche Bayésienne [73, 72], il existe plusieurs estimateurs pour l’objet et la phase. On choisit
le plus simple, un critère de Maximum A Posteriori conjoint portant sur l’objet o et la phase φ à estimer. Le
développement de ce critère n’est pas refait ici, son expression complète simplifiée est seulement rappelée :

J(o, φ) = (if − hf ? o)
tR−1

bf
(if − hf ? o) + (id − hd ? o)

tR−1
bd

(id − hd ? o)

+
1

2
(o− om)tR−1

o (o− om) +
1

2
(φ− φm)tR−1

φ (φ− φm) (2.49)

Les deux premiers termes de ce critère sont les termes d’attaches aux données, correpondant aux deux
images focalisées et défocalisées if et id. Il est à noter que la présence des matrices de covariance du
bruit Rbf

et Rbd
respectivement dans l’image focalisée et défocalisée permettent de prendre en compte une

statistique de bruit corrélé. Dans le cadre de nos hypothèses sur le bruit cependant, la matrice de covariance
est donc diagonale et comporte sur chaque élément de la diagonale les valeurs de variance du bruit sur
chaque pixel.

Les différentes régularisations utilisables et portant sur l’objet ont été discutés dans la section 2.3.2
précédente. Les régularisation portant sur la phase φ sont similaires, elles visent à contraindre l’estimation
de φ et amoindrir ainsi l’effet du bruit.

Exemple d’estimation L’exemple suivant (Figure 2.22) montre la FEP reconstruite d’après la phase esti-
mée par diversité de phase. L’estimation est faite sur deux images focalisée et défocalisée expérimentales.
La phase est estimée sur une base tronquée de polynômes de Zernike, le nombre de coefficients estimés est
de 15. Pour cette raison, seules les basses fréquences spatiales de la phase sont reconstruites, ce qui équivaut
à reconstruire difficilement les structures de la FEP loin de l’axe optique. On note cependant une très bonne
correspondance entre la FEP estimée et la FEP vraie.

Une étude plus approfondie de la diversité de phase, notamment en ce qui concerne son optimisation et
ses performances, est effectuée dans le chapitre 3.
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FIG. 2.22 – Exemple de reconstruction de FEP par diversité de phase. Les FEP expérimentales [gauche]
sont traitées par diversité de phase pour estimer la phase dans la pupille. Les FEP reconstruites d’après cette
phase sont à droite. La phase est décomposée sur la base des Zernike tronquée à Z15, d’où la différence loin
de l’axe optique. L’échelle d’affichage est logarithmique et inversée.
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2.4 La coronographie
La coronographie est une technique d’observation utilisée depuis Bernard Lyot pour visualiser des voisi-

nages peu lumineux d’objets célestes brillants. Son application à l’observation du soleil en 1939 [74] permet
ainsi de dévoiler la splendeur de la couronne solaire sans avoir besoin d’attendre une éclipse. L’utilisation
de la coronographie est aujourd’hui étendue à l’étude d’environnement d’autres sources lumineuses comme
les étoiles et leurs environnements proches (disques proto-planétaires [?, 75]), également les noyaux actifs
de galaxies [76], et évidement la détection et l’observation directe d’exoplanètes [77].

2.4.1 Principe
Le but de tout coronographe est d’« éteindre » par un moyen instrumental une source brillante au profit

de son entourage plus faible.
Depuis les années 30 le coronographe de Lyot a vécu de nombreuses révolutions. Il existe aujourd’hui

de nombreux coronographes, soit agissant sur l’amplitude (coronographes occulteurs) comme le Lyot ou
agissant sur la phase (coronographes déphaseurs) comme le 4 quadrants. Dans la suite sont présentées rapi-
dement les différents coronographes existants aujourd’hui, je me focaliserai plus précisément sur les coro-
nographes de Lyot, de Lyot apodisés et sur le coronographe à quatre quadrants, tous trois envisagés dans le
cadre du projet SPHERE.

2.4.2 Implantation pratique
De façon générale, l’implantation d’un coronographe dans un système optique nécessite de passer par

un plan focal intermédiaire. Le schéma de principe de la Figure 2.23 introduit les différents plans optiques
d’un tel système. Le premier plan focal noté B contient le masque focal coronographique. Le plan de reprise
pupillaire est noté C et le dernier plan focal (celui du détecteur) est noté D. Les grandeurs physiques des
différents plans (amplitudes de champ Ψ ou pupilles P ) seront indicées en conséquence. Les illustrations
de cette partie sont obtenues en considérant un front d’onde statique aberrant de 35 nanomètres (@1µm) en
amont du coronographe, suivant une loi de puissance spectrale en f−2.

− +

+−

Plan pupille télescope

Plan focal télescope

Lyot Stop
Plan focal détecteur

A DC C’B B’
FIG. 2.23 – Schéma de principe d’un montage coronographique.

Un coronographe nécessite l’emploi de deux masques. Un premier dans le premier plan focal B, ainsi
qu’un second dans le plan de reprise pupillaire C . Tout coronographe est ainsi assimilable à un écran diffrac-
tant placé sur le trajet d’un faisceau lumineux. Cependant, les coronographes se divisent en deux grandes
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catégories : d’un côté les coronographes occulteurs fonctionnant sur le principe du Lyot (atténuation optique
en plan focal), de l’autre les coronographes déphaseurs jouant sur la phase du champ électromagnétique.

Pour les différents coronographes simulés par la suite, les plans A et B (plan pupille d’entrée et premier
plan focal, avant le masque coronographique) sont identiques. Une représentation en est donnée sur la Figure
2.4.2. Le plan A montre la pupille circulaire du télescope, alors que le plan B montre la FEP du système
aberrant dans le système.

A B

FIG. 2.24 – Plan pupille A d’entrée et premier plan focal B à 1µm. La répartition d’intensité dans ces deux
plan est commune pour les différents coronographes simulés par la suite.

2.4.3 Différents types de coronographes
Je détaille dans cette partie différents types de coronographes. Tout d’abord je m’intéresse à la notion

de coronographe parfait, qui sera utilisé comme modèle de coronographe dans le chapitre 5. Ensuite je
m’intéresse à quelques-unes des solutions techniques existantes parmis les coronographes occulteurs et les
coronographe à masque de phase.

2.4.3.1 Notion de coronographe parfait

Avant de s’intéresser à la mise en œuvre pratique, il est bon de considérer un cas idéal de coronographe.
Ce dernier, appelé dans le suite coronographe parfait, effectue au niveau du plan focal la soustraction des
effets diffractifs du télescope (cf Figure 2.25). Cette soustraction en plan focal peut être vue comme une
soustraction d’une pupille remise à l’échelle dans un plan pupille. L’équation donnant le champ électroma-
gnétique en sortie du coronographe parfait est donc relativement simple :

hc =
∣
∣
∣TF−1

(

Pejφ(r) −
√

EcP
)∣
∣
∣

2
(2.50)

Ec = e−(σ2
φ
+σ2
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avec hc l’image d’un point sur l’axe, Pejφ(r) le champ incident, et Ec l’énergie cohérente donnée par
les aberrations optiques en amont du coronographe. L’image d’un point sur l’axe ne peut être considérée
comme une FEP, puisque cette réponse ne satisfait pas à l’invariance par translation. Nous verrons dans la
suite (5) que le coefficient

√
Ec est légèrement à nuancer. Il est à noter que dans le cas d’un instrument

parfait, donc si aucune aberration n’est présente en aval du coronographe, et si
√
Ec = 1, le coronographe

parfait soustrait l’intégralité de la lumière incidente. Par contre si
√
Ec < 1, il reste les effets incohérents

dus aux aberrations résiduelles (en phase comme en amplitude) présents dans l’instruments.
La Figure 2.25 montre la répartition d’intensité dans les plans B ′ après le masque focal, C et C ′ les

plans pupillaires de reprise avant et après le masque de Lyot, et D le plan focal du détecteur. C’est à dire
que nous y visualisons tour à tour |ΨB′ |2, |ΨC |2, |ΨC′ |2 et |ΨD|2. Le plan B ′ montre les résidus d’intensité
après soustraction de l’amplitude d’Airy par le coronographe parfait. On y distingue donc essentiellement
la structure de Speckle causée par les aberrations. En théorie, le coronographe parfait rejette la lumière en
dehors du masque pupillaire dans le plan C . Il n’est donc pas nécessaire d’utiliser un masque de Lyot de
diamètre inférieur à celui de la pupille d’entrée. Cependant dans un soucis de comparaison, un masque de
Lyot de diamètre 0,65D a été utilisé dans le plan C ′. La FEP dans le plan du détecteur D montre donc des
résidus de Speckle semblables à ceux du plan B mais de diamètre supérieur. Il est à noter la structure centro-
symétriques des grains de Speckle. Cette propriété est connue[78, 79] dans le cas de faibles aberrations.

B′ C C ′ D

FIG. 2.25 – Dans le cas d’un coronographe parfait, répartition d’intensité dans les différents plans B ′, C (C
avant et C ′ après application de la pupille de Lyot), D. La dynamique est adaptée dans chaque image, et
l’échelle logarithmique.

2.4.3.2 Coronographes occulteurs

Le coronographe de Lyot Le coronographe de Lyot se base sur une double atténuation. La première est
une atténuation dans le plan focal B, par une pastille opaque de taille quelques λ/D (4λ/D dans le cas de
la figure 2.26). Mais les lois de la diffraction sont immuables et la présence de la pastille dans le plan focal
agit comme un écran diffractant et redistribue la lumière sous forme d’un anneau brillant en marge de la
pupille de sortie de l’instrument (plan C). Cet anneau contient l’information sur les résidus des anneaux de
la tache d’Airy, qui n’ont pas été cachés par le masque focal de Lyot. Bernard Lyot a compris et intégré ce
phénomène, et proposé dés 1920 un système optique coronographique basé sur une double atténuation : en
plan focal B (donnant la répartition d’intensité visible en B ′) mais également en plan pupille C (donnant la
répartition visible en C ′), où un diaphragme appelé Lyot Stop atténue l’effet de la diffraction par le masque
plan-focal. Il est à noter que dans le cas des Figures 2.25 et 2.26, les aberrations introduites en amont du
coronographe sont les mêmes.

Cependant la diffraction impliquée par la présence du masque plan-focal dans le plan B ′ se répartit
partout dans le plan C , et est particulièrement visible au centre de la pupille, sous la forme d’un rebond
lumineux. Le masque de Lyot ne peut pas cacher ce résidu diffractif, ce qui implique la présence dans le
plan D d’un anneau lumineux central. Cependant la répartition d’intensité dans le plan focal D pour ces
deux coronographes montre de fortes similitudes, en particulier pour les points éloignés de l’axe.
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B′ C C ′ D

FIG. 2.26 – Dans le cas d’un coronographe de Lyot, répartition d’intensité dans les différents plans B ′, C
(C avant et C ′ après application de la pupille de Lyot), D. La dynamique est adaptée dans chaque image, et
l’échelle logarithmique.

Il s’ensuit un compromis important pour ce type de coronographe occulteur : la taille du masque plan-
focal influe inversement sur la taille caractéristique de l’anneau brillant créé en plan-pupille. Comme illustré
sur la figure2.27, un masque plan-focal grand (par rapport à la diffraction λ/D) crée en plan pupille un
motif de diffraction de petite taille et aisément supprimable par un diaphragme légèrement plus petit que
la pupille. La résolution finale de l’instrument est alors quasiment conservée, au détriment de la zone du
champ proche de l’axe optique qui se retrouve cachée par le masque plan-focal.

A l’inverse, un masque plan-focal de petite taille crée en plan pupille un motif de grande taille, le Lyot
Stop devra alors avoir une taille bien plus petite que celle de la pupille pour supprimer l’effet de diffraction.
Il s’ensuit une perte importante sur la résolution de l’instrument, tout en gardant le champ proche de l’axe
optique.

Dans l’exemple de la Figure 2.27, il est à noter la présence d’énergie diffractée au centre de la pupille
par les rebonds de la tache de diffraction. Cette énergie ne peut être bloquée par le masque pupillaire, et sera
par conséquent gênante dans le plan focal, et nuit à la détection.

Lyot apodisé APLC Le principe de l’apodisation de pupille consiste à modifier la transmission de la
pupille d’entrée du système pour en éliminer les bords francs[80]. Lorsque la transmission présente une
forme adoucie, les rebonds caractéristiques des bords francs de la pupille monolithique disparaissent.

Une transmittance en forme de gaussienne présente une tache de diffraction en forme de gaussienne
également. Dans cette tache, l’énergie est plus concentrée que dans le cas d’une tache d’Airy et ne présente
plus de rebonds. Le masque focal du coronographe est alors plus efficace, bien que la transmission totale de
l’instrument présente alors plus de pertes, une partie du flux pupillaire étant absorbée par le masque apodisé.

L’optimisation est alors complexe, puisque trois éléments sont à optimiser : la pupille d’entrée, le masque
focal, et le lyot stop. Un compromis est proposé par ([81]) avec une forme d’apodisation basée sur les
fonctions prolates.

2.4.3.3 Coronographes déphaseurs

masque de phase circulaire (Roddier) Le coronographe à masque de phase circulaire (DPMC, Disc
Phase Mask Coronagraph [82]) utilise un masque plan-focal circulaire déphasant de π la zone centrale par
rapport à la zone marginale. Le schéma est similaire à celui du Lyot, mis à part le fait que le masque de phase
est plus petit que le masque en amplitude (de l’ordre de λ/D pour le DPMC au lieu de quelques λ/D pour
le Lyot). C’est d’ailleurs la principale motivation de ce coronographe, prévu pour explorer l’environnement
proche des étoiles, caché par le masque trop large du coronographe de Lyot. La largeur de la zone centrale
est calculée de façon à ce que la partie de l’onde déphasée interfère destructivement avec la fraction de
l’onde incidente non déphasée. Pour éviter les masques trop larges cependant, la largeur de cette zone est
choisie de façon à ce qu’elle englobe 50% de l’énergie de la tache d’Airy (soit une largeur de 1,06λ/D), et
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FIG. 2.27 – Influence de la taille du masque focal de Lyot sur la largeur de l’anneau diffracté en plan pupille.

la zone extérieure du masque est constituée d’une densité permettant d’égaliser les flux, assurant ainsi une
interférence destructrice.

La principale limitation de ce masque de phase est sa double sensibilité au chromatisme. En effet d’une
part la largeur de la zone centrale, déphasant de π l’onde incidente, est optimisée pour une longueur d’onde
donnée. Pour une longueur d’onde λ, la largeur optimale est de 1,06λ/D et ne sera plus optimisée à une autre
longueur d’onde. De plus, la valeur du déphasage dépend directement de la longueur d’onde considérée.

De plus, comme tout coronographe, le DPMC est fortement limité par la précision requise du centrage
de l’étoile sur le masque. Le moindre décentrage a pour conséquence un déséquilibrage des flux sortant du
coronographe et une perte d’atténuation par interférence.

coronographe interférentiel achromatique Le coronographe interférentiel achromatique [83] recombine
deux faisceaux issus de la pupille d’entrée, l’un des deux ayant subi un passage par un plan focal (soit un
déphasage de π et donc un retournement spatial de 180◦). L’interférence des deux faisceaux supprime donc
le signal issu de l’étoile au profit de son entourage.

L’une des limitations de ce coronographe est cependant le fait que le signal issu du compagnon apparaît
deux fois dans le plan focal (ceci est du au retournement du front d’onde) à deux positions diamètralement
opposées.

Le lecteur intéressé trouvera de plus amples détails concernant le principe du CIA, ses tests en laboratoire
et les performances sur le ciel dans [83, 84, 85].

4QPM Le principe du coronographe à quatre quadrants (FQPM,[?]) est le même que le masque circu-
laire de Roddier présenté précedemment : c’est un masque interférométrique en plan focal. La géométrie
du masque plan-focal diffère cependant et celui-ci se divise en quatre quadrants, deux d’entre eux dispo-
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λ1,06   /D

π

FIG. 2.28 – Coronographe à masque de phase proposé par Roddier et al.[82]. Le masque focal est constitué
d’une zone déphasant de π l’onde incidente.

∆φ=π

FIG. 2.29 – Forme du masque de phase à quatre quadrants. Deux quadrants opposés déphasent de π l’onde
incidente.

sés en diagonale déphasent l’onde incidente de π par rapport aux deux autres. Cette géométrie permet de
se soustraire à l’une des limitations chromatiques du masque de Roddier : selon ce procédé, l’interférence
destructrice est obtenue pour toutes les longueurs d’onde. Il reste cependant une limitation due au fait que
la différence de marche entre les quadrants est valable pour une longueur d’onde donnée. L’utilisation de
matériaux biréfringents, présentant des indices différents (et donc des parcours optiques différents) selon la
polarisation incidente permet de rendre le 4QPM achromatique, ou tout au moins peu sensible au chroma-
tisme sur large bande[86].

Comme pour tous les coronographes, le 4 quadrants nécessite l’emploi en plan pupille d’un Lyot stop
afin d’atténuer les résidus lumineux résultant du masque interférentiel plan-focal. Les résidus sont cependant
essentiellement rejettés à l’extérieur de la pupille (comme illustré en Figure 2.30) dans le cas idéal.

Le 4 quadrants, utilisé parfaitement centré sur l’axe optique, présente théoriquement une réjection in-
finie ([87]). Cependant, les défauts de centrage inhérents à tout instrument d’observation constituent une
limitation de ce coronographe. De plus amples détails sur le principe du FQPM, sur les tests en laboratoire
et les résultats sur le ciel peuvent être trouvés dans [?, 88, 89, 90].

La Figure 2.30 montre une simulation de la répartition d’intensité dans les différents plans B ′, C , C ′ et
D. Le coronographe 4Q fait interférer destructivement la partie cohérente du champ traversant le masque de
phase, c’est à dire la portion de lumière qui constitue la réponse d’Airy. En théorie donc, le résultat du 4Q
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est très semblable à celui du coronographe parfait. Le masque focal est un masque de phase, transparent et
donc sans influence sur l’intensité lumineuse, mis à part les défauts de transparence non simulés ici. Après
traversée du masque (plan B ′), l’intensité lumineuse est donc strictement égale à l’intensité en amont du
masque. L’effet du masque 4Q dans le plan pupille C est de diffracter l’intensité lumineuse en dehors de la
pupille. Là encore, et dans le cas d’un 4Q idéal et sans imperfections de réalisation, il n’est pas nécessaire
d’introduire un Lyot stop de diamètre inférieur à la pupille. Pour faciliter la comparaison, un masque de
0,65D est appliqué tout de même. L’intensité lumineuse dans le plan D montre de fortes similitudes avec
celle obtenue dans le cas d’un coronographe parfait, même proche de l’axe optique. La forme en croix du
coronographe 4Q est cependant visible très proche de l’axe, où les résidus centraux montrent une faible
structure cruciforme.

B′ C C ′ D

FIG. 2.30 – Dans le cas d’un coronographe de phase à 4 quadrants, répartition d’intensité dans les différents
plans B′, C (C avant et C ′ après application de la pupille de Lyot), D. La dynamique est adaptée dans
chaque image, et l’échelle logarithmique.

2.4.4 Formation d’une image coronographique
Quel que soit le coronographe utilisé, celui-ci introduit une transmission en plan focal qui n’est pas

constante dans le champ. L’image d’un objet complexe ne peut donc pas se mettre sous la forme d’une
convolution, car celle-ci implique une invariance par translation de la réponse de l’instrument. La formation
d’image en présence d’un coronographe fait donc appel à un formalisme plus complexe et à une FEP variant
dans le champ.

L’équation de convolution adaptée à la formation d’image coronographique (en opposition à la formation
d’image classique) se met sous la forme d’une équation de Fredholm de première espèce :

i(α′) =

∫

h(α,α′)o(α)dα (2.53)

où h(α,α
′) est la FEP de l’instrument dans la direction α

′, α étant la variable d’intégration du champ.
Ce genre de formalisme est repris dans [91] sous la forme d’un produit matriciel B(α) = UA(α) où U est
une matrice N ×N avec N le nombre de pixels dans l’image, B(α) représente l’image obtenue et A(α) est
l’objet observé. Un formalisme continu est utilisé dans [92] où la FEP est vue comme un tenseur à quatre
dimensions.

Pour pouvoir modéliser la formation d’images coronographiques, il est donc nécessaire de connaître la
FEP pour chaque point du champ. Nous verrons qu’on peut toutefois en première approximation considérer
deux régimes pour la réponse du coronographe dans le champ, comme décrit dans le chapitre 5.

2.4.5 Les limitations du coronographe
Le rôle du coronographe est de soustraire en plan focal la réponse de l’instrument parfait : une tache

d’Airy. La FEP de l’instrument est cependant déformée par les aberrations optiques. Au niveau du corono-
graphe (plan B), la FEP soustraite par le coronographe diffère donc de la FEP instrumentale essentiellement
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à cause de ces aberrations en amont du coronographe. La répartition de lumière résiduelle dans le plan focal
de l’instrument (plan D) est donc essentiellement le fruit des aberrations en amont du masque focal. La
Figure 2.31 montre la lumière résiduelle dans le plan D dans le cas d’un coronographe parfait. L’impact
des aberrations amont est donc directement visible, et du premier ordre. Le résultat est similaire avec un
coronographe 4 quadrants ou un coronographe de Lyot.

FIG. 2.31 – Effet des aberrations en amont (upstream) du coronographe parfait sur la répartition d’intensité
dans le plan focal de l’instrument (plan D).

En sortie du masque coronographique, la lumière résiduelle est essentiellement due aux aberrations
amont. La propagation de la lumière dans le reste de l’instrument optique peut donc être vu de la façon
approchée suivante : chaque grain de speckle résiduel va « voir » les aberrations situées en aval du corono-
graphe. L’impact des aberrations aval porte donc sur la forme de chaque grain de speckle, et pour de faibles
aberrations cette modification peut être vue comme du second ordre par rapport à l’impact des aberrations
en amont. La Figure 2.32 montre clairement le faible impact des aberrations en aval, pour des valeurs de
WFE variant de 0 nm à 100 nm. Il est donc clair que lors de la conception de l’instrument (incluant le
montage coronographique), un soin particulier doit être apporté à la calibration des aberrations en amont du
plan B du masque focal.

Du point de vue de la modélisation du coronographe, les travaux récents[78, 93] portent essentiellement
sur une modélisation fine de la réponse coronographique (ie l’image d’une étoile centrée sur l’axe) dans le
cas d’une phase φ donnée, statique. Les travaux portant sur la modélisation de la réponse longue pose du
coronographe sont inexistants. Or dans le cas de l’imagerie directe d’exoplanètes, objets faiblement brillant
par nature, les images acquises seront obligatoirement des longues poses. Les méthodologies de traitement
d’image adaptées à ce cas de figure se devront de pouvoir traiter des images longue poses. Nous allons donc
dans le chapitre 5 nous atteler à dériver un modèle analytique de la réponse longue pose du coronographe
parfait.
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FIG. 2.32 – Effet des aberrations en aval (downstream) du coronographe parfait sur la répartition d’intensité
dans le plan focal de l’instrument (plan D).
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2.5 L’imagerie différentielle
Malgré les prouesses technologiques assurant des qualités optiques toujours meilleures, la détection

d’exoplanètes depuis le sol reste limitée par les résidus de Speckle causés par les aberrations statiques ou
quasi-statiques des systèmes optiques utilisés [94]. Ces résidus de Speckle ne sont pas de la lumière cohé-
rente, et ne sont par conséquent pas atténués par le coronographe. Un moyen, pour se débarasser au moins
en partie de ces résidus de Speckle, est d’utiliser une technique d’imagerie différentielle. Cette technique
est souvent associée à l’imagerie différentielle spectrale (IDS), mais l’imagerie différentielle est plus vaste.
Elle consiste à calibrer les résidus de Speckle en soustrayant deux (ou plusieurs) images, obtenues en fai-
sant varier un paramètre d’observation. Pour que cette technique profite à la détection d’un compagnon, il
est nécessaire que les différentes images présentent les mêmes résidus (à une loi d’évolution connue près
si besoin est, comme une dilatation spatiale ou une rotation). Mais elles doivent présenter également une
diversité quant au compagnon, celui-ci doit donc présenter un signal différent dans les différentes images.

L’évolution du paramètre d’observation doit permettre de différencier la contribution de l’étoile centrale
de celle du compagnon. Ce paramètre peut être la longueur d’onde (Imagerie Différentielle Spectrale IDS)
ou la rotation de champ (Imagerie différentielle Angulaire IDA) ou encore la polarisation de la lumière
réfléchie par le compagnon (Imagerie à Différentiel de Polarisation IDP). Il est également envisageable (et
même profitable) de combiner différentes techniques différentielles, comme par exemple l’IDS et l’IDA. Je
m’intéresserai dans la suite aux deux premiers types de différentiel, c’est à dire spectral et angulaire. Les
techniques proposées peuvent bien sûr s’étendre au cas polarimétrique sans restriction.

2.5.1 Imagerie différentielle spectrale
L’imagerie différentielle spectrale a été proposée à l’origine par Hayden Smith[95] afin d’améliorer la

détection de planètes extrasolaires. Elle a été développée ensuite [94, 79] dans le cadre de la recherche de
naine brunes, par l’instrument TRIDENT[96]. Cet instrument a la particularité d’acquérir trois images si-
multanément autour de la longueur d’onde de la raie du méthane 1,6µm. La diversité de longueur d’onde
influe sur le signal de l’étoile de deux façons : tout d’abord le flux de l’étoile est acquis à des longueurs
d’onde différentes, et en toute exactitude le spectre de l’étoile est chromatique. La proximité des longueurs
d’ondes, ainsi que les propriétés de corps noir de l’étoile, permettent de s’affranchir en bonne approximation
de cette différence. Mais en parallèle, le changement de la longueur d’onde d’observation modifie la phase
aberrante (dépendance en 1/λ) et modifie donc la structure même des résidus que l’on cherche à éliminer
par imagerie différentielle. Dans le cas de faible phase, ce changement de structure est (au premier ordre)
une dilatation spatiale de la répartition d’intensité dans le plan focal.

Le signal issu de la planète est issu de la superposition de deux émissions de corps noir. Une première
émission située à la température de l’étoile correspondant à la lumière réfléchie par la planète, et une se-
conde émission située à une température inférieure (donc à une longueur d’onde supérieure) correspondant
à la température de rayonnement de la planète. Le spectre de la planète est cependant entaché de nombreuses
signatures spectrales significatives (cf Figure 2.33) dues à l’atmosphère du compagnon. Cette atmosphère
est connue pour avoir une composition chimique plus complexe que celle de l’étoile, elle présente de nom-
breuses raies d’absorption. En particulier, dans le cas d’une planète géante gazeuse telle qu’un jupiter chaud,
la raie d’absorption du méthane autour de 1,6µm est très marquée (contraste en émission pouvant aller jus-
qu’à 3 entre l’intérieur et l’extérieur de la raie).

2.5.1.1 Implémentation pratique du différentiel spectral

remise à l’échelle spatiale La phase dépend de l’inverse de la longueur d’onde. Les images acquises à
différentes longueurs d’onde proches présentent donc des différences de structures inhérentes à cette dépen-
dance. Cependant pour des longueurs d’onde proches, il est possible de considérer que ces différences de
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FIG. 2.33 – Spectre d’une planète à 500K et d’une étoile G2. Le spectre de la planète est donné pour
deux positions orbitales, à ' 1AU [vert] et à quelques AUs [bleu], où la planète présente uniquement son
émission propre dans d’infrarouge.

structure sont dues à une dilatation spatiale proportionnelle au rapport des longueurs d’onde. Le passage
d’une image à l’autre est alors connu analytiquement,

iλ2
(α) = iλ1

(α
λ1

λ2
) (2.54)

et une remise à l’échelle spatiale fine (dans le cas de SPHERE, les deux longueurs d’onde sont proches)
permet de recaler la structure des Speckle. La remise à l’échelle spatiale fine peut être astucieusement
effectuée dans le domaine de Fourier. Pour cela, il suffit d’étendre ou de diminuer le support fréquentiel
des tableaux sur lesquels sont calculés les transformées de Fourier des images. Une puissance nulle est
administrée aux fréquences rajoutées artificiellement, ce qui a pour effet de ne pas introduire d’information
supplémentaire dans l’espace réel.

Dans les travaux présentés dans le cadre de l’imagerie différentielle spectrale (chapitre 4), la remise à
l’échelle spatiale est supposée parfaitement effectuée. En effet le principe de la méthode d’inversion mise en
œuvre dans ce chapitre porte plutôt sur l’estimation de FEP que sur la remise à l’échelle spatiale. Les images
simulées à différentes longueurs d’onde seront donc simulées directement au même échantillonnage.

Simple différence Les images multi-spectrales peuvent être combinées de diverses façons ([79, 97]) afin
de soustraire les Speckle résiduels. Dans le cas simple de deux longueurs d’onde λ1 et λ2, une première
approche consiste en la différence simple (SD) de deux images iλ1

et iλ2
à deux longueurs d’onde λ1 et λ2.

La remise à l’échelle en longueur d’onde est supposée là encore parfaitement effectuée. La soustraction des
images permet de calibrer les aberrations communes aux deux images :

SD = iλ1
− iλ2

. (2.55)

La simple différence est fortement limitée par les aberrations optiques différentielles entre les deux
images iλ1

et iλ2
. En effet, ces deux images sont obtenues simultanéments pour s’assurer que les paramètres
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FIG. 2.34 – Schéma optique de l’imagerie différentielle spectrale, acquisition de deux images spectrales
simultanément. Les aberrations optiques inhérentes à chacune des voie sont indiquées, ac sont les aberrations
communes, a1 et a2 sont les aberrations de chaque voie, aF1

et aF2
les aberrations de chaque filtre.

de la turbulence sont identiques dans les deux images. Cependant, l’acquisition simultanée oblige d’utiliser
deux chemins optiques différents et ceux-ci présentent chacun des aberrations optiques différentes.

De plus même dans un cas parfait (id est sans aberrations), l’atténuation ∆N/N du bruit de structure de
la FEP n’est pas infinie. Cette atténuation est définie comme le rapport du bruit de structure de la différence
d’image sur celui de la fonction d’étalement. Dans le cas de la simple différence, la valeur absolue de cette
atténuation s’écrit comme ([?]) :

∣
∣
∣
∣

∆N

N

∣
∣
∣
∣
∝ λ2 − λ1

λ2
(2.56)

L’atténuation du bruit de structure est donc proportionnelle à l’écart entre les deux longueurs d’onde
d’observation. Il apparaît alors nécessaire de choisir l’intervalle le plus faible possible, afin de s’assurer une
parfaite ressemblance dans la structure aberrante des deux FEP. Cependant cette condition ne va pas de paire
avec une diversité significative dans le signal du compagnon.

Double différence La double différence (DD) utilise quant à elle deux images de référence supplémen-
taires iref, λ1

et iref, λ2
. Ces deux images sont obtenues sur des étoiles de références. La DD consiste à

effectuer la soustraction de deux simple différences, une première sur les images scientifiques iλ1
et iλ2

, et
une seconde sur les images de référence :

DD = (iλ1
− iλ2

) − (iref, λ1
− iref, λ2

) (2.57)

La DD s’exprime alors simplement en fonction de la simple différence présentée précédemment :

DD = SD − (iref, λ1
− iref, λ2

) (2.58)

La DD permet donc de calibrer non seulement les aberrations statiques communes (cette calibration
est assurée par la SD), mais également les aberrations statiques différentielles dues aux trajets optiques
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différents. En effet les Speckle résiduels dus aux aberrations différentielles présents dans le premier terme
de la DD sont identiques aux Speckles résiduels dans le second terme.

La double différence permet de supprimer le biais des aberrations différentielles en calibrant l’effet de
ces aberrations dans le plan focal. Elle est donc plus performante que la SD.

La DD présente cependant deux limitations : tout d’abord elle impose d’acquérir les images de références
avec le même système optique que les images scientifiques. L’acquisition est donc a fortiori différée, et est
limitée par l’évolution des aberrations différentielles entre l’instant d’acquisition des images scientifiques
et l’instant d’acquisition des images de référence. La DD impose donc des contraintes sur la stabilité du
système. De plus, la DD met en jeu 4 images au lieu de 2, le bruit dans l’image finale est donc amplifié d’un
facteur

√
2.

L’imagerie différentielle spectrale reste limitée par les effets du chromatisme. Les deux longueurs d’onde
doivent être choisies suffisament distantes pour introduire une diversité suffisante sur l’objet observé, mais
cependant doivent rester proches pour éviter toute décorrélation des grains de speckle. En effet si les lon-
gueurs d’onde sont trop distantes, la remise à l’échelle par une simple dilatation spatiale n’est plus valable.
Nous allons dans le chapitre 4 proposer une utilisation différente des images multi-spectrales.

2.5.2 Imagerie différentielle angulaire

Dans le cas de l’IDA, la détection tire parti de la rotation de champ. En effet pour un instrument à pupille
stabilisée comme SPHERE, le champ de vue de l’instrument tourne au cours de l’acquisition. La vitesse de
rotation du champ dépend de la position de l’observatoire et de la source dans le ciel, ainsi que du moment
dans la nuit où l’image est acquise. La Figure 2.35 montre cette vitesse de rotation pour différentes déclinai-
sons de source, et pour une latitude d’observation correspondant à celle de Paranal. La vitesse de rotation
de champ est plus grande pour une source proche du zénith, et elle est la plus grande lorsque la source passe
au méridien du lieu considéré ; elle peut alors prendre de grandes valeurs (5 tours par jour pour une source
située à 6◦ du zénith).

L’utilisation du différentiel angulaire a été proposée à l’origine par A. Labeyrie [98] pour calibrer les
aberrations statiques du Hubble Space Telescope. La tehnique a été récemment developée par Cristian Ma-
rois [99, 79], c’est une technique de calibration de FEP. Elle consiste à faire l’acquisition d’une série tem-
porelle d’images du système étoile-compagnon, pendant un temps suffisant pour permettre au champ de
tourner de façon significative.

Il est alors possible d’estimer la FEP dans le jeu d’images ainsi formées. Par exemple par extraction de
la valeur médiane. On soustrait alors à chaque image la FEP estimée, afin d’avoir uniquement le compagnon
dans chaque image, à des positions angulaires différentes. Les images résultantes sont alors « pivotées » de
façon à amener le compagnon à la même position dans chaque image, et additionnées.

2.6 SPHERE

SPHERE (pour Spectro-Polarimetric High-contrast Exoplanet REsearch) est un instrument de seconde
génération pour le VLT [18]. Son but premier est la détection et la caractérisation d’objets faibles (idéa-
lement de nouvelles planètes géantes extrasolaires) en orbite autour d’étoiles proches. Le défi repose sur
l’observation de scènes extrêmement contrastées puisque l’étoile et son compagnon éventuel peuvent diffé-
rer de plus de 15 magnitudes (rapport de flux supérieur à 106), et ce à des séparations angulaires inférieures
au seeing. L’instrument a donc été développé et optimisé dans le but d’obtenir de tels contrastes dans un
champ de vue limité (typiquement de 0,1 à 3 arcsecondes).
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FIG. 2.35 – Vitesse de rotation de champ pour différentes déclinaisons de sources. La déclinaison de l’ob-
servatoire est celle de Paranal (−24◦37′), la source est donc située entre la direction du Sud (−90◦) et le
zénith (−24◦37′).

2.6.1 Présentation de l’instrument
2.6.1.1 Planètes visées par SPHERE

Les télescopes actuels (8-10m) permettent la détection de planètes de type géantes gazeuses, de plusieurs
masses de Jupiter. SPHERE permet en particulier la caractérisation de planètes dans une zone cruciale
de l’espace des paramètres. Ce sont les planètes jeunes, situées loin de leur étoile (Cf Figure 2.36), à la
distance de formation des géantes gazeuses (quelques UA). Les planètes jeunes présentent un flux thermique
intrinsèque important qui domine sur la lumière réfléchie provenant de l’étoile.

Les planètes visées par SPHERE occupent une niche peu ciblée par les méthodes indirectes. Les détec-
tions futures de SPHERE sont donc complémentaires des planètes visées par les méthodes indirectes.

2.6.1.2 Buts scientifiques et caractéristiques techniques de SPHERE

Les principaux buts scientifiques conduisent le dimensionnement de l’instrument. Ces chiffres méritent
donc qu’on les résume ici :

– hauts contraste permettant de distinguer un compagnon de l’ordre de 106 fois plus faible que son
étoile

– haute résolution angulaire, accès à des zones proches de l’étoile. typiquement 0,1 arcsecondes (soit à
partir de 2 λ

D ) à 3 arcsecondes.
– sensibilité accrue pour des étoiles cibles de magnitude V < 9 (goal 10).
– résolution spectrale faible sur un large spectre (de 1µm à 2µm pour la caractérisation des objets

détectés, R ' 30.
Pour satisfaire ces spécifications scientifiques, l’instrument proposé comportera les principaux éléments-

clés suivants :
– Un système d’optique adaptative extrême qui assure la correction des aberrations de front d’onde
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FIG. 2.36 – Répartition des planètes déjà découvertes dans le plan Masse-séparation. La détection par ima-
gerie directe par SPHERE sur le VLT donne accès au quadrant supérieur droit.

dues à la turbulence et au système lui-même, ainsi que la correction des NCPA de la voie d’imagerie.
Les différents compromis imposés par la réalisation d’un tel système ont conduit à la définition du
système de XAO suivant : un DM à 41×41 actuateurs, un Shack-Hartmann filtré [100] travaillant dans
le visible à haute cadence (1,2kHz). En outre, le système prévoit une procédure off-line de mesure et
de compensation des NCPA, basée sur les réflexions du chapitre 3 permettant d’atteindre les hautes
qualités optiques requises. Ce système est décrit en détail dans [101] (cf annexe), de même qu’une
analyse exhaustive des différents termes du budget d’erreur.

– Un module coronographique comprenant en baseline un coronographe à 4 quadrants permettant la
recherche de compagnons au plus proche de l’étoile, mais également plusieurs masques occulteurs
(Lyot, Lyot apodisé [74, 102]).

– La voie d’imagerie est constituée d’un spectro-imageur infrarouge à deux bandes (IRDIS, 0,95 à
2,3 µm). Cet imageur est le principal instrument scientifique de SPHERE. Il est dédié à l’imagerie
grand champ simultanée dans deux ou plusieurs bandes spectrales, polarisations ainsi qu’à la spectro-
scopie longue fente. Le mode d’observation principal d’IRDIS est basé sur le principe de l’imagerie
différentielle proposé à l’origine par Racine.

– Un spectrographe a intégrale de champ (IFS) à faible résolution spectrale (R ' 30) et à bande large
(de 0,95 µm à 1,70 µm) sur un champ de vue limité à 3′′ × 3′′.

– ZIMPOL, un polarimètre imageur visible (de 0,65 µm à 0,95 µm).

2.6.2 Problématique liées à la XAO
Le système d’optique adaptative extrême SAXO doit compenser non seulement les aberrations inhé-

rentes aux turbulences atmosphériques, mais doit également compenser les défauts optiques internes à l’ins-
trument lui-même. Il n’y a pas de lien direct entre les performance de l’optique adaptative et la détectivité
finale de l’instrument SPHERE, cependant l’impact de l’OA sur les performances globales est fortement lié
à la capacité du coronographe à soustraire le signal de l’étoile. Le coronographe est d’autant plus efficace
que la qualité optique dans le plan focal du masque coronographique est élevée. Une performance accrue de
l’OA permet donc une meilleure extinction du coronographe et in fine une plus grande détectivité.

Le critère de performance du système de XAO de SPHERE est le profil coronographique d’intensité.
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C’est à dire la répartition d’intensité résiduelle dans le plan focal du détecteur. Cette répartition déjà expli-
citée au chapitre 5 est la suivante :

Cres(α) =
∣
∣
∣TF−1

(

Pejφ(r) −
√

EcP
)∣
∣
∣

2
(2.59)

Dans l’approximation des faibles phases (ejφ ' 1 + jφ), ce profil coronographique s’assimile à la DSP
de la phase résiduelle :

Cres(α) '
∣
∣TF−1 (φ)

∣
∣
2 (2.60)

∝ DSPφ(α) (2.61)

où α = λf . Les propriétés statistiques de la phase résiduelle impactent donc directement sur l’efficacité
de la soustraction coronographique.

FIG. 2.37 – Schéma fonctionnel de l’instrument complet SPHERE.

2.6.2.1 Budget d’erreur du système de XAO

L’étude complète et le dimensionnement de l’OA est réalisée par l’obtention d’un budget d’erreur équi-
libré. Ce budget d’erreur global peut s’écrire de la façon suivante :

Cres(α) = Catmos(α) + COA(α) + Ccalib(α) (2.62)

où Cres(α) représente le contraste résiduel global dans le plan focal à la position α du champ. Catmos(α)
représente les résidus d’intensité causés par les limitations de l’atmosphère. Celles-ci comprennent en parti-
culier les effets de la scintillation, de réfraction différentielle, de chromatisme. COA(α) représente les effets
dans le plan focal de l’erreur résiduelle de la boucle d’OA et comprend entre autre les erreurs de fitting,
les erreurs temporelle, les erreurs d’aliasing et le bruit. Enfin, Ccalib(α) représente l’effet des erreurs de
calibration. Dans le cadre de ce travail de thèse, ce dernier terme attire particulièrement l’attention puis-
qu’il contient entre autre les erreurs de calibration des aberrations non-vues par la boucle fermée d’optique
adaptative.
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2.6.2.2 La part des NCPA dans le budget d’erreur global

Ces aberrations représentent une limitation certaine du système d’OA, empêchant la boucle fermée d’at-
teindre ses performances ultimes. En effet, l’étude système montre que l’erreur de front d’onde due aux
seules NCPA doit être inférieure à 35nm. De plus, la tolérance fréquence à fréquence pour les NCPA est
présenté dans le graphe de la Figure 2.38. Comme nous le verrons dans le chapitre 3, le système d’optique
adaptative permet de corriger et de compenser les basses fréquences spatiales.Les basses fréquences doivent
être réduites au mieux, les hautes fréquences suivant une loi décroissante correspondant au spectre typique
des aberrations optiques dues au polissage.

Les NCPA représentent une limitation importante du système de XAO. La possibilité de leur correction
fera l’objet du chapitre 3, dans le cadre général d’un système quelconque d’optique adaptative classique.

FIG. 2.38 – Tolérances sur l’erreur de front d’onde séparés pour différentes sources d’erreurs (source Doh-
len).
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Chapitre 3

Calibration et compensation des
aberrations non vues

Les aberrations non-vues (Non-Common Path Aberrations NCPA) sont aujourd’hui une des principales
limitations des systèmes d’optique adaptative utilisés en astronomie. Ces aberrations statiques internes au
système et plus particulièrement à la voie d’imagerie limitent les performances ultimes atteignables en
théorie par un tel système.

Les méthodes existantes permettant de calibrer et de compenser les NCPA ont fait leur preuves [54, 43]
mais ne compensent pas les aberrations à un niveau suffisant pour la détection directe d’exoplanètes. Ces
méthodes sont exposées brièvement dans le chapitre 2. Nous allons ici exposer la méthode développée
lors du travail de thèse, que nous avons appelée Pseudo-Closed Loop. Cette méthode se base sur deux
points, la mesure de ces aberrations en plan focal et leur compensation par la boucle d’OA. Nous avons
tenté d’optimiser chacun de ces deux points pour permettre non seulement une correction maximale de ces
aberrations, mais aussi une robustesse de la procédure globale. Dans un premier temps, nous allons donc
nous focaliser sur la mesure des NCPA par la méthode de la diversité de phase. Cette méthode d’inversion
permet d’estimer la phase aberrante statique dans un jeu de deux images plan-focal. Dans un second temps,
nous nous intéressons à la compensation des aberrations elles-mêmes par la boucle fermée d’OA, et nous
insistons sur les limites d’une telle compensation. Ces préoccupations ont fait l’objet d’une publication dans
le journal JOSAA, qui constitue le coeur de cette partie. Plusieurs tests complémentaires seront présentés en
complément, et agrémentés de perspectives.

3.1 Amélioration de la méthode : la Pseudo-closed Loop
Dans la première partie, des optimisations sont apportées à la diversité de phase afin de prendre en

compte une statistique fine du bruit dans l’image. Ce bruit, composé d’un bruit uniforme de détecteur et
d’un bruit non uniforme de photon, peut être pris en compte par une carte de variance évoluant de pixel
à pixel. De plus, l’apport d’information a priori sur la phase à estimer (typiquement un spectre spatial
décroissant) permet d’éviter les effets d’amplification du bruit lors de l’estimation. Ces deux points sont
testés en simulation.

Par ailleurs, une méthode robuste de compensation des NCPA est présentée et étudiée, et validée expé-
rimentalement sur le banc d’OA de l’ONERA. Cette méthode permet de s’affranchir des erreurs de modèle
par un processus itératif. Des rapports de Strehl supérieurs à 96% sont ainsi obtenus.

Enfin, la description d’un algorithme de mesure de SR robuste et précise (avec analyse des postes d’er-
reurs) est donnée en annexe de l’article.
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cedure that we propose below, the phase estimation is per-
formed by minimizing a MAP criterion accounting for
nonuniform noise model and phase a priori in a regular-
ization term (see [13] for a detailed explanation of this ap-
proach). This optimized PD algorithm is presented in Sec-
tion 3.

B. NCPA Precompensation in the AO Loop
The principle of NCPA precompensation is presented in
Fig. 2. It consists of modifying the reference of the WFS to
deliver a precompensated wavefront to the scientific path.

A two-step process is therefore considered. Reference
slopes are computed from PD data using a WFS model
[14]. To accomplish that, a NCPA slope vector, as would be
measured by the AO WFS (a Shack–Hartmann sensor, for
instance), is first computed offline from the PD-measured
set of Zernike coefficients by a matrix multiplication.

The new reference vector is then added to the current
WFS reference. Then closing the AO loop on the reference
allows us to apply the opposite of the NCPAs to the DM.
This leads to compensation for the scientific camera aber-
rations (in addition to the turbulence) and enhancement
of the image quality at the level of the imaging camera’s
detector.

Any error in the WFS model directly affects the refer-
ence modifications, computed from the measured NCPA,
and thus limits the performance of the precompensation
process. Model errors have been identified as an impor-
tant limitation of the approach in NAOS-CONICA [10]. As
an example, an error of 10% on the pixel scale of the AO
WFS detector directly translates into a 10% uncorrected
amplitude of the NCPA. One way to reduce these model
errors is to perform accurate calibrations of the WFS pa-
rameters. Nevertheless, uncertainties on calibrations
(pixel scale of WFS, pupil alignment) will always degrade
the ultimate performance of the precompensation process.
In order to overcome this problem, a robust approach is
proposed in Section 3.

An important parameter in the NCPA precompensation
is the selected number of Zernike polynomials to be com-
pensated by the DM. This number is in fact limited by the
finite number of actuators of the DM, i.e., the finite num-
ber of degrees of freedom of the AO system. The DM can

not compensate for all the spatial frequencies in the ab-
errant phase. In addition, the actuator geometry does not
really fit properly the spatial behavior of the Zernike poly-
nomials. All these problems are translated in fitting and
aliasing errors on the compensated WF. These limitations
have to be taken into account in the implementation of
the precompensation procedure. It will be discussed later
on in Section 6.

3. OPTIMIZATION OF THE NCPA
MEASUREMENT

A. Optimization of the PD algorithm
As shown in Eq. (2.1), there is no linear relation between
i and �. Therefore, the estimation of � requires the itera-
tive minimization of a given criterion. We propose here to
define an optimal criterion adapted to our experimental
conditions (noise and phase to estimate) by using a MAP
approach [12,13].

The MAP criterion is based on a Bayesian scheme [see
Eq. (3.1)] in which one wants to maximize the probability
of having object o and phase �, knowing the images if and
id:

P�o,��if,id� =
P�if,id�o,��P�o�P���

P�if�P�id�
. �3.1�

The decomposition of this probability makes different
terms appear as discussed in detail in the following para-
graphs.

The denominator term P�if�P�id� stands for the prob-
ability of obtaining the images if and id. As the images are
already measured, this term is equal to 1. The term
P�if , id �o ,��, called “likelihood term,” represents the prob-
ability of obtaining the measured data considering real
object and phase. It is none other than the noise statistic
in the image. The two main sources of noise are the de-
tector noise and the photon noise:

• For high flux pixels in the image, the dominant noise
is the photon one. Hence, it follows a Poisson statistical
law that can be approximated by a nonuniform Gaussian

Fig. 2. Principle of NCPA precompensation.

2336 J. Opt. Soc. Am. A/Vol. 24, No. 8 /August 2007 Sauvage et al.



3.1. AMÉLIORATION DE LA MÉTHODE : LA PSEUDO-CLOSED LOOP 77



78 CHAPITRE 3. NCPA : CALIBRATION ET COMPENSATION



3.1. AMÉLIORATION DE LA MÉTHODE : LA PSEUDO-CLOSED LOOP 79



80 CHAPITRE 3. NCPA : CALIBRATION ET COMPENSATION



3.1. AMÉLIORATION DE LA MÉTHODE : LA PSEUDO-CLOSED LOOP 81



82 CHAPITRE 3. NCPA : CALIBRATION ET COMPENSATION



3.1. AMÉLIORATION DE LA MÉTHODE : LA PSEUDO-CLOSED LOOP 83



84 CHAPITRE 3. NCPA : CALIBRATION ET COMPENSATION



3.1. AMÉLIORATION DE LA MÉTHODE : LA PSEUDO-CLOSED LOOP 85



86 CHAPITRE 3. NCPA : CALIBRATION ET COMPENSATION



3.2. ETUDES COMPLÉMENTAIRES 87

3.2 Etudes complémentaires
Diverses études viennent compléter le travail présenté dans l’article précédent. Ces études ont porté dans

un premier temps sur l’analyse du repliement des polynômes de Zernike lors de la mesure par diversité de
phase, ainsi que sur les phénomènes de couplage entre les polynômes de Zernike lors de la compensation
des NCPA par le DM.

Dans un deuxième temps, je me suis intéressé aux solutions pratiques pour pallier ces limitations. Tout
d’abord par l’acquisition d’une matrice d’interaction Zernike-Zernike, puis par l’utilisation d’une méthode
d’estimation point-à-point lors de la mesure de la phase par diversité.

3.2.1 Choix de paramètres par simulation
Dans cette partie nous allons montrer quelques résultats de simulations qui nous ont permis de fixer

les paramètres de la PCL : nombre de polynômes mesurés et compensés. Certes le degré de liberté étant
en théorie le nombre de modes propres du système, le nombre de polynômes à mesurer et à compenser
devrait être directement choisi en fonction de celui-ci. Cependant, les deux bases modales que sont les
Zernike (base de la mesure) et les modes propres (base du système) ne sont pas équivalentes (en particulier
le positionnement cartésien des actionneurs contraste fortement avec la géométrie polaire des Zernike).
Nous nous intéressons donc dans cette partie aux problèmes d’erreurs de modèle qui apparaissent lorsqu’on
projette une phase décrite par sa décomposition en coefficients de Zernike sur les modes propres du système.
Dans un premier temps, nous décrivons le formalisme matriciel de la PCL, puis nous nous focalisons sur
le nombre de polynômes de Zernike à mesurer et à compenser. Enfin nous présentons quelques résultats
concernant les effets de repliement lors de la mesure par diversité de phase.

3.2.1.1 Formalisme matriciel de la Pseudo-Closed Loop

Le but de la Pseudo-Closed Loop est de s’affranchir des erreurs de modèle introduites lors de la
projection des NCPA mesurées sur les tensions appliquées au miroir. Nous noterons dans la suite a le vecteur
de coefficients de Zernike décrivant les NCPA (a = {ak}, et φNCPA =

∑

k akZk). Cette projection peut se
mettre sous une forme matricielle. Ceci demande d’introduire certaines matrices :

– soit Z la matrice de transformation des a en pentes p.
– soit D la matrice d’interaction du système d’OA, projettant les tensions v sur les pentes p

– soit C la matrice de commande, projettant les pentes p sur les tensions à appliquer au miroir v.
Z permet de projetter dans l’espace des pentes, les coefficients de Zernike a décrivant les NCPA. Cette

matrice est calculée analytiquement et prend en compte la géométrie du Shack-Hartmann.

p = Za (3.1)
Puis la fermeture de boucle consiste à calculer les tensions v à appliquer au miroir. Ces tensions corres-

pondent à la compensation des NCPA mesurées par la diversité.

v = Cp (3.2)
La matrice de commande C s’obtient par inverse généralisée de la matrice d’interaction D :

C =
(
DT D

)−1
DT (3.3)

L’expression complète donnant les tensions appliquées au miroir déformable en boucle fermée est donc
la suivante :

v = CZa (3.4)
Le calcul des tensions de correction compensant les NCPA mesurées fait donc appel à la matrice de

commande (calibrée sur le banc) mais également à une matrice théorique Z qui ne prend pas en compte les
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erreurs de modèle, les erreurs d’alignement des optiques ou de non-uniformité du flux sur le plan pupille
d’entrée du Shack-Hartmann. Nous verrons dans la suite (partie 3.2.2.4) qu’il est possible d’améliorer ce
calcul matriciel en changeant la base de décomposition des NCPA.

3.2.1.2 Etude du nombre de coefficients de Zernike mesurés et compensés

Le miroir déformable a un nombre limité d’actionneurs (9×9). Il ne peut par conséquent pas compenser
toutes les fréquences spatiales des aberrations.

Une étude en simulation montre qu’après avoir compensé les polynômes de Zernike Z4 à Z78 (1rad2

de variance), la phase résiduelle augmente avec l’indice des Zernike. (comme illustré sur la figure 3.1). Le
MD est capable de générer correctement les premiers polynômes de Zernike , mais plus difficilement les
Zernike de haut indice (à l’exception de certains polynômes dont la géométrie correspond à celle de la grille
d’actionneurs).

Cette simulation prend seulement en compte la géométrie du MD et les fonctions d’influence, c’est à
dire les déformées du miroir lors de l’application d’une tension de 1 V à un actionneur. La simulation ne
prend pas en compte la mesure ASO du front d’onde, ou des désalignements optiques et est par conséquent
optimiste. De plus, la décomposition de la phase résiduelle sur les polynômes de Zernike (Figure 3.2) montre
qu’un effet de couplage a introduit d’autres ordres. Par exemple lors de la compensation de 1 rad2 du
polynôme Z40, la phase résiduelle est composée d’un résidu de 0,4 rad2 de polynôme Z40 mais également
de 0,3 rad2 du polynôme Z60 (voir Figure 3.2).

Pour éviter ces effets de couplage néfastes, nous avons choisi de compenser seulement 25 polynômes de
Zernike, du défocus Z4 jusqu’au polynôme Z28. Ainsi, nous nous assurons de compenser significativement
les aberrations (l’énergie de la phase aberrante est principalement concentrée dans les premiers polynômes
de Zernike), sans introduire d’effets incontrôlés.

La compensation d’un plus grand nombre de polynômes de Zernike sera discutée plus tard.

FIG. 3.1 – Simulation : variance de la phase résiduelle après compensation des 75 premiers polynômes de
Zernike par le MD.
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FIG. 3.2 – Décomposition de la phase résiduelle sur les polynômes de Zernike. L’échelle de nuances de
gris est linéaire, en abscisses les 75 résidus de phase après compensation par le MD, en ordonnée leur
décomposition sur les 167 premiers polynômes de Zernike.
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A la lumière de cette étude, il est maintenant possible de quantifier le nombre de polynômes de Zernike
corrigeables par le MD. Le MD peut aisément corriger les 6 premiers ordres radiaux de Zernike (de Z4 à
Z28) sans introduire de variance résiduelle excessive (V < 0,2rad2). Cette valeur a été choisie lors des
manipulations présentées dans l’article de la section 3.1.

3.2.1.3 Etude du repliement de la mesure par diversité de phase

La mesure des NCPA par la diversité de phase se heurte aux mêmes limitations que toute mesure de front
d’onde par un ASO : le repliement. C’est à dire que la phase aberrante est une grandeur physique continue
et son spectre est par conséquent à support infini. Ce spectre contient en particulier des hautes fréquences
spatiales.

Or, la phase est mesurée par sa décomposition tronquée sur la base des polynômes de Zernike, les hautes
fréquences se replient donc sur les plus basses lors de la mesure. Nous avons cherché ici à quantifier et à
qualifier ce phénomène de repliement lors de la mesure des aberrations par la diversité de phase.

Cette étude est faite en simulation. Les images focalisées et défocalisées sont simulées sans bruit de ma-
nière à isoler l’influence du repliement. Les conditions expérimentales sont les suivantes : la phase aberrante
est constituée de l’unique polynôme Zk, de variance ak = 1rad. L’indice k est pris élevé (k = 104 . . . 200)
pour introduire des hautes fréquences dans la phase. Puis la phase est estimée sur les 100 premiers poly-
nômes de Zernike (de Z4 à Z103). Le résultat attendu en l’absence de repliement serait normalement une
phase estimée nulle, mais la haute fréquence se replie sur les basses fréquences et introduit une erreur non
nulle. La Figure 3.4 montre l’erreur de reconstruction en fonction du degré du polynôme introduit.

FIG. 3.3 – Effet du repliement d’un polynôme de haut ordre k sur l’erreur totale de reconstruction, en
fonction du polynôme de haut ordre introduit dans la phase, d’un EQM de 1 radians. La phase est reconstruite
sur les 100 polynômes Z4 à Z103.

Le polynôme introduit Zk mais non reconstruit se replie donc sur les 100 premiers polynômes, de façon
non négligeable, quelque soit le polynôme introduit. On peut cependant noter un léger amoindrissement
de l’effet de repliement lorsque k tend vers 200. La variance a2

k introduite sur le polynôme k se replie
intégralement sur les polynômes Z4 à Z103. L’effet de repliement est même amplifié pour certains modes
particuliers, en particulier pour Z120 où l’erreur de reconstruction est plus de deux fois supérieure à la valeur
du coefficient introduit.

Dans un cas réaliste cependant, les aberrations à mesurer ne présentent pas un spectre constant (a2
k =

1 rad2) mais un spectre décroissant (a2
k = 1/n2, avec n l’ordre radial). L’effet de repliement visible sur la
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Figure 3.4 est donc à pondérer par le spectre typique des aberrations à mesurer. Dans le cas d’un spectre en
1/n2, en considérant que la mesure par diversité de phase est linéaire, et en considérant un coefficient a104 de
1 rad2, l’erreur de repliement associée est tracée en Figure 3.4. Dans ce cas, l’effet du repliement est visible
jusqu’au polynôme k ' 150. Au delà, l’effet du repliement est assimilable à un bruit de reconstruction.

FIG. 3.4 – Effet du repliement d’un polynôme de haut ordre k sur l’erreur totale de reconstruction, en
fonction du polynôme de haut ordre introduit dans la phase. La variance du polynôme introduit suit un
spectre en 1/n2. La phase est reconstruite sur les 100 polynômes Z4 à Z103.

Pour pallier ce problème de repliement, une solution immédiate est de mesurer plus de modes que ceux
dont on a effectivement besoin, et tronquer le résultat aux seuls modes nécessaires. Ainsi le repliement est
absorbé par les modes supplémentaires mesurés.

Concrètement, sur le banc BOA, le MD peut corriger correctement les polynômes Z4 à Z28. Pour être
certains d’éviter l’erreur de mesure liée au repliement, nous mesurerons les modes a4 à a78, et ne conserve-
rons que les modes a4 à a28 pour la compensation.

Nous allons maintenant étudier le repliement mode à mode d’un polynôme radial (k = 106) sur les
polynômes d’indice inférieurs. Comme énoncé par Ludovic Meynadier [103], les polynômes se replient
selon un même ordre azimutal (m constant), et sur les ordres radiaux inférieurs de même parité. J’ai pu
ainsi observer que le polynôme Z106 (n = 7) se replie sur les polynômes Z4, Z11, Z22, Z37, Z56 et Z79

(n = 0 à 6) qui sont les ordres radiaux inférieurs (Figure 3.5).
Cette étude sur le repliement des Zernike lors de la mesure par diversité permet maintenant de fixer le

nombre de coefficients à mesurer pour absorber le phénomère de repliement. Dans le cas de N coefficients
utilisés pour la compensation, une marge de manœuvre consiste à en mesurer ' 2N . Dans le cas des
manipulations sur BOA, 25 coefficients sont compensés par le MD. Il a donc été nécessaire d’en mesurer
deux fois plus, soit 75 afin de conserver l’intégralité du dernier ordre radial (n = 11).

3.2.2 Effets de reconstruction
3.2.2.1 La problématique

La loi de commande utilisée dans la quasi-totalité des tests effectués sur le banc est une loi dite inté-
grateur. Elle consiste simplement à calculer les tensions à appliquer au DM par une opération matricielle
linéaire, et à y appliquer un gain g < 1 pour limiter l’effet du retard temporel (que l’on peut négliger ici
dans le cas de la compensation d’aberrations statiques) et des erreurs de modèle.
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FIG. 3.5 – Effet du repliement du polynôme de Zernike radial Z106 sur les ordres radiaux inférieurs. L’am-
plitude du polynôme Z106 introduit est de 1 radians. L’estimation par diversité de phase est effectuée sur les
polynômes Z4 à Z103.

Le choix de corriger seulement 25 polynômes de Zernike a été déterminé par la capacité du MD à géné-
rer les polynômes de Zernike. Mais cette troncature limite les performances de la méthode : des polynômes
d’indice plus élevés que k = 28 pourraient être partiellement corrigés et ainsi aider à augmenter le rapport
de Strehl. Nous avons appliqué la méthode de la Pseudo-closed loop en compensant un plus grand nombre
de polynômes (33, 42 et 52 modes) et avons soigneusement étudié les résultats.

Le principal effet est une instabilité de la valeur de Strehl à saturation (cf Figure 3.6. La compensation de
33 modes permet d’atteindre un rapport de Strehl de 94,78% à la troisième itération, mais l’itération suivante
voit le Strehl se dégrader légèrement au lieu de le voir se stabiliser. Lors de la compensation de 42 modes, le
rapport de Strehl maximum atteint est de 96,76% ce qui est excellent. Mais comme précédemment le rapport
de Strehl ne se stabilise pas à cette valeur. Lors de la compensation de 52 modes, le niveau maximum atteint
est inférieur à celui atteint en compensant 25 modes et présente une diminution rapide après deux itérations.

De manière générale, lors de la correction d’un trop grand nombre de polynômes de Zernike (typique-
ment au delà de Z36), l’effet du couplage entre polynômes de Zernike énoncé au paragraphe 3.2.1.2 inter-
vient et limite fortement les performances de la méthode. En effet, lors de la compensation d’un polynôme
de Zernike de haut indice, le DM génère certes le polyôme demandé mais également des polynômes indési-
rables. Certains, d’indice inférieurs à l’indice demandé, seront aisément compensables à l’itération suivante
de la Pseudo-Closed Loop . D’autres, d’indice supérieurs à l’indice demandé, ne seront pas compensés à
l’itération suivante car il ne peuvent être générés par le DM.

3.2.2.2 Solution envisagées

La méthode est donc limitée par deux aspects. Tout d’abord par les effets de repliement inhérents à
la mesure par diversité de phase, mais aussi par les effets de couplages existant lors de la génération des
NCPA par un DM au nombre d’actionneurs limité. Nous avons envisagé et testé deux façons de résoudre
ces problèmes. Dans un premier temps, nous avons mis en œuvre l’acquisition d’une matrice d’interaction
Zernike-Zernike pour corriger des effets de couplage. Cette solution a été validée sur le banc d’OA et les
résulats sont présentés dans la section suivante (section 3.2.2.3). Dans un second temps, nous avons choisi
une base plus appropriée lors de la mesure par diversité de phase. Une base intéressante pourrait être la base



3.2. ETUDES COMPLÉMENTAIRES 93

FIG. 3.6 – Evolution du rapport de Strehl en fonction du nombre d’itérations et du nombre de modes com-
pensés.

des modes propres du miroir, mais si celle-ci résoud convenablement le problème du couplage des modes
lors de la génération par le DM, elle ne résoud en rien le problème du repliement lors de la mesure par diver-
sité de phase. Nous avons donc opté pour une base plus générale, la base des pixels. L’estimation est alors
qualifiée d’estimation point-à-point. Les NCPA, mesurées sur cette base, sont alors aisément projetables sur
la base d’intérêt (modes propres du miroir par exemple) sans introduire d’effet néfaste de couplage. La com-
pensation peut alors se faire en commandant les pentes comme précédemment, ou même dans l’espace des
tensions puisque les NCPA peuvent être projetées sans repliement ni couplage sur les fonctions d’influence.

3.2.2.3 Matrice d’interaction Zernike-Zernike

La Pseudo-Closed Loop permet, par itérations successives, de compenser les erreurs de modèle présentes
essentiellement dans la matrice de projection des Zernike sur les pentes du Shack-Hartmann. La calibration
de ces erreurs de modèle (obtenus en collaboration avec J. Kolb [104] et B. Neichel [105]) est cependant
possible. Il est nécessaire pour cela d’effectuer la mesure de la matrice de calibration montrant comment le
système d’OA génère les polynômes de Zernike demandés.

Principe de la méthode Le mode opératoire d’obtention de cette matrice est le suivant : chaque polynôme
de Zernike est introduit sur le MD par modification des pentes de référence et fermeture de boucle. La phase
effectuée par le MD lors de la fermeture de boucle est alors mesurée par la technique de diversité de phase.
Cette dernière mesurant la phase par sa décomposition sur les polynômes de Zernike, nous construisons
donc une matrice d’interraction Mak

entre Zernike introduit et Zernike mesuré (Figure 3.7).
Soit aint un vecteur de coefficients de Zernike introduits, la phase mesurée ames après fermeture de

boucle se calcule donc par la relation matricielle simple :

ames = Maaint (3.5)

L’inverse généralisée Ca de cette matrice Ma permet donc de calculer à l’inverse quel vecteur de coef-



94 CHAPITRE 3. NCPA : CALIBRATION ET COMPENSATION

FIG. 3.7 – Matrice Mak
d’interaction Zernike-Zernike calibrée sur le banc. En abscisse les polynômes de

Zernike introduits par le système, en ordonnée leur décomposition par diversité de phase sur les polynômes
de Zernike.
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ficients introduire pour compenser une phase mesurée :

aint = Caames. (3.6)

L’introduction des coefficients aint sur les pentes de référence permet donc de prendre en compte les
erreurs de modèle calibrées implicitement dans la matrice Ca et de compenser effectivement directement
les bonnes aberrations.

Cette méthode permet de compenser non seulement les erreurs de modèle, mais également les problèmes
de couplage des polynômes de Zernike abordé dans la section 3.2.1.2. En effet le couplage des Zernike
constatés lors de la compensation d’un grand nombre de modes est calibré par la matrice d’interaction
Zernike-Zernike Ma.

Résultats sur le BOA Cette procédure de mesure et de compensation des NCPA a été mise en oeuvre
sur le banc BOA à l’ONERA. Les résultats sont montrés dans la Figure 3.8 et montrent bien la rapidité de
convergence de cette méthode. Le plateau de Strehl est atteint dès la première itération et est très stable,
même lorsque le nombre de modes compensés est grand.

Il subsiste cependant une limitation, lorsque le nombre de polynômes de Zernike compensés devient
grand (typiquement pour 55 et 66 modes dans la Figure 3.8), si le niveau maximum est atteint en une
itération, et de plus est stable, il existe néanmoins un nombre de polynômes compensés optimum (45) pour
lequel le niveau maximum est le meilleur. Pour un plus grand nombre de polynômes mesurés (55 et 66), le
niveau maximum atteint diminue. Cette limitation est à attribuer au repliement de la mesure, le nombre de
modes compensés approchant alors du nombre de modes mesurés et faisant apparaître ce phénomène étudié
au paragraphe 3.2.1.3.

L’utilisation de la matrice d’interaction Zernike-Zernike ne permet donc pas de pallier la limitation
inhérente au repliement de la mesure. La seule solution serait de faire l’acquisition de cette matrice pour un
nombre élevé de Zernike (relatif au nombre de polynômes que l’on cherche à compenser, soit 120 modes
pour compenser 60 modes). Et cette acquisition est longue et fastidieuse, d’autant qu’elle est à recommencer
à chaque nouveau réglage du banc.

3.2.2.4 Reconstruction de la phase sur une base de pixels

Dans tous les cas de figure précédents, la phase aberrante φ était estimée via sa décomposition sur
la base des Zernike ak. Cette base est particulièrement adaptée à la description d’une phase aberrante à
support circulaire, mais sa géométrie polaire n’est pas adaptée aux fonctions d’influence du MD. Celles-ci
présentent en effet une géométrie cartésienne, d’où les effets de couplage. Le choix de la base des Zernike
était essentiellement d’ordre pratique, mais montre ses limites lorsque l’on souhaite compenser les NCPA
avec un MD à géométrie cartésienne.

Nous avons donc testé une autre base permettant d’estimer les aberrations : la base des pixels. En effet la
phase est codée numériquement sur une carte de quelques milliers de pixels. Cette décomposition représente
un bien plus grand nombre d’inconnues que les quelques dizaines de coefficients de Zernike à estimer dans
le cas d’une décomposition sur la base de Zernike. Elle nécessite donc la mise en place de régularisations
soignées. Je parlerai dans la suite de carte de phase pour décrire la phase décomposée sur une carte de pixel
φ(k, l).

Régularisation sur le Laplacien L’estimation d’une carte de phase a été prévue dans la diversité de
phase développée à l’ONERA, et ce pour estimer les fortes aberrations. L’estimation d’un grand nombre
d’inconnues favorise la présence de minima locaux dans la forme du critère à minimiser, et conduit souvent
à une amplification du bruit de mesure. Dans le cas d’une estimation de carte de phase, il est donc prévu
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FIG. 3.8 – Evolution du rapport de Strehl en fonction du nombre d’iteration. La méthode utilisée pour
compenser les aberrations utilise la projection sur la matrice Zernike-Zernike. Le nombre de polynômes
mesurés par diversité de phase est toujours de 75.

d’utiliser un terme de régularisation Jregul(φ) portant contrainte sur les phaseurs.

Jregul(φ) =
∑

(l,m)∈S

[∣
∣
∣ej(φl−1,m−φl,m) − ej(φl,m−φl+1,m)

∣
∣
∣

2
+
∣
∣
∣ej(φl,m−1−φl,m) − ej(φl,m−φl,m+1)

∣
∣
∣

2
]

(3.7)

Cette régularisation permet de conserver des sauts de 2π et des discontinuités de la phase reconstruite
dans le cas de très fortes aberrations. Dans le cas qui nous intéresse de faibles aberrations, ce terme de
régularisation peut se réécrire au premier ordre comme le laplacien de la phase :

Jregul(φ) '
∑

(l,m)∈S

[

|φl−1,m − 2φl,m + φl+1,m|2 + |φl,m−1 − 2φl,m + φl,m+1|2
]

, (3.8)

ce qui correspond à une pénalisation quadratique sur la dérivée seconde de φ. Ce type de régularisation
portant sur une minimisation du Laplacien permet d’adoucir le profil de la grandeur estimée.

Implémentation Cette fonctionnalité implémentée, nous l’avons testée sur le banc BOA avant de l’inclure
dans la Pseudo-Closed Loop. Le test consiste à appliquer une tension de 0,5 V à un actionneur, (la déformée
du miroir correspond alors à une fonction d’influence). Cette déformée due à l’actionneur s’ajoute bien sûr
à celles dues aux aberrations que nous cherchons à mesurer. Puis, nous estimons la déformée du miroir par
diversité de phase sur une carte de pixels. Le résultat est montré Figure 3.9.

L’avantage de la mesure de phase sur une base de pixels est ainsi mise en évidence : la décomposition
de la phase précédente (Figure 3.9) sur la base des Zernike demanderait un grand nombre de modes pour la
décrire correctement.

Pseudo-Closed loop en carte de pixel La décomposition de la phase sur la base des pixels modifie le
calcul des pentes de correction à additioner aux pentes de référence pour compenser les NCPA. Certes il est
possible de projeter la carte de phase sur la base des Zernike, et d’utiliser le même processus qu’auparavant.
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FIG. 3.9 – Estimation de la phase sur la base des pixels, sur des images expérimentales. La phase est estimée
sur une carte de 60 × 60 pixels. Une tension de 0,5 V est envoyée à l’un des actionneurs, visible en bas à
gauche.

Cependant nous perdons alors toute l’information gagnée lors de l’estimation de la phase sur une base plus
complète que celle des Zernike.

L’idée permettant de conserver l’information utile est d’utiliser la base des modes miroirs M (cf chapitre
2.2.4.2). Cette base est constituée des vecteurs propres résultant de la diagonalisation de la matrice d’inter-
action. Elle est plus complète vis-à-vis des déformées du miroir que la base des polynômes de Zernike
tronquée à quelques dizaines de coefficients, et évite les effets de couplage.

Les matrices intervenant dans le nouveau calcul des tensions appliquées au MD sont alors :
– φ est le vecteur de mesure : la carte de phase dans la base des pixels,
– F la matrice des fonctions d’influence, elle permet de passer d’une carte de phase aux tensions,
– C la matrice de commande déjà utilisée.
Il est alors possible d’exprimer les NCPA dans l’espace des tensions via la matrice d’influence :

v = Fφ (3.9)

Les pentes de correction à ajouter aux pentes de références s’écrivent alors à l’aide de la matrice d’in-
teraction :

p = Dv. (3.10)

L’expression complète des pentes de correction en fonction des mesures φ s’écrit alors :

p = DFφ. (3.11)

Lors de la fermeture de boucle, les tensions réellement appliquées au miroir seront donc :

v = CDFφ (3.12)

Or, la matrice de commande C s’exprime en fonction de la matrice d’interaction D par la relation
C =

(
DT D

)†
DT . Il s’ensuit que les tensions appliquées au miroir sont données par la relation :

v =
(
DTD

)†
DTDFφ (3.13)

Dans une première approximation, si l’on considère que l’inverse généralisée est une inverse classique,
il vient que les tensions appliquées au miroir sont directement données par la projection des mesures φ par
la matrice d’influence :

v = Fφ (3.14)
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Cette expression permet de se rendre compte que les tensions sont exprimées à l’aide d’une matrice
calibrée (les fonctions d’influence sont mesurées par un moyen externe, ZYGO ou autre). Cependant, la
simplification

(
DTD

)†
DTD ' ! assimile l’inverse généralisée à une inverse classique. Et ceci implique-

rait qu’aucun mode n’a été filtré, et n’est pas raisonablement applicable. Quoiqu’il en soit, la matrice D

(et donc son inverse généralisée) est calibrée sur le banc et prend en compte les erreurs de modèle et les
possibles désalignements des optiques les unes par rapport aux autres.

Cette expression est à comparer à l’expression utilisée précédemment, où les tensions appliquées au
miroir lors de la fermeture de boucle étaient données par v = CZa, avec a le vecteur de coefficients de
Zernike et Z la matrice de projection théorique des Zernike sur les pentes.

Résultats expérimentaux La Pseudo-Closed Loop a été implantée sur le banc de manière à estimer les
NCPA sur une base de pixels par diversité de phase. De plus, la procédure de compensation prend en compte
les différentes multiplications matricielles permettant de passer d’une carte de phase aux pentes de correction
à ajouter aux pentes de références. Les résultats de 3 itérations successives sont montrés sur la Figure 3.10.

FIG. 3.10 – Cartes de phases successives obtenues après 0, 1, 2 et 3 itérations de la Pseudo-Closed Loop .
La mesure se fait sur des cartes 60 × 60 pixels.

Il apparaît clairement que les basses fréquences sont compensées dés la première itération, et qu’à la
troisième itération il ne reste qu’un résidu ressemblant partiellement à du gaufre. Ce type de défaut ne
peut pas être corrigé par une fermeture de boucle sur des références modifiées puisque par nature le gaufre
n’est pas vu par l’ASO. Cependant il a été calibré et il est possible de le prendre en compte dans un post-
traitement, ou de rajouter les tensions aux tensions d’offset et de fermer la boucle à partir d’un jeu de tensions
déjà modifiées (voir paragraphe suivant).

Un avantage de cette méthode réside dans l’utilisation de matrices de projection entièrement calibrées
sur le banc. En effet D ou F sont toutes deux des matrices mesurées soit par l’ASO de la boucle d’OA, soit
par un analyseur externe. Les erreurs de modèle et les défaut d’alignement des optiques sont ainsi pris en
compte. Il s’ensuit une convergence très rapide de la Pseudo-Closed Loop , et dés la première itération le
Strehl maximum est atteint.

Soustraction du gauffre résiduel Le gaufre évoqué dans le paragraphe précédent est une aberration
propre aux systèmes d’optiques adaptative. Elle correspond, en terme d’erreur de front d’onde, à la forme
prise par le miroir lorsque les actionneurs sont déplacés en alternance positives/négatives (comme illustré
sur la Figure 3.12). L’ASO est insensible à ce mode qui déforme les spots de l’ASO sans les déplacer. Leur
photocentre reste inchangé et la déformée mesurée est nulle. Il est donc impossible de compenser ce mode
en modifiant les pentes de référence. Par contre ce mode est parfaitement commandable par le miroir, puis-
qu’il suffit d’appliquer le jeu de tensions (composé d’alternances +1V − 1V ) à la bonne amplitude pour le
compenser.

Les résidus de phase obtenus après trois itérations de Pseudo-Closed Loop montrent clairement que
la phase se compose d’un gaufre, qui n’est donc pas compensable par la boucle fermée. Comme expliqué
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FIG. 3.11 – Evolution du rapport de Strehl avec le nombre d’itérations de la Pseudo-Closed Loop , mesurée
sur l’image et calculé avec les cartes de phase mesurées à chaque itération

FIG. 3.12 – Carte de phase du gaufre, tel que modélisé sur le banc d’OA de l’ONERA. Les actionneurs sont
actionnés alternativement de +1V − 1V .
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précédemment, ces résidus de phase sont néanmoins calibrés lors de la mesure dans la base des pixels. Il
est alors possible de compenser la part de ces résidus commandable par le miroir en modifiant les tensions
d’offset en boucle ouverte.

Les résidus de phase obtenus dans le test précédent sont alors projetés dans l’espace des tensions et
compensés en boucle ouverte. Les PSF de la Figure 3.13 montrent deux PSF : celle de gauche est obtenue
sans compensation du gaufre, ni des NCPA, celle de droite est obtenue après compensation en boucle ouverte
(donc par modification des tensions d’offset) des NCPA (procédure précédente) et du gaufre résiduel. Ce
test montre que la correction du gaufre est possible en boucle ouverte. L’atténuation du gaufre mesurée sur
l’intensité des quatre points parasites de l’image obtenue est supérieure à 90%.

FIG. 3.13 – Compensation du gaufre en boucle ouverte, par modification des tensions d’offset. [gauche]
Sans compensation, [droite] avec compensation. L’échelle d’intensité est saturée pour mettre en avant les 4
points générés par le gaufre, ceux-ci sont entourés en jaune.

3.3 Conclusion
Nous avons présenté dans ce chapitre le problème posé par les aberrations non-vues dans un système

d’optique adaptative. Nous avons proposé une optimisation de leur mesure et de leur pré-compensation.
Plusieurs approches ont été proposées et optimisées. Du point de vue de la mesure, la base de Zernike ne
paraît pas optimale, il est préférable de choisir une base de pixel. Bien que le nombre d’inconnues soit plus
grand (c’est aussi un intérêt), une régularisation L2 permet une bonne estimation. La phase alors mesurée
sur une base de pixel peut être projetée dans différents espaces d’intérêt, comme les modes propres du
miroir, ou directement sur les tensions via les fonctions d’influence du miroir. Il n’est alors plus nécessaire
d’acquérir une matrice d’interaction Zernike-Zernike, longue et fastidieuse surtout dans le cas de grands
nombres de modes à compenser. Du point de vue de la reconstruction, la Pseudo-Closed Loop donne de très
bons résultats.



Chapitre 4

Méthodes d’inversion en imagerie
différentielle

Le projet SPHERE allie un système d’imagerie à haute résolution [XAO] à un imageur coronographique
afin d’atténuer le flux de l’étoile centrale au profit de celui du compagnon. Cependant, un tel système seul
n’est pas suffisant pour atteindre les niveaux de détection souhaités. Il est également nécessaire de prévoir
une méthodologie de traitement d’image afin d’optimiser la détection après acquisition des images.

L’imagerie différentielle est une technique permettant par traitement numérique de discriminer les pho-
tons issus du compagnon des photons issus de l’étoile. La présentation des méthodes classiques en imagerie
différentielle, qu’elle soit spectrale ou angulaire a fait l’objet du chapitre 2.5. Le présent chapitre introduit
mon travail de thèse dans ce cadre, et présente deux méthodes novatrices de traitement d’image dans le cadre
de l’imagerie différentielle. La première est une méthode d’inversion appliquée à l’imagerie différentielle
spectrale (différentielle en longueur d’onde). L’idée motivant cette étude est d’utiliser au mieux les diffé-
rentes images spectrales, dans l’hypothèse où l’on connaît les aberrations statiques de l’instrument. En effet,
j’ai montré au chapitre 3 qu’il était possible d’étalonner ces aberrations statiques à l’aide d’enregistrement
d’images et d’atteindre une très bonne précision. Le point important de cette première méthode considérée
est l’estimation de la FEP, et en particulier de la fonction de structure de la phase résiduelle Dφ (définie au
Chapitre 2). La seconde est une méthode de traitement fondée sur la théorie de la détection et appliquée au
cas de l’imagerie différentielle angulaire. Le point important est la conservation de l’information temporelle
au cours du traitement, à savoir la trajectoire apparente du compagnon autour de son étoile. Chacune de
ces deux méthodes est implantée numériquement et validée par simulations. Leurs performances respectives
sont comparées aux méthodes usuellement employées dans l’imagerie différentielle spectrale et spatiale. A
terme, ces deux approches (spectrale, et différentielle) ont vocation à se combiner avec la dernière méthode
présentée dans le chapitre 5 et traitant de l’imagerie coronographique. Il sera ainsi possible de produire un
algorithme global permettant de traiter des images coronographiques différentielles angulairement et spec-
tralement. Pour l’heure nous découplons le différentiel spectral et l’angulaire dans ce chapitre, pour traiter
le problème de l’imagerie coronographique dans le chapitre suivant.

4.1 Méthode d’inversion en imagerie différentielle spectrale
Nous rappelons ici que le principe de l’imagerie différentielle spectrale est d’obtenir deux images iλ1

et
iλ2

à deux longueurs d’onde λ1 et λ2. Dans les traitements usuels des images différentielles spectrales, ces
longueurs d’onde doivent être choisies proches pour s’assurer que les structures des speckles soient forte-
ment corrélées, et ainsi les soustraire correctement lors de la différence. Dans notre cas, nous allons nous
affranchir de cette condition en traitant séparément les deux images. Les deux images sont obtenues par
deux canaux optiques spectraux différents, chacun par exemple incluant un filtre permettant de sélectionner
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une bande spectrale étroite autour de la longueur d’onde considérée. Les deux canaux ont donc chacun une
réponse statique particulière, dépendant des aberrations optiques dans chaque canal. En suivant le forma-
lisme de formation d’image présenté dans le chapitre 2, il est possible, dans le cas d’une imagerie directe,
d’expliciter les images iλ1

et iλ2
en suivant la relation :

iλ1
= h1 ? oλ1

+ b1 (4.1)
iλ2

= h2 ? oλ2
+ b2 (4.2)

où iλ1
et iλ2

sont les deux images obtenues par l’instrument en observant un objet oλk
dont le flux dépend

de la longueur d’onde d’observation. Les réponses de l’instrument h1 et h2 dépendent de la longueur d’onde,
des aberrations optiques φs1 et φs2 de chaque voie utilisée ainsi que de la fonction de structure turbulente
Dφ. Pour les deux canaux spectraux, cette fonction de structure ne diffère que par une mise à l’échelle. Les
FTOs (telles que calculées en 2.2.3) des deux canaux spectraux peuvent donc s’écrire explicitement :

h̃1(f) = e−
1

2
D

λ1
φ

(λ1f)h̃s1
(f) (4.3)

h̃2(f) = e−
1

2
D

λ2
φ

(λ2f)h̃s2
(f) (4.4)

où Dλ
φ est la fonction de structure Dφ à la longueur d’onde λ définie au chapitre 2, section 2.2.2. La

fonction de structure se définit comme la variance des fluctuations de phase entre deux points distants de ρ

dans la pupille. Sous hypothèse de stationnarité (la variance de la phase ne dépend pas de la position dans la
pupille), la fonction de structure s’écrit :

Dφ(ρ) =
〈

|φ(r + ρ) − φ(r)|2
〉

r

(4.5)

Cette définition implique deux propriétés importantes (valeur centrale nulle, et centro-symétrie) pour la
fonction de structure qui seront utilisées lors de son estimation :

Dφ(0) = 0 (4.6)
Dφ(ρ) = Dφ(−ρ) (4.7)

De plus, la dépendance de Dφ(ρ) avec la longueur d’onde est connue analytiquement et s’écrit par le
biais de la relation entre fréquences spatiales f et distance dans la pupille ρ = λf . Explicitons l’écriture de
la fonction de structure en fonction de la longueur d’onde λ1 :

Dφ(λ1, f) =

(
2π

λ1

)2 〈

|δ(r + λ1f) − δ(r)|2
〉

(4.8)

où δ(r) est la différence de marche. Celle-ci est reliée à la phase φ(r) par la relation :

φ(r) =
2π

λ
δ(r) (4.9)

La fonction de structure à la longueur d’onde λ2 et à la même fréquence spatiale f s’écrit alors :

Dφ(λ2, f) =

(
2π

λ2

)2 〈

|δ(r + λ2f) − δ(r)|2
〉

(4.10)

La fonction de structure à la longueur d’onde λ2 et à la fréquence spatiale f ′ = λ1

λ2
f s’écrit alors :

Dφ(λ2, f
′) =

(
2π

λ2

)2 〈∣
∣δ(r + λ2f

′) − δ(r)
∣
∣2
〉

(4.11)
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avec λ2f
′ = λ1f soit :

Dφ(λ2, f
′) =

(
λ1

λ2

)2

Dφ(λ1, f) (4.12)

Cette relation est la remise à l’échelle complète de la fonction de structure en longueur d’onde.

h̃s1
(f) et h̃s2

(f) sont les FTOs statiques des deux canaux. Ces FTO s’expriment simplement en fonction
des aberrations statiques de chaque canal :

h̃s1
(f) = TF

(∣
∣
∣TF−1

(

P(r)ejφ
λ1
s1 (r)

)∣
∣
∣

2
)

(4.13)

h̃s2
(f) = TF

(∣
∣
∣TF−1

(

P(r)ejφ
λ2
s2 (r)

)∣
∣
∣

2
)

(4.14)

De même la phase statique φs considérée à la longueur d’onde λ est notée φλ
s .

De plus, chaque image comporte un bruit b1 et b2 que nous considérerons en première approximation
blanc gaussien et stationnaire. Notons qu’une complexification du modèle de bruit peut se faire simplement
(voir chapitre 3 par exemple) sans nuire à la généralité des études menées ci-après.

L’objet o peut s’écrire à chaque longueur d’onde comme la somme d’une étoile (un dirac) de flux F0 et
du reste du champ observé à la longueur d’onde λ o′λ(α) :

oλ1
(α) = F0δ(α0) + o′λ1

(α) (4.15)
oλ2

(α) = F0δ(α0) + o′λ2
(α) (4.16)

où F0 est le flux de l’étoile, α0 est la position de l’étoile dans le champ, F1,k et F2,k sont les flux
relatifs des différents compagnons et αk leur positions respectives. Les rapports typiques entre le spectre de
l’étoile et celui du compagnon, aux longueurs d’onde d’intérêt de SPHERE, permettra de faire plus loin des
hypothèses simplificatrices. Il est à noter dès maintenant que le flux de l’étoile reste constant entre canaux
spectraux alors que celui de la planète présente des signatures dues à la chimie complexe de son atmosphère
(Cf Figure 4.1).

4.1.1 Principe général de la méthode
Nous proposons ici une méthode de déconvolution fondée sur une approche de Maximum A Posteriori.

Ce cadre global est le même que celui de la diversité de phase (étudiée dans le chapitre 3) ou que celui de
l’algorithme MISTRAL[65]. Cette méthode consiste à estimer la FEP ainsi que l’objet observé dans le jeu de
données constitué des deux images spectrales dont l’expression est donnée à l’Equation 4.2. Les réflexions
menées dans cette partie ainsi que les résultats présentés ont fait l’objet d’un acte de conférence[106], inséré
en annexe à la fin de ce chapitre.

Dans ces deux équations, les inconnues sont les FEP aux deux longueurs d’onde, ainsi que les objets
aux deux longueurs d’onde. Les FEP dépendent de la fonction de structure de la phase turbulente, ainsi que
des aberrations statiques de chaque canal spectral. L’estimation conjointe de l’ensemble de ces paramètres
représente un défi trop audacieux, étant donné le trop grand nombre de paramètres à estimer (deux objets,
une fonction de structure, deux cartes de phase) par rapport au faible nombre de données (deux images).

Cependant, nous avons montré dans le chapitre 3 qu’il est possible d’estimer les aberrations statiques
à l’aide d’images plan-focal. Cette estimation fait intervenir la diversité de phase. Dans le chapitre 3, l’es-
timation est faite dans un cas purement statique, non turbulent. Nous considérons dans un premier temps
que cette estimation est parfaite. Eventuellement, dans un second temps, il est envisageable de chercher à
améliorer cette connaissance en utilisant une méthode myope.
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FIG. 4.1 – Spectre d’une planète géante gazeuse à 500K et d’une étoile G2. Le spectre de la planète est
donné pour deux positions orbitales, à ' 1AU [vert] et à quelques AU [bleu], où la planète présente uni-
quement son émission propre dans d’infrarouge.

Après cette hypothèse, l’estimation de la FEP se réduit dans notre cas à l’estimation de la fonction de
transfert turbulente résiduelle et de l’objet. Cette estimation nécessite la mise en œuvre d’une méthode d’in-
version dédiée. Nous allons donc maintenant nous y intéresser, en nous basant sur une approche MAP.

Comme expliqué dans le chapitre 2, l’approche MAP consiste à écrire la densité de probabilité P =
P (o,Dφ|iλ1

, iλ2
) de l’objet o aux deux longueurs d’onde et de la fonction de structure Dφ, connaissant les

images. Trouver alors le meilleur objet et la meilleure fonction de structure revient à maximiser la probabilité
P par rapport à o et Dφ.

P(o,Dφ) = P (Dφ, oλ1
, oλ2

|iλ1
, iλ2

, φλ1

s1 , φ
λ2

s2 ) ∝ P (iλ1
, iλ2

|o,Dφ, φ
λ1

s1 , φ
λ2

s2 )P (o)P (Dφ) (4.17)

Le premier terme P (iλ1
, iλ2

|o,Dφ, φ
λ1

s1 , φ
λ2

s2 ) est le terme de vraisemblance, déterminé par le niveau de
bruit dans les données et le modèle de formation d’image utilisé. Sa statistique est donnée par la statistique
du bruit dans l’image. Dans une première approximation, nous le considérerons blanc et stationnaire. Les
termes suivants P (o) et P (Dφ) sont les connaissances a priori que nous avons sur les paramètres à estimer.
Ces termes de régularisation permettent d’améliorer les performances finales de la méthode. Par exemple, la
fonction de structure présente une forme particulière dépendant des paramètres de la turbulence au moment
de l’acquisition qui peut être pris en compte dans le terme P (Dφ).

Le critère MAP J (oλ1
, oλ2

, Dφ) est l’antilogarithme de la probabilité P . Maximiser la probabilité P est
équivalent à minimiser ce critère MAP :

J (oλ1
, oλ2

, Dφ) = − ln(P) (4.18)

qui s’écrit explicitement de la façon suivante :
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J (oλ1
, oλ2

, Dφ) =
1

2σ2
||̃iλ1

(f) − h̃1(Dφ, φ
λ1

s1 , f)õλ1
(f)||2

+
1

2σ2
||̃iλ2

(f) − h̃2(Dφ, φ
λ2

s2 , f)õλ2
(f)||2

+ JDφ
(Dφ) + Jo(o) (4.19)

où JDφ
(Dφ) et Jo(o) sont les termes de régularisation portant sur la fonction de structure et l’objet

observé. Ils sont égaux à l’antilogarithme des lois de probabilité correspondantes. σ2 est la variance du bruit
dans l’image. Elle est supposée constante. Il est possible de considérer une variance non constante σ 2(r)
prenant alors en compte une statistique fine de bruit de photon (voir chapitre 3, section 3.1). Cependant nous
nous sommes focalisés sur la faisabilité de l’estimation de Dφ et n’avons pas implanté cette possibilité. Ce
point ne présente à notre avis pas de difficulté majeure et ne remet pas en cause les conclusions essentielles
de cette partie.

Les régularisations possibles sur l’objet ont déjà fait l’objet d’une section dans le chapitre 2. La régula-
risation sur la fonction de structure fera l’objet d’une étude spécifique dans la suite.

4.1.1.1 Hypothèses et méthode simplifiée

Dans le cadre de cette méthode d’inversion, nous posons l’hypothèse suivante dans le but de simplifier
la minimisation et de démontrer la faisabilité de l’approche générale proposée plus haut.

Nous supposons que le compagnon présente une signature spectrale particulière : celui-ci émet de la lu-
mière à la longueur d’onde λ1 et est indétectable à la seconde longueur d’onde λ2. Ceci signifie par exemple
que le compagnon est un Jupiter chaud et présente une raie d’absorption très forte autour de λ2. Ce cas
correspond à un cas « Baseline » pour SPHERE, où les longueurs d’ondes sont choisies autour de la raie
d’absorption du méthane. La seconde image iλ2

est donc considérée comme une FEP de référence et la
minimisation peut donc être ramenée en trois étapes successives, résumées sur la Figure 4.2 :

– Estimation de la fonction de structure Dφ(ρ) dans l’image iλ2
(sans compagnon), en supposant

connues les aberrations statiques φλ2

s2 . Ceci correspond à minimiser le critère global de l’équation 4.19
par rapport à la fonction de structure Dφ. Ceci correspond à la minimisation du critère réduit suivant :

J (Dφ) =
1

2σ2
||̃iλ2

(f) − F0.h̃2(Dφ, φ
λ2

s2 , f)||2 + JDφ
(Dφ) (4.20)

celui-ci contient les second et troisième termes du critère global, à savoir le terme de vraisemblance
sur iλ2

et le terme de régularisation JDφ
(Dφ). La fonction de structure est alors estimée à la longueur

d’onde λ2,
– Mise à l’échelle de la fonction de structure (estimée à la longueur d’onde λ2) à la longueur d’onde
λ1 selon l’équation 4.12. Cette mise à l’échelle se fait théoriquement sans perte d’information, à la
différence d’une mise à l’échelle des images. Puis, calcul de la FEP complète correspondant à la
première voie optique,

– Déconvolution de la première image iλ1
à FEP h1 connue. Cette déconvolution permet d’estimer

l’objet oλ1
, constitué de l’étoile et du compagnon éventuel. Cette déconvolution consiste à minimiser

le critère réduit suivant en fonction de l’objet o :

J (o) =
1

2σ2
||̃iλ1

(f) − h̃2(D
λ1

φ , φλ1

s1 , f).õλ1
(f)||2 + Jo(o) (4.21)

celui-ci contient les termes 1 et 4 du critère écrit à l’équation 4.19. Ce sont (d’après notre hypothèse)
les seuls termes dépendant de l’objet o.
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FIG. 4.2 – Schéma général de la méthode telle qu’implantée dans notre approche simplifiée.

Cette solution est légèrement sous-optimale. La seule approximation est d’estimer la fonction de struc-
ture avec une seule des deux images, afin de découpler le problème, alors les deux images contiennent de
l’information sur Dφ.

4.1.2 Estimation de la fonction de structure turbulente
Cette première inversion consiste à estimer la fonction de structure de la phase résiduelle Dφ dans

l’image iλ2
. Ceci nécessite de développer l’expression de la FEP longue pose turbulente avec aberrations

statiques, afin de faire apparaître explicitement la fonction de structure Dφ.

4.1.2.1 Développement de la FEP longue pose turbulente statique

L’écriture de la fonction de transfert h̃(f) du système télescope et turbulence permet de séparer les
contributions des aberrations statiques du télescope et des aberrations turbulentes dues à l’atmosphère. Cette
FTO longue pose s’obtient en calculant la moyenne d’ensemble des FTO instantanées associées aux courtes
poses :

h̃(f) =
〈

S̃(f)
〉

(4.22)

Or par définition (cf chapitre 2) la FTO instantanée est égale à l’auto-corrélation du champ dans la
pupille, pour un point source en entrée :

S̃(f) =
1

Spup

∫∫

Spup

Ψ∗(r)Ψ(r + λf)dr (4.23)

Le champ Ψ(r) dans la pupille s’écrit en fonction de la phase instantanée dans la pupille φ. Cette phase
se décompose à un instant donné en une contribution turbulente φt et une contribution statique φs, ce qui
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permet d’écrire le champ Ψ(r) :

Ψ(r) = P(r)ej(φt(r)+φs(r)) (4.24)

En appliquant la moyenne d’ensemble, les termes ne dépendant pas explicitement du temps pouvant être
sortis, il vient donc pour la FTO longue pose :

h̃(f) =
1

Spup

∫∫

Spup

〈

e−j(φt(r)+φs(r))ej(φt(r+λf)+φs(r+λf))
〉

P(r)P(r + λf)d2r (4.25)

En ré-associant les termes contenus dans la moyenne d’ensemble, il est alors possible de faire apparaître
la fonction de structure de la phase résiduelle :

〈

e−j(φt(r)+φs(r))ej(φt(r+λf)+φs(r+λf))
〉

=
〈

ejφt(r+λf)−jφt(r)+jφs(r+λf)−iφs(r)
〉

=
〈

ejφt(r+λf)−jφt(r)
〉

ejφs(r+λf)−jφs(r)

(4.26)

On reconnaît dans le terme
〈
ejφt(r+λf)−jφt(r)

〉
la fonction caractéristique de la variable aléatoire φt(r).

φt est une variable gaussienne de moyenne nulle, il est alors possible de ré-écrire ce terme comme suit :

〈

ejφt(r+λf)−jφt(r)
〉

= e−
1

2〈(φt(r+λf)−φt(r))2〉 (4.27)

Sous hypothèse de stationarité, la variance de la phase turbulente ne dépend pas du point r considéré et
la fonction de structure ne dépend plus que de λf . Alors la moyenne d’ensemble peut s’exprimer en fonction
de Dφ et des aberrations statiques :

〈

e−j(φt(r)+φs(r))ej(φt(r+λf)+φs(r+λf))
〉

= e−
1

2
Dφ(λf)ejφs(r+λf)−jφs(r) (4.28)

Où Dφ(λf) est la fonction de structure de la phase résiduelle. Une expression simplifiée de la FTO
longue pose est alors :

h̃(f) = e−
1

2
Dφ(λf)

︸ ︷︷ ︸

h̃t(f)

1

Spup

∫ [

P(r).ejφs(r)
]∗

.
[

P(r + λf).ejφs(r+λf)
]

︸ ︷︷ ︸

h̃s(f)

d2r (4.29)

La FTO longue pose peut donc se mettre sous une forme sympathique où la contribution turbulente de
l’atmosphère est séparable de la contribution statique :

h̃(f) = h̃t(f)h̃s(f) (4.30)

4.1.2.2 Inversion du problème direct

L’inversion du problème consiste à écrire un critère quantifiant la qualité de notre modèle direct. Dans
une approche Bayésienne, ce critère peut prendre en compte certaines connaissances a priori sur la variable
à estimer, iciDφ. Nous allons donc dans un premier temps lister ces connaissances, puis inverser le problème
en les utilisant.
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FIG. 4.3 – Profils de la fonction de structure de la phase résiduelle corrigée par OA. Les conditions de
simulation sont typiquement celles d’un ciel turbulent type Paranal, et d’un système de XAO de type SAXO.
L’échelle est logarithmique en abscisses et linéaire en ordonnées, afin de montrer les régimes asymptotiques.

Connaissances a priori sur Dφ La fonction de structure donne accès à une connaissance statistique sur
la phase turbulente. Pour une phase turbulente non corrigée par OA suivant une statistique de Kolmogorov,
la fonction de structure est radiale (Dφ(r) = Dφ(r)) et est donnée par la relation Dφ(ρ) = 6,88 (ρ/r0)

5/3,
où r0 est le paramètre de Fried. Cependant pour une phase turbulente corrigée par optique adaptative, cette
relation prend en compte les paramètres du système d’OA et est ici simulée numériquement. La Figure 4.3
montre différents profils de la fonction de structure pour différents seeing. Plusieurs propriétés de la fonction
de structure y sont visibles : tout d’abord, Dφ(0) = 0, la valeur centrale est en effet nulle par définition. La
fonction de structure présente une saturation pour ρ > 0,025D. Cette saturation montre que pour tous les
points distants de plus de D/40, les variations de phase ont été corrigées par l’OA. La variance résiduelle
pour ces points sature donc à 2σ2

res. Cette limite est imposée par le dimensionnement des l’OA. Dans notre
cas, la miroir déformable dispose de 40 actionneurs linéaires. Pour des points distants de moins de D/40,
correspondant donc à des fréquences spatiales élevées dans la pupille, la fonction de structure est donnée par
la turbulence et suit une asymptote en (ρ/r0)

5/3. Ces propriétés de la fonction de structure (valeur centrale,
saturation) seront traduites en connaissances a priori lors de la minimisation.

Problème inverse Étudions maintenant l’inversion : l’estimation de la fonction de structure Dφ dans une
FEP de calibration (étoile seule) longue pose. Ce cadre permet de réécrire le critère en explicitant la FTO
longue pose h̃2(Dφ, φ, f). Le critère réduit suivant est utilisé pour cette minimisation, impliquant les termes
1 et 4 de l’équation 4.19 :

J (Dφ) =
1

σ2

∣
∣
∣

∣
∣
∣̃iλ2

− F0e
− 1

2
Dφ h̃s,λ2

∣
∣
∣

∣
∣
∣

2
+ JDφ

(Dφ) (4.31)

où Dφ la fonction de structure à estimer et h̃s,λ2
la FTO due aux seules aberrations statiques de la

seconde voie d’imagerie. Dφ est le seul paramètre à estimer ici. En effet, les aberrations statiques (et donc
la FEP h̃s,λ2

) sont supposées connues, et le flux de l’étoile peut s’estimer analytiquement par la relation :

F̂0 =

∑

α
iλ2

(α).h(α)
∑

α
h2(α)

(4.32)



4.1. IMAGERIE DIFFÉRENTIELLE SPECTRALE 109

Le terme de régularisation JDφ
(Dφ) mérite toute notre attention. Ce terme permet de rendre compte de

connaissances a priori sur la fonction de structure. Il nous faut donc les identifier afin de choisir un terme
de régularisation adapté. Celle-ci présente une forme lisse, et donc fortement corrélée. Une régularisation
faisant intervenir une corrélation entre les pixels paraît donc indiquée, et parmi celles-ci le gradient est un
bon candidat. Le gradient au point [k, l] appliqué au Dφ s’écrit :

∇Dφ[k, l] =

√

(∇xDφ[k, l])2 + (∇yDφ[k, l])2 (4.33)
où ∇x et ∇y sont respectivement les dérivées horizontales et verticales, calculées sur Dφ de la façon

suivante :

∇xDφ[k, l] = Dφ[k + 1, l] −Dφ[k, l] (4.34)
∇yDφ[k, l] = Dφ[k, l + 1] −Dφ[k, l] (4.35)

Le gradient tel que défini ici permet de pénaliser les écarts entre pixels voisins, et donc de lisser l’estimée
du Dφ. Il permet en outre de contribuer à blanchir (ou décorréler) la variable aléatoire considérée1 .

Comment utiliser la nouvelle variable ∇Dφ dans un terme de régularisation ? La première utilisation
possible consiste à prendre pour régularisation le terme habituel, défini par la norme au carré de ∇Dφ sur
toute l’image :

JDφ
(Dφ) = ||∇Dφ||2 (4.36)

= (∇Dφ)T (∇Dφ) (4.37)
= DT

φ∇T∇Dφ (4.38)

L’interprétation probabiliste de ce terme est une régularisation gaussienne avec comme inverse de la
matrice de covariance : ∇T∇. Cette régularisation peut aussi être interprétée comme une régularisation
gaussienne de la variable ∇Dφ, avec comme matrice de covariance l’identité ! Ce terme de régularisation
permet donc de lisser la variable Dφ, mais le lissage est uniforme dans tout le support. Or dans le cas pré-
sent, les simulations vont montrer que l’amplification du bruit lors de l’estimation n’est pas uniforme sur
tout le support. Les points situés au bord du support sont plus bruités que les points du centre. L’utilisation
du gradient dans ce cas mène à un lissage du bruit au bord du support, mais également à un lissage au centre
ce qui signifie une perte de visibilité sur les structures centrales du Dφ. Il est donc important de nuancer ce
terme de régularisation.

Le terme de régularisation complet calculé avec le gradient s’écrit de la façon suivante :

JDφ
(Dφ) =

1

2
(∇Dφ)t C−1

∇Dφ
(∇Dφ) (4.39)

La matrice de covariance C−1
∇Dφ

quantifie les fluctuations du gradient de la fonction de structure Dφ.
Cette matrice est de grande taille : si Dφ est codé sur N 2 pixels, C−1

∇Dφ
contient N 4 covariances. Cependant,

l’utilisation du gradient sur une variable aléatoire blanchit la variable aléatoire considérée et diminue donc
les corrélations entre pixels. Ceci implique que la matrice C−1

∇Dφ
tend vers une matrice diagonale. Nous

allons dans la suite supposer que cette matrice est rigoureusement diagonale, et ne considérer que les termes
de la diagonale, afin d’alléger le coût de calcul.

Le terme de régularisation JDφ
(Dφ) calculé ainsi (c’est-à-dire en utilisant explicitement une matrice

de covariance C−1
∇Dφ

) est appelé un terme de lissage adaptatif, en ce qu’il lisse l’estimée de Dφ (utilisation

1Si x est une variable aléatoire de DSP en 1/fn, alors ∇x a une DSP en 1/fn−2
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du gradient) mais pondère différemment les points considérés. Cette régularisation permet en particulier de
lisser fortement l’estimée de Dφ sur les bords de son support, mais de moins lisser les structures centrales.

De plus, ce terme de régularisation permet d’extrapoler les valeurs de Dφ pour les régions rendues
inaccessibles par les valeurs nulles de la FTO (au delà de la fréquence de coupure, |f | > D/λ).

4.1.2.3 Calcul de la matrice C∇Dφ

Cette matrice de covariance a été estimée sur différentes occurrences du gradient de Dφ. Ces occur-
rences ont été générées numériquement avec différentes valeurs de r0 (de 0,6 à 1,2 secondes d’arc), de vent
(de 0 à 20m/s) ou de magnitude de l’étoile visée (de 6 à 12). En pratique, elle sera donnée par les informa-
tions de l’analyseur de surface d’onde ([107]). C∇Dφ

quantifie la variabilité typique de ∇Dφ et permet de
pondérer correctement le terme de régularisation. En effet, un problème récurrent des méthodes d’inversion
est comment choisir l’hyperparamètre qui pondère les deux termes du critère. L’approche Bayésienne a cet
avantage, il n’y a pas d’hyperparamètres à affiner. La connaissance de cette matrice de covariance permet de
mener une estimation totalement non-supervisée.

4.1.3 Estimation de l’objet
L’estimation de l’objet est menée par la minimisation du critère réduit portant sur l’objet. Ce critère

réduit regroupe les termes du critère global qui dépendent de l’objet. Dans la méthode proposée, les estima-
tions de la fonction de structure et de l’objet sont faites séquentiellement. Cette approche simplifiée donne
une bonne idée des performances globales, même si une minimisation globale du critère de l’équation 4.19
(conjointement sur o et Dφ) devrait conduire à une meilleure estimation de l’objet. Cette dernière est faite
en utilisant l’algorithme MISTRAL ([60, 66, 108]) développé à l’ONERA. Cet algorithme est fondé sur la
minimisation du critère suivant, et donne le meilleur objet étant donnés une image, la FEP de l’instrument
et les connaissances a priori :

JMISTRAL(o) =
∑

α

|i− h ? o|2 (α)

σ2
b (α)

+ JR(o) (4.40)

où ĥ est la FEP longue pose. Cette FEP est constituée de la FEP turbulente et de la FEP statique. La
FEP turbulente est calculée avec la fonction de structure Dλ2

φ estimée à la longueur d’onde λ2, JR(o) est le
terme de régularisation prenant en compte les connaissances a priori sur l’objet. Ce terme de régularisation
peut contenir différentes composantes. Dans notre cas particulier, nous utilisons une contrainte de positivité
et une régularisation de type champ d’étoile, aussi appelée L1 − L2 blanc [?].

4.1.4 Implantation numérique et résultats
Dans cette partie, nous validons la méthode d’inversion sur des données issues de simulations numé-

riques représentatives du cas SPHERE.

4.1.4.1 Paramètres de simulation

Les conditions de simulation sont exposées dans la liste ci-dessous, elles correspondent à un télescope
de 8m avec un système d’OA à hautes performance comme celui de SPHERE, et des conditions de turbu-
lence typiques du ciel de Paranal. Le but de cette simulation est de comparer la détectivité de notre méthode
et celle de la simple et la double différence présentées au chapitre 2.

Conditions de simulations :
– λ1 = 1,60µm et λ2 = 1,58µm. Ces longueurs d’onde correspondent à celle de la raie d’absorption

du méthane (intérieur et extérieur),
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– paramètres de la turbulence : un profil de C2
n typique de Paranal est utilisé avec une vitesse de vent

moyenne de 12,5m/s et un seeing de 0,8 arc-secondes,
– paramètres de l’OA : un système d’OA extrême. 41 × 41 actionneurs, un Shack-Hartmann filtré spa-

tialement, une matrice L3CCD travaillant à 1, 2kHz. L’étoile guide a une magnitude en bande V de
8 [101],

– la partie statique du front d’onde aberrant est générée aléatoirement selon un spectre en 1/n2 (où n est
l’indice radial des polynômes de Zernike) avec 1300 coefficients et une erreur différentielle de 10nm
RMS dans chaque canal. C’est-à-dire que l’erreur différentielle est de 14nm RMS,

– paramètres d’imagerie : les images sont simulées sur une grille de 256 × 256 pixels, au foyer du
télescope de 8m. Les différentes FEP hλk

sont générées à un échantillonnage de Shannon (c’est-à-
dire qu’un pixel représente λk/2D radians sur le ciel). Il est à noter que les images sont donc toutes
simulées à un même échantillonnage, et sont donc d’ores et déjà remises à l’échelle spatialement. Les
images iλ1

et iλ2
sont générées par convolution de l’objet observé et de la FEP de chaque canal,

– l’objet à la première longueur d’onde est constitué de l’étoile et de trois compagnons, présentant
chacun un rapport de flux de 103 avec l’étoile. L’objet à la seconde longueur d’onde est constitué de
l’étoile seule. Le flux de l’étoile est pris égal à 107 photons cumulés, le même pour chaque image.
Les compagnons sont situés proches de l’étoile, respectivement à 2,5, 5,0 et 7,5λ/D de l’étoile.

FIG. 4.4 – Exemple d’images spectrales simulées sans bruit, représentées en échelle logarithmique. Deux
des trois compagnons sont visibles sur l’image de gauche (λ1 = 1,6µm, et l’étoile seule est présente sur
l’image de droite (λ2 = 1,58µm).

4.1.5 Estimation de la fonction de structure Dφ : résultats
L’image iλ2

est traitée de façon à estimer la fonction de structure via la minimisation du critère réduit
présenté dans l’Equation 4.31. La Figure 4.5 montre les résultats de l’estimation de la fonction de structure
Dφ. La fonction vraie (utilisée pour simuler les images) sur la gauche de la figure montre la saturation
ainsi que les structures centrales (proches de ρ = 0) caractéristiques du système d’OA utilisé. Au milieu,
la fonction de structure estimée sans régularisation montre l’amplification du bruit pour les valeurs de ρ

proches de D. Cette estimation consiste donc à minimiser uniquement le terme de vraisemblance dans le
critère. L’amplification du bruit est importante sur le bord du support de la fonction de structure (proche
de ρ = D), c’est la conséquence de l’inversion des valeurs de la FTO proches de 0. Il est à noter que si
l’amplification du bruit semble à ce stade catastrophique, les valeurs marginales de la fonction de structure
seront multipliées par des valeurs très faibles de la fonction de transfert statique du télescope et l’effet de
l’amplification du bruit est atténuée lors du calcul de la FEP complète hλ1

. Néanmoins, l’utilisation de la
régularisation adaptative présentée en 4.1.2.2 permet d’obtenir de bien meilleurs résultats sur l’estimation
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FIG. 4.5 – [gauche] Dφ vrai, [centre] Dφ estimé sans régularisation, [droite] Dφ estimé avec régularisation.

de la fonction de structure. les profils d’erreur sont tracés sur la Figure 4.6.
Sans régularisation, l’erreur est plus faible que 0,03rad2. La Figure 4.6 montre le gain obtenu par ajout

de la régularisation adaptative lors de l’estimation : le profil d’erreur est au moins un ordre de grandeur
inférieur à celui sans régularisation pour ρ ' D.

L’aspect adaptatif de la régularisation permet un lissage efficace de la fonction de structure sur les bords,
tout en conservant un bon contraste sur les structures oscillantes proches du centre. Un lissage classique (i.e.
non-adaptatif, utilisant un gradient classique) aurait conduit à un lissage au bord du Dφ mais également au
centre et donc une perte d’information pour cette zone.

FIG. 4.6 – [gauche] section horizontale pour les fonctions de structure vraie et estimée sans et avec régula-
risation. [droite] erreur absolue sur la fonction de structure estimée sans et avec régularisation.

4.1.6 Calcul de la FEP h1

La fonction de structure estimée précédemment à la longueur d’onde est maintenant utilisée pour calcu-
ler la FEP h1 du premier canal. Cette FEP calculée sera par la suite utilisée lors de la déconvolution de la
première image iλ1

. De nouveau, nous supposons connues les aberrations statiques des deux canaux ima-
geurs. Cette hypothèse est raisonnable pour SPHERE étant données la mesure des aberrations par diversité
de phase dans les deux canaux. La fonction de transfert h̃1 est donc calculée comme le produit de la FTO
turbulente et de la FTO statique au moyen des équations 2.23 et 4.30.
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4.1.7 Estimation de l’objet
Il est maintenant possible d’estimer différents objets, à l’aide des différentes fonctions de structure esti-

mée précédemment : le Dφ brut (sans régularisation), le Dφ avec régularisation, et le Dφ vrai, utilisé pour
simuler les images. Ceci afin de comparer l’apport des différents points de la méthode. Les objets estimés
dans les différents cas sont rassemblés dans la Figure 4.7, et comparés aux résultats donnés par le différentiel
classique (simple et double différence, présentées dans le chapitre 2).

a b c

d e

FIG. 4.7 – Échelle logarithmique. [a] objet observé. [b et c] résultats de la simple et de la double diffé-
rence. [d] objet estimé avec la FEP calculée avec le Dφ obtenu sans régularisation. [e] objet estimé par
déconvolution avec la FEP calculée avec le Dφ obtenu avec régularisation adaptative.

– haut gauche : l’objet observé. L’étoile centrale a un flux de 107 photons, les trois compagnons ont un
rapport de flux de 103 par rapport à celle-ci et sont situés à 2,5, 5,0 et 7,5 λ/D à l’intérieur du halo
de l’OA,

– haut centre : résultat de la simple différence. Les deux images iλ1
et iλ2

sont remises à l’échelle
spatialement avant soustraction. L’effet des aberrations différentielles est visible sur l’étoile centrale
et réduit le contraste autour du centre de l’image. Le premier compagnon est difficilement distinguable
(SNR= 2), le second est visible,

– haut droite : résultat de la double différence. Deux images supplémentaires, de référence (i.e, obte-
nues sur un objet ponctuel) sont utilisées. La différence des deux images de référence a été soustraite
à la simple différence précédente. Cette combinaison d’images joue le rôle d’une calibration des aber-
rations différentielles et permet de réduire leur effet. Ce résultat est idéal puisqu’il ne prend pas en
compte les variations lentes des aberrations statiques et des paramètres de la turbulence entre les deux
instants d’acquisition. Ces variations impliquent un mélange dans l’image avec les aberrations dif-
férentielles pour créer des figures de speckle différentes entre les deux paires d’image et donc une
soustraction imparfaite. Dans notre cas les aberrations sont supposées statiques. Cette double diffé-
rence est donc limitée par le bruit de photon, les aberrations différentielles ayant été parfaitement
calibrées,

– bas gauche : objet estimé après déconvolution avec la FEP h1,Dφ
. Cette FEP a été calculée avec la

fonction de structure estimée sans régularisation. Les deux compagnons les plus éloignés de l’étoile
sont visibles, le rapport de flux est quasiment respecté (erreur relative de 6% sur son estimation).
Le compagnon le plus proche reste néanmoins partiellement camouflé par le flux résiduel venant de



114 CHAPITRE 4. IMAGERIE DIFFÉRENTIELLE

l’étoile centrale (SNR < 2).
– bas droite : objet estimé après déconvolution avec la FEP calculée avec la fonction de structure

obtenue par estimation régularisée. Le bruit dans cet objet est légèrement plus faible que dans le cas
précédent, et l’étoile centrale et le premier objet sont bien mieux définis.

4.1.8 Évaluation des performances
Les performances de la méthode sont évaluées en calculant le profil de détectivité à 5 écarts-types. Pour

tout rayon r, on calcule l’écart-type empirique de l’image considérée le long du cercle. On obtient ainsi un
profil σ(r) du bruit dans l’image. La détectivité « à 5σ » est égale à 5 fois ce profil. Nous avons calculé ce
profil pour les différents cas d’estimation (par notre méthode, ainsi que pour la simple et la double diffé-
rence). Le profil est normalisé à la valeur maximale dans l’image.

Le profil de détectivité est un écart-type radial de bruit dans l’image, c’est à dire que le profil de détec-
tivité à 5σ est donné par la relation :

D(r) = 5

√

1

2π

∫ θ=2π

θ=0
(i(r cos θ, r sin θ) − ī(r))

2
dθ (4.41)

où ī(r) représente la valeur moyenne de l’image calculée azimutalement :

ī(r) =
1

2π

∫ 2π

θ=0
i(r cos θ, r sin θ)dθ (4.42)

Ces profils de détectivité sont tracés sur la Figure 4.8. Les conditions de simulation sont celles lis-
tées dans la section 4.1.4. Comme les aberrations différentielles statiques sont faibles, (10nm sur chaque
voie d’imagerie), la double différence présente une meilleure détectivité que la simple différence seulement
proche de l’axe optique (α < 5λ/D), là où l’effet de ces aberrations domine. Loin de l’axe optique, les deux
différences (simple et double) sont limitées par le bruit de photon et la simple différence donne donc une
détectivité meilleure (elle n’utilise que deux images au lieu de quatre). Le rapport des deux détectivités dans
ce régime est d’ailleurs de

√
2. Quelle que soit la séparation angulaire considérée, notre méthode présente

une meilleure détectivité.
Le principal atout de notre méthode consiste à prendre en compte une FEP correcte (représentant à la fois

la turbulence et les aberrations statiques) lors de la déconvolution. L’effet de cette dernière est de concentrer
en un pixel l’énergie répartie dans toute la FEP. Dans le cas d’un instrument parfait (et donc d’une FEP
d’Airy), le gain en signal est d’un facteur ' 5.

4.1.9 Intérêt de la méthode
L’intérêt de la méthode proposée ici est de prendre en compte explicitement les aberrations de chaque

voie, et donc de diminuer l’effet des aberrations différentielles. Le champ de grains de speckle n’est alors
plus considéré comme un bruit, mais comme une grandeur déterminée. La conséquence est donc de lever
la limitation en ∆N/N présentée dans le chapitre 2 propre à l’imagerie différentielle classique. Enfin, la
déconvolution permet de concentrer l’énergie de la FEP en un pixel. Dans le cas d’un échantillonnage de
Shannon, le gain en signal est d’un facteur 5.

Cette méthode présente néanmoins certaines limitations. La méthode suppose un contraste fort de l’objet
aux deux longueurs d’onde. Une généralisation de la méthode, applicable à tout type d’objet consiste à
estimer conjointement l’objet et la fonction de structure dans les deux images. Ceci revient à minimiser
directement le critère global écrit en 4.19. De plus, il est nécessaire de connaître les aberrations statiques de
chaque voie. Dans un cas plus réaliste, où ces aberrations sont mal connues, il possible de les estimer mais en
utilisant un plus grand nombre d’images. Il est alors intéressant de couple l’imagerie différentiel spectrale et
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FIG. 4.8 – Profils de détectivité à 5σ, dans le cas d’une image brute (sans différence aucune), dans le cas de
la simple différence, de la double différence, et de notre estimation simplifiée de l’objet.

angulaire, afin de disposer d’un plus grand jeu d’images et estimer conjointement les différentes grandeurs
d’intérêt. Enfin, une paramétrisation des objets sous la forme d’une somme de Diracs paraît une piste des
plus intéressantes. C’est d’ailleurs ce qui est implicitement fait dans l’imagerie différentielle angulaire.

4.2 Imagerie différentielle angulaire
Cette partie présente maintenant une méthode novatrice de traitement d’image fondée sur la théorie de la

détection, permettant d’améliorer les performances de l’imagerie différentielle angulaire. Ce type d’image-
rie a été présentée dans le chapitre 2. Le principe est d’utiliser la rotation de champ (naturelle ou artificielle)
afin d’introduire une diversité sur le compagnon dans les images, alors que le signal de l’étoile reste (autant
que faire se peut) constant. La rotation de champ introduit un déplacement relatif du compagnon au cours
du temps d’observation, comme illustré sur la Figure 4.9. Cette diversité est donc une information spatio-
temporelle de trajectoire du compagnon au fur et à mesure de l’acquisition des images. L’idée proposée ici
est de prendre en compte cette information dans le processus de traitement.

Les images brutes acquises à différents instants d’observation sont notées par la suite ik. Cependant,
comme nous ne nous intéresserons rapidement qu’aux différences d’images, nous ne chercherons pas à
expliciter les images ik elles-mêmes. La méthode proposée ici s’applique donc aussi bien aux images coro-
nographiques qu’aux images non coronographiques. Aucun a priori n’est fait sur la forme de la réponse de
l’instrument au niveau du signal de l’étoile. Il est à noter qu’une expression analytique de l’image corono-
graphique sera proposée dans le chapitre 5.

L’imagerie différentielle angulaire est particulièrement utile lorsque l’on ne connaît pas les aberrations
de l’instrument. Le signal de l’étoile, au lieu d’être estimé, est simplement soustrait au mieux lors de la
différence d’images acquises à différents instants. Le compagnon se déplace entre les instants successifs
d’acquisition des images, celles-ci contiennent alors une information temporelle forte : la trajectoire du
compagnon au cours du temps. Cette information est connue puisqu’elle dépend uniquement de la position
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FIG. 4.9 – Exemple d’image coronographique + XAO, les quatre compagnons ont un contraste de 104, le
temps d’exposition correspond à une accumulation de 20 minutes. Ceci correspond à une rotation de champ
de 5◦. La rotation de champ est considérée régulière.

de la source dans le ciel et de l’observatoire, ainsi que des instants d’acquisition des images. Nous allons
tenter de détecter le compagnon et d’estimer sa position et son flux par une méthode de Maximum de
Vraisemblance.

4.2.1 Principe de la méthode : Détection du compagnon par Maximum de Vraisemblance

Nous nous proposons de développer ici une méthode de détection de la planète par maximum de vrai-
semblance. Autrement dit, par la minimisation d’un critère MV. Les données considérées ne sont pas les
images à proprement parler (étoile et compagnon éventuel), mais des différences d’images deux à deux (le
signal de l’étoile a été soustrait). Ce critère portera sur ces pseudo-données.

La mise en place d’une méthode d’inversion par MV implique l’écriture du modèle direct et d’un critère
quantifiant la qualité de ce modèle. Le cas de l’imagerie angulaire est différent de l’imagerie classique, en
ce que nous ne cherchons pas à décrire le signal de l’étoile mais bien le motif donné par la différence de
deux images à des instants successifs. Dans la suite nous notons donc :

– ∆k(r, t) la différence des images ik et ik+1,
– p(r, t; r0) le motif d’une différence d’image,
– α le flux de la planète,
– b(r, t) le bruit additif, Gaussien non homogène, de variance σ2

b (r, t).

Les différences d’images ∆k(r, t) sont nos données. Le motif p(r, t; r0) est le modèle direct des diffé-
rences d’images. Pour une position à l’instant initial du compagnon r0, ce motif peut être calculé à l’aide des
instants d’acquisition t. Les deux inconnues recherchées sont la position à l’instant initial r0 du compagnon,
ainsi que son flux α. Dans une approche de MV, le logarithme du critère d’attache aux données L(r0, α)
s’écrit :

lnL(r0, α) = −
∑

t

∑

r

|∆k(r, t) − αp(r, t; r0)|2
2σ2

b (r)
(4.43)

A une position initiale donnée, le meilleur estimateur du flux du compagnon α̂(r0) se calcule de façon
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analytique en annulant la dérivée du terme précédent. Il vient alors :

α̂(r0) = −
∑

t,r p(r, t; r0)∆k(r, t)
∑

t,r p
2(r, t; r0)

(4.44)

On reconnaît dans le terme
∑

t,r p(r, t; r0)∆k(r, t) le produit de corrélation du motif par la différence
d’images, pour chaque différence d’image. C’est donc une corrélation multi-canaux. Le terme au dénomina-
teur représentant la somme des normes au carré des motifs p au carré, le produit de corrélation est normalisé
et α̂(r0) est donc donnée par la hauteur du pic. Ce résultat correspond à l’estimation de l’amplitude d’un
motif dans un signal bruité par corrélation. Cette notion est illustrée dans un cas 1D dans l’Annexe 4.3.1. Il
signifie donc qu’à une position donnée du motif r0, il est possible d’estimer le flux du compagnon corres-
pondant.

Par ailleurs, le critère ln(L) donne, une fois développé :

−2σ2
b lnL(r0, α) =

∑

t,r

(∆k)
2 (r, t) + α2

∑

t,r

p2(r, t; r0) − 2α
∑

t,r

∆k(r, t)p(r, t; r0) (4.45)

En réinjectant le meilleur estimateur du flux α̂(r0) à une position r0 donnée dans l’expression du critère,
il vient :

−2σ2
b lnL(r0, α̂(r0)) =

∑

t,r

(∆k)
2 (r, t) −

(
∑

t,r p(r, t; r0)∆k(r, t)
)2

∑

t,r p
2(r, t; r0)

(4.46)

Il apparaît alors le produit de corrélation entre motif et différence d’image au carré. De plus, ∆k(r, t)
ne dépend pas de r0, il n’intervient donc pas dans la recherche du minimum de l’équation 4.46. Il est donc
équivalent de minimiser le critère réduit :

−2σ2
b lnL(r0, α̂(r0)) = −

(
∑

t,r p(r, t; r0)∆k(r, t)
)2

∑

t,r p
2(r, t; r0)

(4.47)

La minimisation conjointe du critère L(r0, α) afin d’estimer la position initiale de la planète r0 et
son flux α consiste donc à minimiser le critère réduit lnL(r0, α̂(r0)), et donc à maximiser la corrélation
∑

t,r p(r, t; r0)∆k(r, t). Repérer le pic de corrélation est donc équivalent à une minimisation complète du
critère de MV correspondant.

4.2.2 Implantation pratique de la méthode
La détection d’exoplanètes dans des images différentielles angulaires se prête donc particulièrement

bien à une détection par corrélation. Le motif à rechercher est connu, puisque le signal attendu de la planète
est une différence de tache d’Airy (ou de fonctions qui en première approximation peuvent s’assimiler à
des taches d’Airy), dont l’écartement est donné par la rotation de champ au cours de l’observation. Or cette
dernière est connue puisqu’elle ne dépend que de l’instant d’acquisition des images. Le cas de l’imagerie
différentielle angulaire qui nous intéresse est cependant légèrement plus complexe, pour plusieurs raisons :

– les données dont nous disposons sont une série de différence d’images,
– la signature du motif n’est pas la même dans tout le champ, une planète située loin laisse une trace

plus étalée (signal réparti sur un plus grand nombre de pixels) qu’une planète située proche de son
étoile.
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4.2.2.1 Projection sur un repère polaire

Le repère implicite utilisé dans la représentation d’une image est un repère cartésien (x, y). Les pixels y
sont repérés par leur position de ligne et de colonne. Or dans ce repère, la trajectoire du compagnon suit un
arc de cercle. Son mouvement curviligne (selon un arc de cercle) exprimé dans le repère cartésien des pixels
n’est donc pas le même selon que le compagnon se situe proche de l’étoile ou éloigné de celle-ci. De plus,
repérer le mouvement curviligne du compagnon suppose un échantillonnage subpixellique et donc un coût
de calcul élevé.

Pour pallier à ce problème, nous projettons la zone d’intérêt de l’image sur un repère de coordonnées
polaires (ρ, θ), comme illustré en Figure 4.10. L’opération consiste à extraire une couronne Cρ de pixels
située à une distance ρ du centre de l’image, puis à interpoler celle-ci sur un nombre N d’échantillons fixé.
Bien sûr, les couronnes extraites proche du centre contiennent peu de points et seront suréchantillonnées.
Les différences d’images ∆k (exprimées dans le repère cartésien (x, y)) projetées dans le repère polaire
(ρ, θ) sont notées ∆p

k. Ce sont maintenant nos variables.

θ

ρ

x

y

FIG. 4.10 – Projection d’une différence d’image, d’une représentation cartésienne (x, y) en représentation
polaire (ρ, θ) afin de permettre une corrélation dans un espace où le motif est invariant par translation.

Il est à noter cependant une légère différence dans les signatures des compagnons. Un compagnon proche
de l’étoile présente une signature plus étalée et moins brillante qu’un compagnon situé loin de l’étoile. Cette
différence est due à l’étendue spatiale identique des signaux du compagnon, lorsque l’on considère les
différences d’images dans le repère cartésien ∆k (soit typiquement λp/D avec p la taille du pixel). Cette
étendue est vue sous un angle plus important lorsque le compagnon est proche de l’étoile, et sera donc plus
étalée dans le repère (ρ, θ). Cette notion est illustrée sur la Figure 4.11.

Cette méthode présente toutefois une approximation. Comme expliqué précédemment, la corrélation des
différences d’image par le motif fait appel à une translation dans le repère polaire. Or la FEP de l’instrument
est invariante par translation dans le champ, c’est-à-dire dans le repère cartésien. Deux compagnons situés
à deux points différents du champ y auront donc la même FEP. Ces deux propriétés s’excluent l’une l’autre,
dans le cas d’une FEP quelconque et sans symétrie de révolution (cf Figure 4.12). De plus, les non-symétries
éventuelles de la FEP introduisent donc une erreur négligeable. Le pic principal étant souvent à la limite de
détection, la forme exacte du signal du compagnon peut être approximée à une FEP d’Airy, voire même à
une gaussienne sans modifier significativement les résultats de la détection.

4.2.2.2 Motif multi-zones

Il est important de prendre en compte cette nouvelle contrainte, en considérant que le motif à rechercher
dans les différences d’images ∆p

k dépend du rayon ρ. Ce motif est alors calculé pour différents rayons en
simulant complètement le signal donné par un compagnon situé à une distance ρ de l’étoile. Cette simulation
ne dépend que de la distance ρ et des différents instants d’acquisition des images. Ceux-ci sont connus et
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α

étoile

β<α

FIG. 4.11 – Deux compagnons situés à des distances différentes de l’étoile, bien que présentant un signal
de même étendue sont vu sous deux angles α et β différents depuis l’étoile. Ils auront donc une signature
différente lors de la projection dans le repère (ρ, θ).

PSF pivotée

Translation dans le repère cartésien Translation dans le repère polaire
visualisée dans le repère cartésien

FIG. 4.12 – Illustration de l’approximation effectuée lors de la détection par corrélation dans le repère
polaire. La FEP du compagnon est ici composée d’une coma Z8. La FEP du compagnon est supposée suivre
un mouvement de translation dans le repère cartésien (invariance de la FEP par translation dans le champ).
Or la corrélation dans le repère polaire (et donc une translation) correspond à une rotation de la FEP dans le
repère cartésien.
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permettent de remonter à la rotation de champ correspondant aux instants d’acquisition.

Les images élémentaires du motif ainsi simulées subissent ensuite les mêmes opérations que les images
élémentaires ik : recombinaisons identiques en images individuelles, puis projection sur un repère polaire.
Les différences de motif (similaires aux différences d’images individuelles ∆p

k) après la série d’opération
sont notées pk,ρ (la notation p vaut pour pattern).

4.2.2.3 Corrélation multi-canal

Nous disposons maintenant d’une série de N différences d’images ∆p
k,k=1...N dans lesquelles la si-

gnature de la planète est invariante par translation selon θ. Nous disposons également d’une série de N
différences pk,ρ correspondant au motif recherché dans chaque différence d’image ∆k et pour chaque posi-
tion de compagnon ρ.

Le motif à rechercher dans les différences d’image présente une dimension supplémentaire par rapport
au cas de la détection par corrélation classique : on connaît sa trajectoire, son déplacement dans chaque diffé-
rence d’image. Prendre en compte cette information est donc un atout supplémentaire et contribue à amélio-
rer le SNR de la détection finale. Pour ce faire, une méthode de corrélation multi-canaux telle qu’illustrée sur
la Figure 4.13 est utilisée en lieu et place de la corrélation classique présentée dans la partie 4.3.1 précédente.

Cette méthode consiste à co-additionner les signaux de corrélation individuels de chaque différence
d’image avec le motif recherché correspondant. Comme la position du motif dans chaque pk est adaptée
au signal recherché, les signaux de corrélation individuels sont additionnés en phase si le motif est présent
dans l’ensemble des images individuelles. Pour chaque rayon ρ considéré, le motif correspondant pk(ρ, t)
est utilisé lors du calcul de la corrélation.

correlation products
Sum of

−1
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−3a

6a

Multi−channel filter Multi−channel signal

=
+

+}
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FIG. 4.13 – Principe de la corrélation multi-canaux. Les corrélation individuelles des différents canaux sont
sommées en phase et contribuent au même pic de corrélation.

4.2.2.4 Détection

Le critère de détection est un pic de corrélation dépassant à Nσ du bruit dans la carte de corrélation.
Typiquement, N = 3 à 5, dépendant de la confiance que l’on souhaite attribuer au résultat. L’écart-type σ
du bruit est mesuré dans la carte de corrélation elle-même, en dehors du pic prétendu.
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4.2.3 Paramètres observationnels
4.2.3.1 Zone d’intérêt

Nous définissons dans l’image une région d’intérêt illustrée sur la Figure 4.14 dans laquelle les pla-
nètes sont recherchées. Cette région est délimitée proche de l’étoile par son Inner Working Angle (IWA),
et loin de l’étoile par son Outer Working Angle (OWA). L’IWA vaut typiquement quelques λ/D, sa valeur
est fixée par le type de coronographe utilisé. Un coronographe de Lyot de diamètre 4λ/D limite l’IWA à
cette valeur, alors qu’un coronographe à quatre quadrants permet de rechercher des planètes plus proches
de l’axe (typiquement jusqu’à λ/D voire moins). La valeur de l’OWA est fixée par les paramètres de l’OA,
puisqu’on ne cherche des planètes qu’à l’intérieur du halo "nettoyé" par le système de correction. Dans le
cas de SPHERE, le nombre d’actionneurs (40 × 40) permet de chercher des planètes jusqu’à 20λ/D, c’est
donc la valeur de l’OWA.

IWA

OWA

FIG. 4.14 – Zone d’intérêt, comprise en IWA et l’OWA, où sont recherchés les compagnons. L’IWA est
délimité par le type de coronographe utilisé, l’OWA est délimité par les performances du système de XAO.

4.2.3.2 Gestion des temps d’exposition

L’imagerie différentielle angulaire consistant à faire varier la position du compagnon autour de l’étoile
centrale, la gestion des instants d’acquisition et des temps d’exposition des images doit être étudiée avec
soin. C’est ce qui est fait dans cette partie.

Dans le but de clarifier le discours, ces définitions sont adoptées par la suite :

– Instant d’acquisition : date de l’acquisition d’une image.
– Temps d’exposition : durée de l’exposition réelle d’une image, entre ouverture et fermeture du shut-

ter.

Les images brutes acquises en une unique exposition sont appelées images élémentaires. Les images
obtenues par sommation de paquets de plusieurs images élémentaires sont appelées images individuelles.
Ces images individuelles sont par la suite soustraites selon différentes méthodes. L’exemple de la Figure
4.15 illustre une recombinaison des images par soustraction 2 à 2 d’images successives. D’autres méthodes
de soustractions sont cependant imaginables, et sont illustrées sur la Figure 4.18. Il est ainsi possible de
soustraire deux images non consécutives : ik+n − ik avec n supérieur à 1. L’intérêt de ces différentes mé-
thodes est discuté dans la partie suivante. Nous nous intéressons ici seulement aux instants d’acquisition et
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aux temps d’exposition des différentes images.

Les images élémentaires doivent être des images longue pose vis-à-vis de la turbulence et donc de temps
d’exposition supérieur à quelques secondes. Le temps d’exposition doit cependant être suffisamment petit
pour pouvoir considérer qu’une planète située à l’OWA ne se déplace pas de plus d’une fraction de λ/D
pendant l’exposition. Cette contrainte assure que toutes les planètes situées plus proches de l’étoile ne se
seront déplacées d’un angle inférieur et peuvent être ainsi considérées immobiles durant l’exposition. De
plus, dans un soucis de réalisme, le temps d’exposition doit aussi satisfaire la contrainte de non-saturation
du détecteur. Dans le cas de SPHERE (IRDIS), un temps typique de télem = 17 secondes a été considéré.

a b c d

FIG. 4.15 – [a] Exemple d’image coronographique en présence d’un système de XAO, les quatre compa-
gnons ont un contraste de 104, cumul de 6 poses successives où le champ a tourné. [b,c,d] Soustractions 2 à
2 d’images successives. Le signal de l’étoile est supprimé au profit de la signature du compagnon dans les
différences d’images : une alternance positive/négative.

4.2.3.3 Stratégie de recombinaison des images

Nous supposons avoir une série de N images élémentaires. Ces images sont acquises aux instants
tk,k=1...N . La recombinaison des images élémentaires en images individuelles est une des étapes critiques du
processus de traitement. En effet la méthode de recombinaison dépend de plusieurs contraintes extérieures :

– le déplacement du compagnon doit être d’au moins 1,5λ/D entre les deux images à soustraire pour
rendre le différentiel angulaire efficace. En effet la Figure 4.16 montre l’énergie perdue par recou-
vrement lors de la soustraction de deux taches d’Airy. Cette énergie est inférieure à 5% dès que le
déplacement entre les centres des deux taches est supérieur à ' 1,5λ/D. Cependant un compagnon
situé loin de l’étoile se déplace plus vite le long de son abscisse curviligne qu’un compagnon proche
de l’étoile. Un déplacement curviligne de λ/D n’impose donc pas le même déplacement angulaire (et
donc pas le même temps d’attente) pour les deux compagnons considérés. Par définition, on ne sait
pas où se trouve le compagnon recherché. On prendra comme intervalle une limite inférieure fixée
par l’IWA,

– le temps d’évolution des aberrations statiques (typiquement quelques dizaines de minutes) impose
cependant de ne pas soustraire des images obtenues à de trop grands intervalles de temps. La calibra-
tion des aberrations statiques effectuée par le différentiel angulaire n’est alors plus efficace. Ce temps
d’évolution donne une borne supérieure au temps séparant les instants d’acquisition des images à
soustraire,

– par ailleurs, la source se déplace dans le ciel lors de la nuit. L’angle zénital varie, et les effets de la
dispersion atmosphérique changent. L’ADC (Atmospheric Dispersion Compensator) permet de com-
penser dynamiquement ce défaut, mais introduit par ailleurs des aberrations chromatiques, dues au
fait que les faisceaux aux différentes longueurs d’onde sont décalés dans le système optique. Pour
égaliser les effets du chromatisme dans les différentes images, il est préférable de les acquérir au mo-
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ment où la source est symétrique par rapport au méridien (cf Figure 4.17. Cette figure montre la source
à différentes positions dans le ciel, l’angle zénithal (et donc les aberrations de l’ADC également) sont
équivalents pour les positions (1) et (4), et pour les positions (2) et (3).

Il résulte de ces contraintes instrumentales que le compromis est délicat à trouver. D’un côté un intervalle
de temps incompressible est donné par le recouvrement des réponses du compagnon. De l’autre un intervalle
de temps maximum est donné par l’évolution des aberrations statiques et chromatiques (de l’ordre de l’heure,
voire moins). Un compromis idéal consiste à effectuer du différentiel spectral entre les canaux imageurs à
un instant donné, puis du différentiel angulaire entre différents instants d’acquisition. Le différentiel spectral
permet de calibrer l’impact de la turbulence. En effet à un instant donné, cet impact est le même dans tous les
canaux (à la remise à l’échelle près). A la suite du différentiel spectral, les images comportent les résidus dus
aux aberrations statiques propres à chaque canal. Puis le différentiel angulaire tel qu’implanté par nos soins
permet de soustraire des images successives et donc séparées d’intervalles de temps faibles, et compatibles
avec le temps caractéristique d’évolution des aberrations quasi-statiques. Cette utilisation du différentiel
spectral et angulaire permet donc de calibrer l’effet de la turbulence ainsi que l’évolution des aberrations
propres à chaque canal. Cependant dans la suite nous allons nous intéresser uniquement au cas de l’imagerie
différentielle angulaire, sans considérer d’évolution de la turbulence ou des aberrations statiques.

FIG. 4.16 – Energie normalisée perdue par recouvrement lors de la soustraction de deux taches d’Airy.

Le but de l’imagerie différentielle, qu’elle soit spectrale, angulaire, ou polarimétrique, est d’atténuer le
signal de l’étoile en tirant partie d’une évolution du signal de la planète. Une façon simple d’utiliser cette
évolution est d’effectuer des différence d’images. Notre méthode de détection en ADI s’applique donc à
des différences d’image individuelles, et pas aux images individuelles elles-mêmes. La recombinaison des
images individuelles consiste en une série de soustractions d’images (4.30) individuelles, successives ou
non. La différence de deux images doit mettre en valeur le compagnon, en supprimant l’effet des aberrations
différentielles. Nous disposons pour cela d’un jeu d’images élémentaires acquises à différents instants de la
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FIG. 4.17 – Stratégie d’acquisition des images différentielles angulaires. L’effet de la dispersion atmo-
sphérique, même corrigé par l’ADC, est d’introduire des aberrations chromatiques. Une solution consiste à
combiner les images symétriques par rapport au méridien.

période d’observation. Le temps d’attente entre l’acquisition de deux images successives doit permettre une
rotation de champ suffisante pour qu’un compagnon situé à l’IWA se soit déplacé d’au moins 1,5λ/D. Ainsi
la différence de deux images successives permet une soustraction sans annulation du signal.

A

B

C

D

FIG. 4.18 – Schéma de principe montrant les différentes méthodes de recombinaison des images, acquises
avec rotation de champ. Exemple de 6 images successives.

A partir de maintenant, il est important de noter que les variables que l’on manipule ne sont plus des
images individuelles ik mais des différences d’images individuelles, notées ∆k.

4.2.4 Résultats
Nous avons implanté cette méthode numériquement. Nous présentons dans cette partie les résultats des

simulations que nous avons pu mener en utilisant l’algorithme de simulation et de détection. Les simulations
prennent en compte les paramètres physiques suivantes :

– Quatre compagnons sont situés dans la zone d’intérêt, entre 4 et 20 λ/D,
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– les rapports de flux 3.105 par rapport à l’étoile,
– les images sont des longues poses turbulentes simulées analytiquement, avec une turbulence typique

de Paranal et un système d’OA extrême type SAXO,
– le sytème optique inclue un coronographe parfait simulé analytiquement. le détail du modèle analy-

tique est donné dans le chapitre 5,
– la vitesse de rotation de champ n’est pas constante lors de l’observation. En effet la déclinaison de la

source est de −45◦ pour une déclinaison de l’observatoire (Paranal) de −24◦37′. La vitesse de rota-
tion de champ suit donc une évolution telle que tracée en Figure 4.19.

La simulation comprend les phases suivantes :

– la génération de l’ensemble de toutes les courtes poses bruitées, pour un système étoile-compagnon(s)
choisis, aux instants choisis, et pour une position d’observation donnée (ie une courbe de vitesse de
rotation de champ donnée),

– la sommation des courtes poses en poses individuelles,
– le calcul de la différence des poses individuelles successives ∆p

k(r, t), selon un schéma de recombi-
naison choisi.

Ces différences d’image sont ensuite passées comme arguments à l’algorithme de détection. La détec-
tion est constituée des phases suivantes :

– la simulation des motifs p(r, t) selon la courbe de vitesse de rotation de champ, et pour différentes
positions dans le champ,

– le calcul des différences de motif, selon la même recombinaison que les différences d’images,
– la projection dans le référentiel polaire des différences d’images et des différences de motif,
– le calcul de la corrélation dans le référentiel polaire des différences d’image par les différences de

motif,
– le seuillage de la carte de corrélation à Nσ.

Le résultat du calcul de corrélation est montré sur la Figure 4.20, en échelle linéaire. La carte de corré-
lation est graduée horizontalement en θ (de gauche à droite de −π à π) et verticalement en r (de bas en haut
de 4 à 20λ/D, en distance par rapport à l’étoile).

Les quatre compagnons régulièrement espacés sont clairement visible, et de SNR supérieur à 5. Leur
signal respectif est de plus en plus petit selon θ, ce qui caractérise le phénomène énoncé en 4.2.2.1 : les
compagnons à différentes distances de l’étoile sont vus sous des angles différents.

Le bruit de corrélation présente une structure variable, dépendant de la distance à l’étoile. Cette variabi-
lité reflète le lissage du bruit lors de la projection dans le référentiel polaire. Les couronnes situées proches
de l’étoile sont largement suréchantillonnées lors de la projection en polaire (celles-ci étant constituées de
peu de pixel dans le référentiel cartésien), alors que les couronnes situées loin de l’étoile sont constituées
d’un plus grand nombre de pixels et sont donc moins suréchantillonnées.

Dans cette carte de corrrélation, les rapports signal à bruit des quatre compagnons sont respectivement
de 6,9, 12,4, 5,2 et 5,1 du plus proche au plus éloigné de l’étoile. Ils sont donc détectés lors du seuillage à
5σ présenté en Figure 4.21. Cet exemple de détection illustre les possibilités de la méthode, les compagnons
ont en effet un contraste de 3.105 par rapport à leur étoile.
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FIG. 4.19 – Vitesse de rotation de champ pour différentes déclinaisons de sources. La déclinaison de l’ob-
servatoire est celle de Paranal (−24◦37′), la source est donc située entre la direction du Sud (−90◦) et le
zénith (−24◦37′).

FIG. 4.20 – Résultat de la méthode : une carte de corrélation seuillée à 3σ. Les quatre compagnons situés à
4, 8, 12 et 16 λ/D sont clairement visibles.
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FIG. 4.21 – Seuillage à 5σ de la carte de corrélation précédente. Les quatre compagnons, de rapport de flux
3.105, ressortent clairement du bruit et sont détectés.

4.2.5 Perspective
Nous n’avons pas eu le temps de tester cette méthode de façon plus détaillée. Ces résultats constituent

une preuve de l’efficacité de la méthode, mais ne permettent pas de la caractériser. De plus amples investi-
gations doivent être menées par la suite, en particulier :

– obtenir des courbes de détectivité typique, c’est-à-dire montrant le niveau de bruit à Nσ radial dans la
carte de corrélation dans le référentiel polaire, et ce pour différentes configurations optiques (niveaux
d’aberrations, type de coronographe, qualité de correction),

– tester la robustesse de la méthode à une méconnaissance des instants d’acquisition des images,
– à plus long terme, il s’agit évidemment de coupler cette méthode au différentiel spectral. C’est-à-

dire à rechercher conjointement dans plusieurs longueurs d’onde le signal attendu des compagnons,
connaissant les courbes de vitesse de rotation de champ.

4.3 Perspectives, vers une implantation du Spectro-angulaire
Les résultats de ces deux méthodes, considérées ici séparément, sont très prometteurs. D’un côté le

différentiel spectral permet de calibrer les aberrations communes, à un instant donné, de même que les
évolutions lentes de ces aberrations. Le différentiel angulaire, quant à lui, permet la calibration des aber-
rations différentielles statiques. Une minimisation conjointe sur l’ensemble des données spectro-angulaires
(comportant une diversité spectrale et angulaire) permet d’améliorer grandement l’estimation, en prenant en
compte le maximum d’information sur les aberrations, la fonction de structure et l’information temporelle
sur le compagnon.
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4.3.1 Annexe A : Détection par corrélation
La détection par corrélation, autrement appelée par filtrage adapté, consiste à corréler des données brui-

tées par le signal attendu. La valeur de la fonction de corrélation renseigne sur la présence éventuelle du
signal recherché dans les données bruitées. Dans cette annexe est détaillé ce principe, et illustré dans le cas
d’un signal monodimensionnel. Plusieurs cas de données bruitées sont considérés.

Soit un signal temporel s(t), sa mesure m(t) correspond au signal bruité :

m(t) = s(t) + b(t) (4.48)

où b(t) est le bruit additif de mesure. La détection du motif originel (donné par le signal non bruité) dans
le signal bruité consiste alors à calculer la corrélation C(t) donnée par :

C(t) =

∫

τ
s(τ)m(τ + t)dτ (4.49)

Ces trois signaux sont illustrés sur la Figure 4.22, pour deux valeurs de bruit. Le rapport signal à bruit
est défini par :

SNR =
max(s(t)) − min(s(t))

σb
(4.50)

avec σb l’écart type du bruit de mesure. Ce SNR est de 4 pour le signal bruité de gauche. Dans le cas
de droite, il est de 1. Dans le second cas, la détection du motif est totalement impossible sans traitement
préalable. La corrélation du signal bruité (en haut) par le motif recherché (en fait le signal non bruité, le
même dans les deux cas) donne les courbes du bas. Ces courbes montrent le signal de corrélation corres-
pondant au cas non bruité (trait pointillé) et au cas bruité (trait plein) pour les deux cas de SNR. Dans les
deux cas, le SNR calculé sur le signal de corrélation est au moins 20 fois supérieur au SNR initial du signal
bruité. Le SNR est de 87 pour un signal originellement bruité de SNR 4, et le SNR est de 32 pour un signal
originellement bruité de SNR 1.

La méthode de détection par corrélation est donc particulièrement efficace dans le cas où le motif re-
cherché est connu. La corrélation par le motif joue le rôle d’un filtrage fréquentiel. L’équation 4.49 peut en
effet se réécrire dans le domaine de Fourier comme le produit des transformées de Fourier du signal bruité
et du filtre :

C̃(ν) = s̃∗(ν)m̃(ν) (4.51)

Pour diminuer l’effet du bruit, il est donc nécessaire d’avoir un motif large (permettant de moyenner le
bruit sur suffisamment de points) mais d’autocorrélation piquée. Un bon exemple est donné par le signal
signe

(
sin(αt2)

)
, dont l’autocorrélation est un Dirac. Dit autrement, un signal corrélé entre pixels se diffé-

rencie bien mieux du bruit qu’un signal décorrélé entre pixels. Plus la corrélation est importante, et plus le
signal se distingue du bruit.

La courbe de corrélation donne accès à deux grandeurs, la position du pic donne directement la position
du motif dans le signal bruité, et sa hauteur donne accès à son amplitude. En effet dans le cas plus général où
la position et l’amplitude du motif sont quelconques dans le signal bruité, la courbe de corrélation (Figure
4.23) est modifiée et permet de mesurer directement les paramètres du signal recherché.
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SNR=4 SNR=1

FIG. 4.22 – Exemple de détection par corrélation de motif. Le signal bruité [en haut] corrélé par le motif
recherché [au centre] donne le signal de corrélation [en bas]. Dans le cas de gauche, le SNR du signal bruité
est de 4. Il n’est que de 1 dans le cas de droite.
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FIG. 4.23 – Exemple de corrélation, dans le cas où l’amplitude du motif et sa position dans le signal bruité
sont différents de celles du motif utilisé pour la corrélation. Dans ce cas, la position dans le signal bruité est
+200 (repérée par un trait rouge vertical), et l’amplitude de 10, correspondant à l’amplitude du signal de
corrélation.
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Post processing of differential images for direct extrasolar

planet detection from the ground
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ABSTRACT

The direct imaging from the ground of extrasolar planets has become today a major astronomical and biological
focus. This kind of imaging requires simultaneously the use of a dedicated high performance Adaptive Optics
[AO] system and a differential imaging camera in order to cancel out the flux coming from the star. In addition,
the use of sophisticated post-processing techniques is mandatory to achieve the ultimate detection performance
required. In the framework of the SPHERE project, we present here the development of a new technique, based
on Maximum A Posteriori [MAP] approach, able to estimate parameters of a faint companion in the vicinity
of a bright star, using the multi-wavelength images, the AO closed-loop data as well as some knowledge on
non-common path and differential aberrations. Simulation results show a 10−5 detectivity at 5σ for angular
separation around 15 λ

D
with only two images.

Keywords: Image processing, exoplanet detection, differential imaging, inverse problem, regularisation

1. INTRODUCTION

Today more than 150 exoplanets have been detected. But a great number among them are known by indirect
gravitational effects on their parent star. This indirect detection and study allows one to estimate physical
parameters of the companion, like its orbital period or mass, but does not indicate its atmosphere composition
or its temperature. Exoplanet direct detection from the ground represents today a great scientific gain on our
knowledge of exoplanet, since it allows one to perform spectroscopy of the planet. But such a detection needs
a major improvement of technologies in use, since the star and its companion are separated by a fraction of
arcsecond, and the flux ratio between them is extremely high (106). The SPHERE instrument,1 a VLT Planet
Finder, will allow to detect photons coming from hot Jupiter planets and will be installed on VLT in 2010. This
instrument is composed of a high performance extreme AO system,2 an optimised coronagraphic device3 and
a dual band imager.4 But a dedicated post-processing method is mandatory in order to achieve the ultimate
detection level of SPHERE. In this paper, we will consider the case of extreme AO coupled to differential imaging.
The common use of spectral differential images is to perform differences between images at different wavelength in
order to calibrate the residuals of aberration not corrected by AO and the residuals of diffraction not canceled by
the coronagraph. The main limitation of differential imaging comes from differential aberrations between the two
images, or between object images and reference images obtained at different times. The principle of differential
imaging is detailed in the next section. We propose in the third section an optimised method dedicated to our
specific issue, based on maximum a posteriori approach and able to estimate the turbulence parameters and the
object in a pair of images. We present in the fourth section simulation results for the estimation of the turbulent
phase structure function and the object.

2. SPECTRAL DIFFERENTIAL IMAGING

Spectral differential imaging is an instrumental method that aims at “attenuating” the flux of the central star
with respect to the flux of the potential companion. This method was first initiated by Racine5 and Marois.4

Thus, differential imaging plays a role slightly similar to a coronagraph. The difference between differential
imaging and a coronagraph is that a coronagraph subtracts only the coherent light to the signal, but before

email : jean-francois.sauvage@onera.fr
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detection. Therefore photon noise in coronagraphic images is also attenuated. The differential imaging is able
to subtract also the star light, but after detection. The photon noise variance in differential imaging is therefore
doubled in the combined images. Spectral differential imaging consists in acquiring two simultaneous images of
a system star-companion at different wavelengths. These two images are rescaled spatially and in intensity and
combined in a subtraction that reduces the flux of central star and of the residual speckle. Here we will only
treat differential imaging without coronagraph, for simplicity.

The subtraction should reduce the star light, but not the companion contribution in the image. This is
possible if there are strong features in the companion spectrum. In the case of the giant gaseous exoplanets
searched by the SPHERE project, a strong absorption band due to methane exists at 1.62µm and can be used
in such a subtraction: the imaging wavelengths have to be chosen inside and outside the methane band (for
example 1.575 and 1.625 µm), so that the companion emits at one wavelength, but is drastically less visible at
the other one. On the other hand, the wavelengths have to be close enough to ensure the speckle pattern of the
central star only differ in the two images by a spatial and intensity scaling.

Let us study the image formation theory and the limitation of differential imaging. The expression of the two
images iλ1

and iλ2
can be written as a convolution of the observed object by the Point Spread Function [PSF]

of the instrument plus additive noises due to photon statistics and electronics:

iλ1
(~α) = hλ1

(~α) ∗ oλ1
(~α) + n1

iλ2
(~α) = hλ2

(~α) ∗ oλ2
(~α) + n2 (1)

with hλ1
and hλ2

the PSF’s in the two imaging channels which depends on turbulence parameters and static
aberrations in the imaging path, ~α the angular position in the image field or the object field, o the observed
object, * stands for the convolution process, n1 and n2 stand for the noise in the images. For unresolved planets
and star, the observed object is the sum of Dirac functions weighted by the total flux of the star and the
companions at their respective position. The images are centred on the star, whose flux is supposed to be the
same at the two wavelengths.

oλ1
(~α) = F0δ(~α0) +

∑

i

F1,iδ(~αi)

oλ2
(~α) = F0δ(~α0) +

∑

i

F2,iδ(~αi) (2)

with F0 and ~α0 the total flux and position of the central star, F1,i, F2,i and ~αi the flux of the different
companions at wavelengths λ1 and λ2 and their positions.

There are two different ways to perform image subtraction: the Single Difference [SD] cancels the effect of
the common static aberrations, the Double Difference [DD] cancels the effect of both common and differential
aberrations and is therefore photon noise limited.

- The SD consist in directly subtracting the two images and allows therefore to cancel the effect of the common
aberrations in the two imaging channels. The images have to be spatially rescaled at the same wavelength by a
λ2

λ1

dilation in the focal plane of the second image.

iSD(~α) , iλ1
(~α) − iλ2

(
λ2

λ1

~α) (3)

If we consider the case where there is no differential aberration, and if λ1 and λ2 are sufficiently close then
the PSF hλ1

can be well approximated by hλ2
rescaled at λ1. The limitation of this rescaling is ∆λ

λ
.4 Therefore

the SD gives a good approximation of the difference of the companions convolved by first PSF hλ1
, as the star

light has been totally reduced:
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iSD(~α) =
∑

i

(

F1,iδ(~αi) −
∑

i

F2,iδ(
λ2

λ1

~αi)

)

∗ hλ1
+ n1 − n2 (4)

But in a more realistic case, the static differential aberrations are not null and the difference between the
image iλ1

and the image iλ2
rescaled at λ1 makes appear the effect of differential aberrations.

The two images have to be acquired simultaneously in order to see the same acquisition conditions (turbulence
parameters, guide star magnitude, AO performance...). Two imaging channels are therefore used, each of them
acquiring an image centred on the imaging wavelength. The efficiency of this subtraction depends on differential
aberration amplitude between the two optical imaging channels, since these aberrations are the main difference
between the two combined images.6

- The DD aims at solving the SD limitation by using two reference images obtained on a reference star with
the same imaging tool but at another time, the DD therefore cancels the effect of the differential aberrations
(assuming that they have not evolved between the two observations):

iDD(~α) =

(

iλ1
(~α) − iλ2

(

λ2

λ1

~α

))

−
(

iref,λ1
(~α) − iref,λ2

(

λ2

λ1

~α

))

(5)

The reference images are acquired at a different time, and on a different position on sky. This method
is therefore sensitive to the evolution of the observing conditions between the acquisition of the two pairs of
scientific and reference images. The evolution of turbulence parameters, AO performance, and most of all the
evolution of quasi-static aberrations are the main limitations of the DD method.

3. POST PROCESSING FOR DIFFERENTIAL IMAGING

As explained before, the detection of low flux companions (contrast around 106 between central star and com-
panion) requires the perfect calibration of both differential static aberrations and system parameters (AO per-
formance). In a first approximation, we assume that the static aberrations in each imaging channel are perfectly
known. This is well achieved by using a phase diversity calibration, as described by Sauvage et al..7 In
this framework, we present here a new post-processing deconvolution method based on a MAP approach that
estimates the turbulence-induced PSF and the observed object.

3.1. Separation static / turbulent aberrations in long exposure images

The image formation from the ground of stellar objects is perturbed by two factors: the atmospheric turbulence
and the static aberrations of the telescope. The aberrant pupil phase is therefore the sum of two terms: φ = φt+φs

with φt the turbulent part and φs the static part of the phase. The turbulent phase φt is a random variable of
time and position in pupil plane and is therefore characterised by its structure function Dφ, whereas the static
phase φs does not depend on time and is deterministically known. If the turbulent phase is stationary8 (as for
uncorrected turbulence) then it has been shown by Roddier9 that the OTF is the product of the long exposure
turbulence-induced OTF and of the static OTF:

h̃(~f) = exp

(

−1

2
Dφ(λ~f)

)

1

Spup

∫∫

Spup

P (~r + λ~f ) exp
(

i.φs(~r + λ~f)
)

.P (~r)∗. exp
(

−i.φs(λ~f )
)

d2~r (6)

with

• P (~r) the pupil function

• Dφ(λ~f) the atmospheric phase structure function after AO correction at wavelength λ:

Dφt
(~ρ) , 〈|φt(~r + ~ρ) − φt(~r)|2〉 (7)
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The phase structure function Dφt
(λ~f) is a statistical term that quantifies the turbulent phase variations for

two points separated by ~ρ = λ~f in the pupil plane and its shape depends on turbulence parameters and on AO
performance. If the turbulence is corrected, Dφ depends both on ~r and ~ρ

Dφt
(~r, ~ρ) = 〈|φt(~r + ~ρ) − φt(~r)|2〉 (8)

The average 〈·〉 in the expression of Dφt
(~r, ~ρ) is theoretically an average on phase occurrences (and thus on

time), but may be approximated by an average 〈·〉~r on ~r (stationarity approximation). This simplified expression
Dφt

(~ρ) = 〈|φt(~r + ~ρ) − φt(~r)|2〉~r is therefore independent of ~r. This stationarity approximation is justifiable in
the case of a Kolmogorov turbulence statistic, and often used also in the case of AO-corrected turbulent phases.8

Equation (6) shows that the global OTF is the product of a turbulence-induced OTF and a static OTF:

h̃(~f) = h̃t(~f) · h̃s(~f) (9)

with h̃t(~f) the long exposure OTF due to turbulence only, and h̃s(~f) the OTF due to telescope and the
aberrations.

The structure function at a wavelength λ2 can be rescaled at another wavelength λ1 by the operation described
in Equation 10, in order to compute the turbulence-induced OTF in the first image. Thus, the turbulent OTF
h̃t,λ1

in the first image can be computed thanks to this structure function at λ2 by using relation 11. The image
formation described in Equation 1 can now be rewritten as in Equation 12 taking explicitly into account the
turbulent and static components of the phase.

Dφt,λ1
(~ρ) = (

λ2

λ1

)2Dφt,λ2
(
λ2

λ1

~ρ) (10)

h̃t,λ1
= exp

(

−1

2
(
λ2

λ1

)2Dφt,λ2
(
λ2

λ1

~ρ)

)

(11)

iλ1
(~α) = ht,λ1

(~α) ∗ hs,λ1
(~α) ∗ oλ1

(~α)

iλ2
(~α) = ht,λ2

(~α) ∗ hs,λ2
(~α) ∗ oλ2

(~α) (12)

with ht,λ1
and ht,λ2

the turbulent long exposure PSF depending on turbulent phase structure function Dφ,λ(~ρ),
hs,λ1

and hs,λ2
the PSF depending on static aberrations φs,1 and φs,2 in the two imaging channels.

3.2. The post-processing framework

The main limitation of differential imaging comes from differential aberrations in the two spectral channels which
creates different static pattern in the images in the case of SD, and the evolution of these patterns due to system
state modification in the case of DD. Therefore in our new approach we propose to estimate the PSF and the
observed object o in the two images iλ1

and iλ2
. The estimation of the PSF reduces to that of its residual

turbulent component as the static aberrations are supposed to be measured separately. The estimation is done
thanks to the minimisation of an adequate MAP criterium J(Dφ, o).

The MAP approach is based on writing the probability P = P (o, Dφ|iλ1
, iλ2

) of a given object and Dφ

knowing the images using Bayes’ theorem (see Equation 13). Finding the best object and structure function
means maximising the probability P with respect to o and Dφ.

P(o, Dφ) = P (o, Dφ|iλ1
, iλ2

) ∝ P (iλ1
, iλ2

|o, Dφ) · P (o) · P (Dφ) (13)

The first factor P (iλ1
, iλ2

|o, Dφ) is called “likelihood term” and embodies the relationship between data and
the sought parameters. Its statistics is given by the noise statistics in the image (stationary white Gaussian
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noise in a first approximation). The other probabilities are the a priori knowledge we have on the parameters
to estimate. These regularisation terms allow to smooth the criterium and to accelerate its minimisation. For
instance, the turbulent phase structure function has a particular shape depending on turbulence parameters and
may therefore be taken into account in this regularisation term.

The criterium to minimise is J = − ln(P) with P written in Fourier space and may be rewritten as (Equation
14).

J (Dφ, o) = ||̃iλ1
(~f) − h̃t,λ1

(Dφ, ~f) · h̃s,λ1
(~f) · õλ1

(~f)||2

+ ||̃iλ2
(~f) − h̃t,λ2

(Dφ, ~f) · h̃s,λ2
(~f) · õλ2

(~f)||2

+ JR,Dφ
(Dφ) + JR,o(o) (14)

where ˜denotes the Fourier transform, JR,Dφ
and JR,o denote regularisation terms accounting for a priori

knowledge we may have on the parameters to estimate.

3.3. Assumption and subsequent simplified method

In the framework of this deconvolution process, we make the following assumption in order to simplify the
minimisation and demonstrate the feasibility of such a global technique:

We assume that the companion presents particular spectral signature : it emits light at the first wavelength
and is totally undetectable at the second wavelength, it means the object is an ideal hot Jupiter and presents
strong absorption line around 1.6µm. The second image iλ2

can therefore be seen as a calibration PSF, and the
global minimisation may be approximated by the three following steps :

1) Estimation of the structure function Dφ(λ2 · ~f) in the image iλ2
without the object, knowing the static

aberration. This corresponds to the minimisation of the two middle term with respect to Dφ in Equation 14:
likelihood term on iλ2

, and regularisation term on Dφ.

2) Rescaling of the structure function (estimated at λ2) at wavelength λ1 according to Equation 10 and
computation of global PSF h1 of the first image iλ1

, knowing the static aberration of the first channel
according to Equation 11.

3) Deconvolution of the first image with the previously computed PSF h1, and estimation of the object in iλ1
.

This corresponds to the minimisation of the two terms depending on o only (first and last) in the criterium
J with respect to o .

3.4. Estimation of phase structure function Dφ

The turbulent phase structure function gives a statistical knowledge on a turbulent phase. For a turbulent phase
following a Kolmogorov profile, the structure function is given by the relation Dφ(ρ) = ( ρ

r0

)
5

3 , with r0 the Fried
parameter. But for a turbulent phase corrected by an AO system, this relation takes into account the AO system
parameters and is here numerically estimated. The Figure 1 shows typical profiles of Dφ for the turbulence and
AO conditions explained in section 4, with variations of seeing.

Let us study the first step of the method : the estimation of structure function Dφ in a calibration long
exposure PSF. A criterium (see Equation 15) is used for this minimisation, based on the likelihood term and a
regularisation term on Dφ.

J (Dφ) = ||̃iλ2
− F · exp(−1

2
Dφ) · h̃s,λ2

||2

+ JDφ
(Dφ) (15)
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Figure 1. Profiles of phase structure function for a turbulent phase corrected by AO. Condition of simulation : Paranal
+ SAXO, with different values of seeing.

with F the flux of the observed star, Dφ the structure function to estimate and h̃s,λ2
the static PSF due to

static aberration. Dφ is the only estimated parameter, since the star flux as well as the static aberrations (and
therefore the static PSF) are assumed to be known.

The regularisation term JDφ
(Dφ) is an adaptive smoothness term on estimated Dφ designed to avoid noise

amplification during estimation and to allow the extrapolation of Dφ to regions where the static OTF is very
small (or even null). The regularisation is done using the gradient of structure function ∇Dφ and penalises
deviations between two adjacent pixels according to a typical adaptive variance, depending on pixel position.
This term is computed as explained in Equation 16.

JDφ
(Dφ) =

1

2
(∇Dφ)

t
C−1

∇Dφ
(∇Dφ) (16)

with C∇Dφ
the covariance matrix of the gradient of phase structure function ∇Dφ. This covariance matrix

has been estimated on different occurences of ∇Dφ, these occurences have been generated with different value
for r0, wind speed or star magnitude. C∇Dφ

quantifies the typical variability of ∇Dφ and allows one to correctly
weigth the regularisation term. A common issue in regularised inversion methods and criterium minimisation is
how to choose the hyperparameter, that balances the two terms of the criterium. With the Bayesian apporach
adapted here and with the use of a C∇Dφ

estimated by simulations, there is no such hyper-parameter to be tuned
and the estimation of Dφ is completely unsupervised.

3.5. Object estimation

In our procedure, the structure function and the object estimation are done sequentially. This simplified approach
gives a good idea of the global approach performance, even though a global minimisation should be even more
precise and therefore lead to a slightly better object estimation (which is the final goal).
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The object estimation is done using MISTRAL10 algorithm developed at ONERA. This algorithm is based
on the minimisation of the following criterium, and gives the best object given an image, its PSF and a priori

knowledge:

J (o) = ||iλ1
− ĥt,λ1

∗ hs,λ1
∗ o||2 + JR(o) (17)

with ĥt,λ1
the turbulent PSF at λ1 computed with the estimated Dφ, JR(o) a regularisation term accounting

for a priori knowledge on the object. This regularisation term may contains different terms. In our particular
problematic, we used a positivity constraint and a quadratic linear-quadratic regularisation.10

4. RESULTS

In this section, we validate our post-processing method on simulated data. The simulation conditions are detailed
in the following list, and correspond to a 8m class Telescope with an Adaptive Optics system of high performance
like SPHERE, and a turbulence profile corresponding to a typical Paranal sky. The goal of this simulation is to
compare the detectivity of Single Difference, Double Difference and our approach.

Conditions :

• λ1 = 1.60µm, λ2 = 1.58µm (corresponding to two wavelengths inside and outside the methane absorption
line)

• Turbulence parameter : a typical Cn2 profile for Paranal is being used with an average wind speed of 12.5
m/s, and seeing of 0.8 arcsecondes.

• Adaptive Optics parameters : as extreme-AO. 41×41 actuators with spatially filtered Shack Hartmann
WFS, a L3CCD working at 1.2kHz sampling frequency. The guide star has a V-magnitude of 8.

• The static aberration component is randomly generated according to a 1

n2 spectrum (n being the radial
Zernike order) with 1300 Zernike coefficients and a differential wavefront error of 10nm RMS in each
channel. i.e., the total differential wavefront error is 14nm RMS.

• Imaging parameters : 256×256 images, with a 8m telescope. The different PSF’s hλi
are generated at

Shannon (i.e., one pixel is λi

2D
arcsecond on sky) and are therefore already spatially rescaled. The images

iλ1
and iλ2

are generated by convolution of the object and the PSF of each channel.

• The object at the first wavelength is a star and three companions with a flux ratio of 10−3 for the first
image, and the star alone for the object at the second wavelength. The star flux is set to a total of 107

photons for each wavelength. The companions are located close to the star, respectively at 2.5, 5.0 and 7.5
λ
D

.

Such conditions allow us to generate quite realistic images (see example on Figure 2) that are processed by
our method.

4.1. Dφ estimation : simulation results

The image iλ2
is processed in order to estimate the phase structure function via the minimisation of the criterium

presented in previous section. Figure 3 shows results of Dφ estimation. The true Dφ (used to generate the images)
on the left shows the plateau value and central features characteristic of AO system. In the middle, the estimated
structure function without regularisation (only the likelihood term is used in the criterium). Noise on the edge
of the circular support of Dφ is amplified. The use of adaptive regularisation (on the right) allows us to reduce
this noise amplification and gives a far better estimation of Dφ. The error profiles are plotted on Figure 4.

Without regularisation, the error is lower than 0.03 rad2. Figure 4 shows the gain brought by regularisation
on Dφ estimation : the maximum error for high frequencies is one order of magnitude fainter when regularisation
is used during Dφ estimation.

The adaptive aspect of the regularisation allows a powerful smoothing of the estimated Dφ at the edges, and
simultaneously a data-driven precise estimation of the quite oscillating Dφ near the center.
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Figure 2. Example of spectral images, logarithmic scale, two of the three companions around the central star are visible
on the left image (λ1 = 1.6µm), and only the star in the right image (λ2 = 1.58µm).

4.2. Computation of h1

The Dφ estimated at λ2 is now used to compute h1, the PSF of the first image. This computed PSF will then be
used in the deconvolution of the first image iλ1

. Once again we assume to know perfectly the static aberrations
of first imaging channel. The OTF h̃1 is thus computed as product of turbulent OTF and static OTF by mean
of Equations (9), (10) and (11).

4.3. Object estimation

One can estimate different objects with the different Dφ estimated previously : the rough Dφ without regulari-
sation, regularised Dφ or by using the true Dφ, used for images simulation. The different objects estimated are
gathered in Figure 5, and compared with results of differential imaging in different cases.

[Top left] The observed object. Central star has a total flux of 107 photon, the three companions have a ratio
of 10−3 compared to central star and are situated at 2.5, 5.0 and 7.5 λ

D
inside the AO halo.

[Top middle] result of single differential imaging. The two images at λ1 and λ2 are spatially rescaled before
subtraction. The effect of differential aberrations on central star reduces contrast around it, the first companion
is unseeable and the second one is visible.

[Top right] result of double differential imaging. A difference of reference images has been subtracted to the
single difference of images. This combination of images plays the role of a calibration of differential aberrations
and allows to reduce their effect. This result is ideal since it does not account for slow variations of static
aberrations between the two images, of evolution of turbulence parameters between the acquisition of object
images and reference images. It is therefore a perfect DD, only limited by photon noise.

[Bottom left] object estimated after deconvolution by the PSF h1,Dφ
. This PSF has been computed with

estimated Dφ with regularisation. The two farest companions are clearly visible, the flux ratio is almost respected.
The closest companion is quite visible, but a bit hidden by residual flux coming from the central star.
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Figure 3. True Dφ, Dφ estimated without regularisation, Dφ estimated with regularisation.

Figure 4. X cross-section for [left] true and estimated structure function with and without regularisation, and [right]
absolute error on estimated structure function with and withoutu regularisation.

[Bottom right] object estimated after deconvolution with the PSF obtained with regularised Dφ. The noise
in this object is slightly fainter than in the previous one, and the central star and the first object are better
defined.

5. PERFORMANCE EVALUATION

The method performance is evaluated here by the 5σ detectivity profiles. Detectivity profile is obtained as 5
times the standard deviation computed azimutally on the result of Single Difference, Double Difference, and
object estimation by our approach normalised to peak flux in image.
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Figure 5. logarithmic scale of [Top left] observed object, and result of [Top middle] SD and [Top right] DD, [Bottom left]
deconvolved object with the PSF computed with non-regularised structure functions, [Bottom right] deconvolved object
with the PSF computed with regularised structure function.

These detectivity profiles are shown on Figure 6. The simulation conditions are the one listed on section 4.
As the static differential aberrations are weak (10nm RMS on each imaging channel), the DD is better than SD
only close to optical axis (closer than 5 λ

D
) when differential aberrations effects dominates. Far from the optical

axis, the two differences are photon noise limited and the SD gives therefore slightly better detectivity. We found
the expected gain in

√
2. Whatever the angular separation, our method gives better detectivity. The gain is

more than 5 in the whole field of view. It is due both to the concentration of the object light in one pixel and
to photon noise reduction due to our regularised deconvolution.
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Figure 6. Averaged detection profiles at 5σ in the case of rough image, Single difference, double difference and our
simplified object estimation.

6. CONCLUSION

We propose a method which allows to solve SD limitations (differential aberrations) and gives better results than
DD, without reference images. In a perfect case, detectivity at 5σ reaches less than 10−5 at 15 λ

D
. This result has

still to be tested in more complex cases (slowly evolving static aberrations or mis-calibration, residual background)
but gives a rough idea of the potentiallity of the method. The perspectives for this method are to perform a global
estimation of the parameters (structure function, object in the two images and static aberrations), to process
real images obtained on a differential imager like NACO SDI, and to generalise our approach to coronagraphy.

REFERENCES

1. J.-L. Beuzit, D. Mouillet, C. Moutou, K. Dohlen, P. Puget, T. Fusco, and A. e. a. Boccaletti, “A planet
finder instrument for the vlt,” in IAUC 200, Direct Imaging of Exoplanets: Science & Techniques, 2005.
Conference date: Oct. 2005, Nice, France.

2. T. Fusco, G. Rousset, J.-L. Beuzit, D. Mouillet, K. Dohlen, R. Conan, C. Petit, and G. Montagnier,
“Conceptual design of an extreme ao dedicated to extra-solar planet detection by the vlt-planet finder
intrument,” in Astronomical Adaptive Optics Systems and Applications II, 5903, Proc. Soc. Photo-Opt.
Instrum. Eng., SPIE, 2005. Conference date: July2005, San Diego, USA.

3. A. Boccaletti, P. Riaud, P. Baudoz, J. Baudrand, D. Rouan, D. Gratadour, F. Lacombe, and A.-M. Lagrange,
“The four-quadrant phase-mask coronagraph. IV. first light at the very large telescope,” Pub. Astron. Soc.

Pacific 112, p. 1479, 2004.

4. C. Marois, Direct Exoplanet Imaging around Sun-like Stars: Beating the Speckle Noise with Innovative

Imaging Techniques. PhD thesis, Universit de Montral, 2004.

5. R. Racine, G. A. Walker, D. Nadeau, and C. Marois, “Speckle noise and the detection of faint companions’,”
Pub. Astron. Soc. Pacific 112, p. 587, 1999.

6. A. Boccaletti, D. Mouillet, T. Fusco, P. Baudoz, C. Cavarroc, J.-L. Beuzit, C. Moutou, and K. Dohlen,
“Analysis of ground-based differential imager performance,” in IAUC 200, Direct Imaging of Exoplanets:

Science & Techniques, 2005. Conference date: Oct. 2005, Nice, France.



4.4. ANNEXE B : COMMUNICATION SPIE 2006 ET SF2A 2007 143

7. J.-F. Sauvage, T. Fusco, G. Rousset, C. Petit, A. Blanc, and J.-L. Beuzit, “Fine calibration and pre-
compensation of ncpa for high performance ao system,” in Advancements in Adaptive Optics, 5903, pspie,
SPIE, 2005. Conference date: June 2005, San Diego, USA.

8. J.-M. Conan, Étude de la correction partielle en optique adaptative. PhD thesis, Université Paris XI Orsay,
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Chapitre 5

Méthode d’inversion en imagerie
coronographique

Dans ce chapitre, nous allons développer une méthode d’inversion applicable au cas complexe de l’ima-
gerie coronographique, en présence de turbulence et d’un instrument réaliste. Comme expliqué dans le
chapitre 2, en section 2.3, la mise en place d’une méthode d’inversion nécessite dans un premier temps le
développement analytique du modèle direct de formation d’image correspondant. Dans notre cas, ce modèle
direct est complexe et nécessite quelques hypothèses simplificatrices afin de faciliter l’inversion. Dans un
second temps, il est nécessaire d’inverser ce modèle direct. Pour ce faire, nous calculons un critère pertinent
et son gradient, afin de l’intégrer dans un algorithme de minimisation adapté. Nous avons ensuite validé cette
méthode et caractérisé ses performances. Enfin nous avons mesuré sa sensibilité aux erreurs de modèle.

5.1 Modèle coronographique direct
La Figure 5.1 montre une image expérimentale courte pose, obtenue sur le banc d’OA de l’ONERA

avec un coronographe à 4 quadrants prêté par le LESIA. La source est une diode laser monochromatique
quasi-ponctuelle, située au centre du champ, en entrée du banc. Sur cette figure l’effet du coronographe est
très visible, la tache de diffraction est supprimée et il ne subsiste que la lumière parasite introduite par les
défauts optiques de l’instrument. Cette lumière parasite se répartit dans tout le champ sous la forme de grains
de Speckle dont l’échantillonnage est donné par celui de l’instrument. Le modèle direct coronographique
doit décrire cette répartition d’intensité, non seulement en présence d’aberrations optiques statiques mais
également de turbulence.

5.1.1 Modèle complet
Le modèle direct couramment employé dans l’imagerie conventionnelle sans coronographe est un mo-

dèle convolutif. Ce modèle est valide dans le cas d’un champ observé inférieur au domaine isoplanétique
de l’ensemble du système turbulence et télescope. L’image i formée dans le plan focal du détecteur résulte
alors de la convolution de l’objet observé o par la FEP de l’instrument imageur h :

i(α) = (h ? o)(α) (5.1)

L’imagerie coronographique introduit une réponse non uniforme dans le champ. En effet dans le cas
simple d’un coronographe de Lyot la transmission du masque focal est nulle pour tous les points du plan
focal occultés par le masque et unitaire pour les points du plan focal éloignés du masque focal. Il résulte
de cette non-uniformité que la FEP d’un imageur coronographique change en fonction du point du champ
considéré. Ainsi, même à l’intérieur du domaine isoplanétique, l’utilisation du coronographe impose de
prendre en compte dans les traitements le fait que la FEP varie dans le champ. L’observation d’une scène ne

151
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FIG. 5.1 – Courte pose coronographique obtenue sur le banc d’optique adaptative BOA. Le coronographe
est un 4 quadrants prêté par le LESIA. Le champ est de 100 λ/D, la source est une unique diode laser à
633nm.

peut donc plus être formalisée par une opération de convolution classique mais par une équation intégrale
de Fredholm de première espèce, où la FEP h devient dépendante du point du champ α

′ considéré, et non
plus, seulement, de α − α

′ :

i(α) =

∫

h(α,α′) · o(α′)dα′ (5.2)

avec h(α,α′) la FEP de l’imageur coronographique associée à la direction d’observation α. Cette écri-
ture complète nécessite de connaître la réponse de l’instrument pour tous les points du champ. Numérique-
ment ceci implique que pour un champ de N 2 pixels, la réponse en tous points du champs comporte N 4

pixels. Ainsi le calcul de l’équation intégrale de Fredholm va ralentir d’autant le processus de déconvolution.
Nous allons tout de suite simplifier cette expression.

5.1.2 Approximation « à deux FEP »
La formulation exacte de l’observation d’une scène à travers un coronographe nécessite donc de connaître

la FEP h en tous points du champ, ce qui représente une quantité importante d’information. Manipu-
ler ce type de données dans une méthode d’inversion est complexe et peut amener à réduire l’efficacité
de l’algorithme (problème numérique). Cependant dans le contexte de l’observation d’un système étoile-
compagnons, la scène observée se simplifie à un point source très brillant sur l’axe et une scène de points
sources de faibles flux situés hors axe. En effet, les compagnons sont recherchés dans une zone située au-
delà de quelques λ/D (typiquement au-delà de 4λ/D). Il est alors envisageable d’introduire une formulation
simplifiée, ne prenant en compte que deux FEP. Notre approche est valable aussi pour un objet complexe
et étendu, du moment que l’on ne considère que la portion de l’objet située loin de l’axe. Les disques, par
exemple, correspondent à ce type d’objet.

Dans le cas simple d’un coronographe de Lyot par exemple, la lumière en provenance d’une source loin
de l’axe d’observation est très peu affectée par le masque coronographique. Donc la FEP h(α,α ′) en bord
de champ est très proche de la FEP instrumentale h, c’est-à-dire la FEP sans coronographe. Proche du centre
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du champ au contraire, la structure de la FEP est fortement perturbée par la présence du masque coronogra-
phique. L’étude de Fabien Malbet [92] montre que la FEP peut être approximée par la FEP instrumentale à
l’extérieur d’une zone de transition de largeur λ/D autour du masque focal.

La Figure 5.2 montre l’énergie totale de la réponse h(α,α′) en fonction de la distance à l’axe optique
du point du champ α considéré. La simulation prend en compte deux coronographes : un coronographe
parfait (cf Chapitre 2.4.3.1), et de Lyot (cf Chapitre 2.4.3.2). Sur l’axe les deux coronographes soustraient la
quasi-totalité de l’énergie incidente. Pour le coronographe parfait (cf section 2.4.3.1), l’énergie totale de la
FEP croît rapidement avec la distance à l’axe. Pour le coronographe de Lyot, le comportement est similaire
mais décalé au bord du masque focal à 2λ/D. Plus précisément, l’énergie intégrée de la FEP h(α,α ′) est à
97% de l’énergie unitaire pour un point du champ α

′ situé à λ/D du bord du masque coronographique, et
donc à 3λ/D du centre du champ, pour notre cas où le coronographe a un rayon de 2λ/D (cf Figure 5.2).

FIG. 5.2 – Energie totale de la FEP d’un instrument imageur parfait en fonction du point du champ considéré.
La simulation prend en compte un coronographe parfait (trait tireté) et un coronographe de Lyot de diamètre
4λ/D (trait plein).

Il est alors possible de simplifier l’imagerie coronographique en considérant un découpage du champ
observé avec à chaque une approximation de la FEP. D’une part, l’approximation de la FEP consiste à ré-
duire la FEP h(α,α′) à ses expressions asymptotiques :

– la FEP au centre du champ sera par la suite appelée « réponse sur l’axe », elle est prise égale à la
valeur en α

′ = 0 de h(α,α′), et est notée hc par la suite (c pour coronographe),
– la FEP dans le champ sera par la suite appelée « FEP sans coronographe », pour ρ > λ/D, est ap-

proximée par la FEP de l’instrument sans coronographe (mais avec pupille de Lyot) h(α).

De plus, le champ observé est découpé en deux zones distinctes, la première correspond à l’étoile sur
l’axe (paramétrée par son flux F0 uniquement), et la seconde à l’objet o formant l’ensemble du champ à
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l’exception de l’étoile. On ne prend pas en compte, in fine les données comprises dans la zone [0 − λ/D].
La scène C(α) observée s’écrit donc ainsi :

C(α) = F0 · δ(0) + o(α) (5.3)

La formation d’image simplifiée (séparation des FEP et du champ) s’écrit alors :

i(α) = F0 · hc(α) + (h ∗ o)(α) (5.4)

avec F0 le flux de l’étoile, hc(α) la réponse sur l’axe, h la FEP sans coronographe, et o l’environnement
de l’étoile observée.

La transformée de Fourier h̃ de la FEP sans coronographe h s’exprime en fonction des caractéristiques
statiques du télescope et de l’instrument (pupille, aberrations optiques) ainsi que des paramètres de la tur-
bulence et de l’optique adaptative (fonction de structure de la phase résiduelle). Cette relation est rappelée
ici :

h̃ = e−
1

2
Dφ · Pde

j(φu+φd) ⊗Pde
j(φu+φd) (5.5)

Avec Dφ la fonction de structure de la phase résiduelle, Pd la pupille du Lyot, φu et φd les aberrations
statiques, dites « upstream » pour φu, et « downstream » pour φd (détaillées plus loin).

La réponse sur l’axe hc en longue pose reste à déterminer et à exprimer en fonction des mêmes para-
mètres Dφ et des aberrations φu et φd, c’est le but de la section suivante.

5.1.3 Réponse sur l’axe
Nous allons, dans cette section, écrire le modèle de la réponse sur l’axe hc. Le principe du modèle est

de calculer l’amplitude du champ dans chaque plan d’intérêt de l’imageur coronographique pour décrire,
in fine, la répartition d’intensité dans le plan focal du détecteur. Pour être réaliste, ce modèle doit prendre
en compte des aberrations statiques en amont ainsi qu’en aval du coronographe, de même qu’un résidu de
turbulence. Le coronographe modélisé est un coronographe parfait, c’est à dire un coronographe idéal qui
soustrait au champ incident une amplitude équivalente à celle que donnerait la pupille sans aberration, mais
pondérée par la valeur centrale du champ incident.

5.1.3.1 Notations

Le schéma optique du coronographe avec aberrations est présenté Figure 5.3. Les notations sont les sui-
vantes :

– φu pour les aberrations statiques en amont du coronographe ou upstream,
– φd pour les aberrations statiques en aval du coronographe ou downstream,
– φ est la phase turbulente résiduelle instantanée après correction par OA. Celle-ci peut être considérée

comme une variable aléatoire gaussienne centrée,
– Pu la pupille d’entrée, définie par Pu(r) = 1 si |r| < D/2 et 0 sinon,
– Pd la pupille du Lyot stop.

Les notations prises pour les différentes amplitudes sont notées comme suit :

– Ψ0 dans le plan pupille d’entrée du télescope,
– Ψ1 dans le plan focal du coronographe (exposant −/+ pour avant/après le masque focal du corono-

graphe),
– Ψ2 dans le plan pupille du masque de Lyot stop (exposant −/+ pour avant/après le masque pupille

du lyot stop),
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− +

+−

Ψ0(r)

Ψ1(r)

Ψ2(r)
Ψ3(r)

Plan pupille télescope

Plan focal télescope

Lyot Stop
Plan focal détecteur

downstreamupstream

FIG. 5.3 – Schéma optique de principe d’un imageur coronographique. Les aberrations (upstream et downs-
tream) ainsi que les notations adoptées pour décrire les différents champs sont détaillées.

– Ψ3 amplitude dans le plan focal détecteur.

5.1.3.2 Calcul du modèle

Dans un premier temps, je dérive le modèle courte pose. Le but de ce modèle est de décrire la répartition
d’énergie instantanée dans le plan focal du détecteur, correspondant à une phase turbulente d’entrée φ et
des aberrations statiques φu et φd. La source est supposée sur l’axe. Dans ces conditions, les amplitudes Ψk

s’écrivent comme présentées ci-après. Pour la clarté des calculs, les différentes variables de position sont
omises dans un premier temps.

L’amplitude complexe dans le plan pupille d’entrée du télescope s’écrit :

Ψ0 = Pu.e
j.(φ+φu) (5.6)

L’amplitude du champ dans le plan focal du coronographe et en amont du masque s’obtient par trans-
formée de Fourier de l’amplitude plan pupille précédente Ψ0. L’amplitude en aval du coronographe s’écrit
par multiplication par le masque focal :

Ψ−
1 = TF−1(Ψ0) = TF−1(Pu.e

j.(φ+φu))

Ψ+
1 = Ψ−

1 − Ψ−
1 (0)TF−1(Pu)

où l’action du coronographe parfait est de soustraire l’amplitude TF(Pu) que donnerait la pupille seule
(i.e. sans aberrations) pondérée par la valeur centrale du champ incident Ψ−

1 (0)

L’amplitude dans le plan pupille de reprise Ψ−
2 s’écrit comme la transformée de Fourier inverse de

l’amplitude focale précédente Ψ+
1 :

Ψ−
2 = TF(Ψ+

1 ) = Pu

(

ej.(φ+φu) − V
)

(5.7)

avec V = Ψ−
1 (0) la moyenne spatiale de Ψ0(r),

V =

∫

Pu(r).ej(φ(r)+φu(r))d2r. (5.8)
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|V |2 s’identifie alors au rapport de Strehl instantané de l’onde incidente Ψ0 dans le plan focal du coro-
nographe.

Ψ+
2 = Ψ−

2 .Pd.e
jφd

Ψ+
2 = Pd.e

j.(φ+φu+φd) − V.Pd.e
jφd

avec Pd la fonction pupille du Lyot stop et φd les aberrations en aval du coronographe. Comme le
diamètre de Pd est a priori plus petit que le diamètre de la fonction Pu, on peut remplacer directement le
produit Pu.Pd par Pd dans la suite du calcul.

Il reste à calculer l’amplitude en plan focal détecteur Ψ3 par transformée de Fourier de Ψ+
2 :

Ψ3 = TF−1(Ψ+
2 )

Ψ3 = Ψsc − V.Ψd

avec Ψsc l’amplitude plan focal sans coronographe et Ψd l’amplitude plan focal due aux aberrations en
aval du coronographe :

Ψsc = TF−1
(

Pd.e
j.(φ+φu+φd)

)

Ψd = TF−1
(

Pd.e
j.φd

)

L’action du coronographe parfait est donc de soustraire dans le plan focal du coronographe une am-
plitude d’Airy pondérée par V . Cela revient donc à soustraire dans le plan focal du détecteur l’amplitude
qu’aurait le champ en présence des aberrations φd uniquement, mais pondérée par V .

Une autre façon de comprendre l’action du coronographe parfait est de décrire son action comme l’émis-
sion dans le plan focal du masque coronographique d’une onde sphérique en opposition de phase avec l’onde
incidente, et normalisée par la moyenne de cette dernière. Cette onde émise par le coronographe va ensuite
se propager dans le reste du système optique et donc être modifiée par ses aberrations φd.

Dans le cas trivial où il n’y a aucune aberration, φ = φu = φd = 0 et V = 1. Alors toutes les amplitudes
en plan focal sont des taches d’Airy (notée ΨA). Il vient pour Ψ3 :

Ψ3 = ΨA − ΨA = 0 (5.9)

Le coronographe parfait en l’absence d’aberrations annule totalement l’onde incidente.

Les aberrations en amont du coronographe jouent un rôle très important. En effet en présence d’aber-
rations amont φu l’amplitude plan focal Ψ1 n’est plus donnée par une tache d’Airy mais par une tache
aberrante. Or, le coronographe parfait soustrait toujours une tache d’Airy, mais pondérée par V 6= 1. Il y a
donc après le coronographe un champ résiduel d’autant plus important que les aberrations φu sont fortes.

Calcul de la FEP courte pose La FEP instantanée h3 dans le plan détecteur s’obtient par le module carré
du champ Ψ3.

h3 = Ψ3.Ψ
∗
3 = hsc + |V |2hd − 2.<(V.Ψ∗

sc.Ψd), (5.10)
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avec

hsc , Ψsc.Ψ
∗
sc

hd , Ψd.Ψ
∗
d

où hsc est la FEP sans coronographe, et hd la FEP de la partie aval de l’instrument. Il apparaît un produit
croisé d’amplitudes dans le dernier terme. Dans cette expression les seuls termes statiques sont hd et Ψd,
l’intensité et l’amplitude du champ donné par le système optique en aval du coronographe. Les termes Ψsc

(et donc hsc) ainsi que V sont des variables aléatoires dépendant du front d’onde turbulent après correction
par OA.

Calcul de la FEP longue pose Dans cette section est détaillé le calcul de l’expression analytique de la
réponse sur l’axe hc, dans le cas d’une longue pose. Cette FEP est obtenue par moyenne d’ensemble de la
FEP courte pose précédente h3. Le but est de faire apparaître les paramètres de la phase résiduelle Dφ, ainsi
que la variance moyenne de la phase résiduelle.

hc = 〈h3〉
= 〈hsc〉 +

〈
|V |2

〉
hd − 2.<(〈V.Ψ∗

sc〉 .Ψd)

(5.11)

Cette expression comporte des termes aisément identifiables :

– 〈hsc〉 est la FEP sans coronographe dans le cas d’une longue pose. On peut écrire la fonction de
transfert optique correspondante h̃sc comme le produit de la FTO turbulence e−

1

2
Dφ et de la FTO

statique h̃s. Cette FTO statique correspond à la FTO de l’instrument avec les aberrations φu et φd,
dont l’expression est rappelée ici :

h̃s = Pde
j(φu+φd) ⊗Pde

j(φu+φd) (5.12)

L’écriture suivante suppose en outre que la phase turbulente est stationnaire sur la pupille.
〈

h̃sc

〉

= e−
1

2
Dφ · h̃s (5.13)

où

hs =
∣
∣
∣TF−1

(

Pej(φu+φd)
)∣
∣
∣

2
(5.14)

– Le terme 〈|V |2〉 est le rapport de Strehl moyen durant la durée d’observation. C’est le rapport de Strehl
de la FEP plan focal avant le masque focal coronographique. Il prend donc en compte les aberrations
upstream φu et l’effet moyen de la turbulence. Ce terme nécessite quelques lignes de calcul pour
s’expliciter en fonction des données du problème.

– Le terme 〈V.Ψ∗
sc〉 nécessite également un développement plus poussé pour faire apparaître la fonction

de structure et les aberrations statiques.

Le terme
〈

|V |2
〉

L’expression de V comme moyenne instannée du champ incident sur la pupille,

V =

∫

Pu(r)ej(φ(r)+φu(r))dr, (5.15)
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ainsi que l’expression du carré du module de V

|V |2 = V V ∗ (5.16)

permettent d’écrire le terme
〈

|V |2
〉

sous la forme d’une double intégrale :

〈

|V |2
〉

=

∫

r

Pu(r)ej(φ(r)+φu(r′))dr

∫

r′

Pu(r′)e−j(φ(r′)+φu(r′))dr′ (5.17)

=

∫∫

r,r′
Pu(r)Pu(r′)ej(φ(r)−φ(r′)+φu(r)−φu(r′))drdr′

La moyenne d’ensemble 〈.〉 ne s’applique alors qu’aux termes dépendant explicitement du temps dans
l’intégrale, c’est-à-dire la phase turbulente φ :

〈

|V |2
〉

=

∫∫

r,r′
Pu(r)Pu(r′)

〈

ej(φ(r)−φ(r′))
〉

ej(φu(r)−φu(r′))drdr′ (5.18)

=

∫∫

r,r′
Pu(r)Pu(r′)e−

1

2
Dφ(r′−r)ejφu(r)e−jφu(r′)drdr′ (5.19)

En regroupant les différents termes, il apparaît l’amplitude incidente Ψu(r) et son conjugué, ainsi que
le produit de convolution [.] :

〈

|V |2
〉

=

∫

r

Pu(r)ejφu(r)e−
1

2
Dφ(r′−r)

(∫

r′

Pu(r′)e−jφu(r′)dr′
)

dr (5.20)

=

∫

r′

[

e−
1

2
Dφ ?Ψu

]

(r′)Ψ∗
u(r′)dr′ (5.21)

Le terme
〈

|V |2
〉

peut donc se mettre sous la forme analytique suivante, faisant intervenir toutes les
grandeurs d’observation :

〈

|V |2
〉

=

∫ [

e−
1

2
Dφ ?Ψu

]

(r′)Ψ∗
u(r′)dr′ (5.22)

Le terme < V.Ψ∗
sc > Pour calculer le terme < V.Ψ∗

sc >, il est nécessaire d’expliciter chacun des deux
termes V et Ψsc, le premier comme la moyenne sur la pupille du champ incident et le second comme la
transformée de Fourier à support Pd du champ en l’absence de coronographe :

〈V.Ψ∗
sc(f)〉 =

〈∫∫

r

Pu(r)ej(φu(r)+φ(r))dr.

∫∫

r′

Pd(r
′)e−j(φ(r′)+φu(r′)+φd(r′)).e−2jπf .r′ .dr′

〉

(5.23)

Les deux intégrales peuvent être regroupées sous une intégrale quadruple, puisque les variables r et r ′

sont indépendantes :

〈V.Ψ∗
sc(f)〉 =

〈∫∫∫∫

r,r′
ej(φ(r)−φ(r′)).Pu(r).Pd(r

′).ejφu(r).e−j(φu(r′)+φd(r′)).e−2jπ.f .r′.dr.dr′
〉

(5.24)

La moyenne d’ensemble et l’intégrale peuvent être inversées, et les termes statiques sortis de la moyenne
d’ensemble :

〈V.Ψ∗
sc(f)〉 =

∫∫∫∫

r,r′

〈

ej(φ(r)−φ(r′))
〉

.Pu(r).Pd(r
′).ejφu(r).e−j(φu(r′)+φd(r′)).e−2jπ.f .r′.dr′ (5.25)
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La fonction de structure de la phase résiduelle apparaît alors naturellement :

〈V.Ψ∗
sc(f)〉 =

∫∫∫∫

r,r′
e−

1

2
Dφ(r,r′).Pu(r).Pd(r

′).ejφu(r).e−j(φu(r′)+φd(r′)).e−2jπ.f .r′ .dr′ (5.26)

Sous hypothèse de stationarité, la fonction de structure ne dépend pas du point considéré r mais unique-
ment de l’écart r− r′ considéré dans la pupille :

〈V.Ψ∗
sc(f)〉 =

∫∫∫∫

r,r′
e−

1

2
Dφ(r′−r).Pu(r).Pd(r

′).ejφu(r).e−j(φu(r′)+φd(r′)).e−2jπ.f .r′.dr′ (5.27)

Les termes dépendant de r sont regroupés sous l’intégrale
∫∫

r
, faisant ainsi apparaître le produit de

convolution de la FTO turbulente e−
1

2
Dφ(r′−r) par l’amplitude plan pupille Ψu(r) = Pu(r)ejφu(r) :

〈V.Ψ∗
sc(f)〉 =

∫∫

r′

Pd(r
′)e−j(φu(r′)+φd(r′)).

[∫∫

r

e−
1

2
Dφ(r′−r).Pu(r).ejφu(r).dr

]

︸ ︷︷ ︸
„

e
−

1
2

Dφ?Ψu

«

(r′)

.e−2jπ.f .r′.dr′ (5.28)

Sous approximation de φ variable gaussienne centrée et stationnaire, on peut écrire le terme 〈V.Ψ∗
sc(f)〉

comme la transformée de Fourier suivante :

〈V.Ψ∗
sc(f)〉 = TF−1

(

Ψ∗
u+d(r).

[

e−
1

2
Dφ ?Ψu

]

(r)
)

(5.29)

avec :

Ψu+d(r) = Pd(r)e
j(φu(r)+φd(r)) (5.30)

L’expression analytique longue pose peut maintenant s’écrire en reprenant l’expression de la FEP longue
pose hc calculée en 5.11 et en y insérant l’expression du terme croisé 〈V.Ψ∗

sc(f)〉 calculée en 5.29. Il vient
alors :

hc = 〈hsc〉 +
〈
|V |2

〉
hd − 2.<

(

TF−1
(

Ψ∗
u+d(r).

[

e−
1

2
Dφ ?Ψu

]

(r)
)

.Ψd

)

(5.31)

Cette expression est calculée sans développement limité. Le résultat est donc exact sous réserve de
l’approximation de stationarité. Dans cette expression longue pose ne figurent plus que des termes connus.
En effet d’un côté les aberrations statiques (φu et φd) et les termes qui en découlent (FEP ou amplitudes
plan focal ou plan pupilles dues à ces aberrations seules hd, Ψu+d, Ψu, Ψd) sont supposées mesurés par
ailleurs (diversité de phase par exemple, voir chapitre 2, ou 3). D’un autre côté la turbulence intervient dans
le rapport de Strehl 〈|V |2〉 et est paramétrée par la fonction de structure turbulente Dφ. Or cette fonction
peut être estimée par ailleurs, comme expliqué dans le chapitre 4. Cette réponse du coronographe parfait
longue pose peut donc être calculée analytiquement, à partir des mesures de l’OA (données de front d’onde)
et de mesures annexes obtenues lors de la calibration du système.

5.1.4 Conditions de simulation
Les résultats présentés dans la suite se basent sur les conditions de simulation énoncées ci-après. Certains

paramètres sont susceptibles d’évoluer, un ordre de grandeur est alors donné :
– la longueur d’onde est arbitrairement choisie à 1µm,
– paramètres de la turbulence : un profil de C2

n typique de Paranal est utilisé avec une vitesse de vent
moyenne de 12,5m/s et un seeing de 0,8 arc-secondes,

– paramètres de l’OA : un système d’OA extrême. 41 × 41 actionneurs, un Shack-Hartmann filtré spa-
tialement, une matrice L3CCD travaillant à 1, 2kHz. L’étoile guide a une magnitude en bande V de
8 [101],
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– la partie statique du front d’onde aberrant est générée aléatoirement selon un spectre donné. Deux
spectre sont considérés. Le premier présente un profil en 1/f 2 (où f est la fréquence spatiale dans la
pupille), de variance totale précisée à chaque fois. Cette variance est alors répartie sur tout le domaine
spectral. Le second spectre correspond aux spécifications de SPHERE et présente un profil particulier,
plat pour les basses fréquences spatiales (inférieures à 8cy/pup, de variance totale 5nm) et décroissant
en 1/f2 pour les fréquences spatiales situées entre 8 et 20cy/pup (la variance associée à ces fréquences
sera précisée),

– paramètres d’imagerie : les images sont simulées sur une grille de 256 × 256 pixels, au foyer du
télescope de 8m

– un compagnon pourra être ajouté à l’image de l’étoile, il sera toujours considéré à 6,25λ/D de son
étoile. Son flux sera précisé.

5.1.5 Validité du modèle

Les Figures 5.4 et 5.5 montrent le réalisme de ce modèle analytique en le comparant à des simulations
numériques d’un coronographe parfait. On remarque dans la différence entre simulation et modèle des rési-
dus de Speckles turbulents. Ces résidus sont dûs à l’erreur de convergence de la longue pose, conséquente à
un nombre restreint de réalisation d’écrans de phase. Le profil d’erreur tracé en Figure 5.5 montre le profil
circulaire moyen de l’erreur en fonction du nombre de réalisation d’écrans de phase, celui-ci diminue bien
comme

√
N (N le nombre de réalisation) dans l’ensemble du champ pour des séparations supérieures à

2λ/D.

a b c

FIG. 5.4 – FEP coronographique simulée [a], analytique [b] et valeur absolue de la différence [c]. L’échelle
de visualisation est logarithmique. Les conditions de simulation sont celles explicitées en 5.1.4, avec turbu-
lence et aberrations statiques selon un spectre en 1/f 2 de 35nm.

5.2 Méthode d’inversion

Dans cette partie, nous allons maintenant nous atteler à l’inversion du modèle direct dérivé dans la
section précédente. La méthode d’inversion globale présentée ici vise à estimer les paramètres d’intérêt
participant à la formation d’image. Ces paramètres sont bien sûr l’objet o, la fonction de structure Dφ, les
aberrations statiques φu et φd. Le développement de cette méthode d’inversion passe par l’écriture d’un
critère pertinent quantifiant la qualité de l’estimation. A partir de ce critère global, des hypothèses sim-
plificatrices seront proposées pour étudier la sensibilité de chacun des termes et arriver ainsi à définir les
meilleurs compromis entre complexité du critère et performances de la méthode.
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FIG. 5.5 – Profils d’erreur entre le modèle analytique de la réponse coronographique et les simulations numé-
riques. Les conditions de simulations sont celles explicitées en section 5.1.4, avec turbulence et aberrations
statiques selon un spectre en 1/f 2 de 10nm.

5.2.1 Modèle direct

Notre approche de la formation d’image coronographique consiste donc à considérer que la réponse d’un
tel instrument est constituée de deux "FEP". La première constitue la réponse sur l’axe, notée hc. La seconde
est la FEP sans coronographe et correspond à l’image de tous les points du champ à l’exception de l’étoile
centrale. Dans le cas de l’observation d’un système étoile-compagnon, l’image formée par l’instrument
coronographique s’écrit :

i = F0hc + hsc ? o (5.32)

où o représente l’environnement de l’étoile, et les autres paramètres ont déjà été introduits. Ce modèle de
l’image est noté i par opposition à l’image réelle acquise par le détecteur qui sera notée i comme d’habitude.
Sous cette forme simplifiée (Cf Equation 5.32), ce formalisme de formation d’image coronographique est
exploitable dans un modèle d’inversion. Les paramètres inconnus sont l’objet o et le flux de l’étoile F0.
Les paramètres supposés connus sont les aberrations statiques en amont φu et en aval φd du coronographe,
ainsi que la fonction de structure résiduelle turbulente Dφ. Cette dernière hypothèse est réaliste étant donnés
les résultats présentés dans les chapitres 3 et 4. Ces paramètres connus apparaissent de façon implicite
dans l’expression des FEP coronographique hc et instrumentale hsc, comme rappelé dans les expressions
suivantes :

hc = 〈hsc〉 +
〈
|V |2

〉
hd − 2.<

(

TF−1
(

Ψ∗
u+d(r).

[

e−
1

2
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]

(r)
)

.Ψd

)

(5.33)

hsc =
∣
∣
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2
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)

(5.34)

Dans le cas de l’observation d’un compagnon, ce dernier peut se mettre sous la forme de diracs d’ampli-
tude Fc et de position rc, et s’écrit alors o = Fcδ(rc) avec Fc le flux intégré du compagnon et rc sa position
dans le champ.
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5.2.2 Ecriture du critère MAP

Le modèle direct développé précédemment permet d’écrire l’image i comme suit :

i = F0hc + hsc ? o+ b (5.35)

avec b le terme de bruit, assimilable à un bruit additif de photon et de détecteur.

En suivant l’approche Bayésienne présentée dans le chapitre 2, le critère MAP global est le suivant :

J (o,Dφ, φu, φd, F0) =
∑

α

(

||i(α) − F0hc(α) − (hsc ? o) (α)||2
σb(α)2

)

+ Jo(o(α)) + JDφ
(Dφ(ρ))

+ Jφu
(φu(r)) + Jφd

(φd(r)) + JF0
(F0) (5.36)

où σ2
b (α) est la variance du bruit pixel à pixel dans l’image, et i l’image mesurée.

Dans cette expression, le premier terme est le terme de vraisemblance, les termes suivants Jo(o),
JDφ

(Dφ), Jφu
(φu), Jφd

(φd), JF0
(F0) sont les termes de régularisation portant sur les inconnues à esti-

mer.
Cette expression très générale n’est cependant pas raisonnablement exploitable dans une inversion clas-

sique. Nous allons par la suite considérer que seuls quelques termes sont inconnus. Si tous les paramètres
étaient à estimer, un plus grand nombre d’images serait à considérer.

5.2.3 Approche simplifiée
Dans cette expression, les inconnues que sont l’objet, la fonction de structure et les aberrations amont

et aval du coronographe représentent un grand nombre d’inconnues, rendant l’estimation plus complexe et
moins précise. Nous allons d’abord étudier l’influence de chaque paramètre, afin de déduire ceux sur lesquels
mettre l’accent, et ceux qui pourront être considérés comme connus sans introduire d’erreurs importantes.
Dans un premier temps, nous allons diminuer le nombre d’inconnues. A la lumière des chapitres précédents,
il est en effet possible de considérer certains paramètres calibrés par ailleurs. De plus, nous allons mener une
inversion en deux temps (similaire en ceci à l’estimation de Dφ dans le chapitre 4). Enfin, nous utiliserons
des régularisations adaptées.

5.2.3.1 Réduction du nombre d’inconnues

Nous allons, dans un premier temps, considérer Dφ et les aberrations statiques φu et φd connues. On
suppose qu’elles sont fournies par les données de l’ASO pour Dφ (chapitre 4) et par les mesures de la
diversité de phase pour les aberrations statiques (chapitre 3). On étudiera dans la Section 5.4 l’impact d’une
incertitude sur ces variables. L’inversion du critère réduit J (F0, o) est alors faite en deux temps.

5.2.3.2 Estimation du flux de l’étoile et soustraction du signal de l’étoile

Estimation du flux de l’étoile F0 analytique Dans un premier temps, le flux de l’étoile est estimé via la
minimisation du critère réduit suivant :

J (F0) =
∑

α

|i− F0hc|2 (5.37)
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où hc est la réponse du coronographe. L’estimée du flux de l’étoile est alors l’argument qui minimise ce
critère :

F̂∗ = arg min (J (F0)) (5.38)

Cette écriture suppose que le flux du compagnon est suffisamment faible pour être négligeable lors de
l’estimation du flux de l’étoile. En pratique si ce flux est non négligeable, c’est que le compagnon est déjà
visible dans l’image et sa détection ne nécessite pas le traitement approfondi que nous mettons en place.
Nous nous intéressons bien sûr au cas où le flux du compagnon est très faible, il n’influe alors que peu sur
l’estimation de F0. 1

En pratique, ce critère est quadratique en F0 et sa minimisation peut être faite de façon analytique. Le
meilleur estimateur du flux de l’étoile est alors donné par l’expression suivante :

F̂0 =

∑

α
i(α) · hc(α)

∑

α
hc(α) · h∗c(α)

(5.39)

Soustraction du signal de l’étoile Dans un second temps, le flux de l’étoile étant connu ainsi que la forme
de sa réponse (donnée par hc), la réponse de l’étoile est soustraite à l’image.

i∆ = i− F̂0hc (5.40)

Après cette soustraction, la nouvelle image i∆ ne contient en théorie que le signal provenant du reste
du champ. En pratique, la soustraction du signal de l’étoile étant imparfaite, il reste dans l’image (outre le
bruit de mesure et le bruit de photon bien sûr) les résidus de la soustraction correspondant à un modèle de
réponse imparfait. Ce point sera adressé dans la partie 5.4.

où i∆ représente dorénavant l’image à laquelle a été soustrait le signal estimé de l’étoile. Cette image ne
contient plus a priori que le signal éventuel du compagnon, c’est à dire une FEP instrumentale multipliée
par le flux du compagnon, située à la position du compagnon.

5.2.3.3 Déconvolution de o par h

Ecriture du critère La grandeur d’intérêt à estimer est maintenant l’objet o, c’est à dire le reste du champ.
Le processus de formation d’image correspondant est une simple convolution, son estimation requiert donc
l’utilisation d’une méthode de déconvolution à FEP connue. Cette problématique est largement répandue,
nous allons donc réutiliser pour mener à bien cette partie les méthodes et algorithmes déjà mis en place à
l’ONERA, en particulier l’algorithme de déconvolution MISTRAL[65, 66]. Ces méthodes se basent bien
sûr sur la minimisation d’un critère MAP, permettant d’introduire des connaissances a priori sur la grandeur
à estimer. Précisément, le critère minimisé est le suivant :

J (o) =

∣
∣
∣
∣

i∆ − hsc ? o

σb(α)

∣
∣
∣
∣

2

+ Jo(o) (5.41)

où i∆ est l’image après soustraction de la réponse de l’étoile, hsc est la FEP sans coronographe, σb(α)2

est la variance du bruit dans l’image, o l’objet observé et Jo(o) le terme de régularisation portant sur l’objet.
Il est à noter que le bruit dans l’image peut être considéré blanc et gaussien non uniforme, la variance

de ce bruit est donnée par l’image i avant soustraction du signal de l’étoile. L’image i∆ est essentiellement
constituée du bruit de mesure (photon et détecteur). La carte de variance de bruit σ2

b (α) utilisée lors de
l’estimation de l’objet est donnée par :

σ2
b (α) = i+(α) + σ2

d (5.42)
1Notons que pour des objets complexe, cette première étape pourra être rafinée ou effectuée conjointement avec l’estimation de

l’objet, au prix bien sûr d’une complexification de l’algorithme de traitement.



164 CHAPITRE 5. INVERSION CORONOGRAPHIQUE

où i+ représente l’image (avant soustraction de la réponse de l’étoile) seuillée à zéro, et σ2
d représente la

variance du bruit uniforme de détecteur, que l’on peut estimer sur l’image.

Régularisation lors de l’estimation de l’objet Dans un premier temps, la régularisation la plus simple
porte sur le spectre de l’objet à estimer, comme détaillé dans le chapitre 2, partie 2.3. Cette régularisation
présente également l’avantage d’avoir un réglage automatique des hyperparamètres. Cette régularisation
sera à rafiner par la suite.

Jo(õ(f)) =
1

2

∑

f

|õ(f) − õm(f)|2
DSPo(f)

(5.43)

avec DSPo(f) la densité spectrale de puissance associée à l’objet. Cette densité spectrale de puissance
est estimée directement dans l’objet sous forme paramétrique, selon un modèle de Kattnig [59, 60] :

DSPo(f) =
k

1 + (f/f0)p
− |õm(f)|2 (5.44)

où k ' N2
ph, avec N 2

ph le nombre total de photons dans l’image, f0 est inversement proportionnelle à
l’étendue spatiale de l’objet et p est une puissance qui caractérise la régularité de l’objet (p est généralement
compris entre 2 et 4). La DSP de l’objet est estimée sous forme paramétrique, puisque les seuls paramètres
k, f0 et p permettent de la décrire.

De plus, l’estimation de l’objet est faite avec une régularisation de positivité. Cette positivité est assurée
par une projection de la solution courante dans R+.

5.3 Validation et performances de la méthode
Cette méthode ainsi implantée, nous l’avons validé par des simulations numériques. Les conditions des

simulations sont celles données en section 5.1.4. Dans ces conditions, la réponse de l’étoile hc présente
une répartition d’intensité illustrée en figure 5.6. Cette image montre le halo de l’OA, ainsi que l’effet des
aberrations statiques en amont du coronographe.

FIG. 5.6 – Exemple de FEP coronographique, avec 35nm d’aberrations statiques selon un spectre en 1/f 2

en amont du coronographe, à 1µm. Aucun bruit n’est considéré.

Nous avons implanté cette méthode numériquement, puis nous l’avons testée dans différentes configura-
tions du système étoile-compagnon. Le système est simulé avec ces paramètres : flux de l’étoile F0, contraste
du compagnon C , séparation angulaire de ce dernier ∆α. L’image simulée i s’écrit avec ces paramètres :

i(α) = F0hc(α) +
F0

C
hsc(α − ∆α) (5.45)

– ∆α = 6,25λ/D ,
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– F0 = 106 photons,
– C = 3.104.
Les différentes cartes utilisées au cours du traitement sont illustrées dans la Figure 5.6 (qui montre

l’image avant soustraction) et dans l’exemple de la Figure 5.7. La première image [a] montre l’image i∆,
où la réponse de l’étoile F̂0hc a été soustraite après estimation analytique de son flux F̂0. Les résidus sont
globalement d’un niveau équivalent au niveau du bruit dans l’image, le compagnon est déjà visible.

a b

FIG. 5.7 – [a] Image i∆ après soustraction de la réponse de l’étoile. Le compagnon est visible. [b] Carte de
l’objet après déconvolution par MISTRAL. Le compagnon est nettement plus visible.

5.3.1 Mesure du SNR du compagnon après traitement
Afin de quantifier efficacement la méthode de détection, nous avons mesuré dans la carte de l’objet après

déconvolution le rapport signal à bruit (SNR) du compagnon. Puisque sa position théorique est connue, ce
rapport est défini comme suit :

SNR =
o(∆α)

σb(∆α)
(5.46)

où σ2
b (∆α) est la variance du bruit dans l’objet, à la distance du compagnon. Cette variance est donc

estimée de façon azimutale, sur les points situés dans une couronne à la distance du compagnon, en prenant
soin de ne pas prendre en compte les quelques pixels concernés par le flux du compagnon. Le flux de l’objet
o(∆α) est en réalité intégré dans une région de taille λ/D autour de la position attendue de l’objet, afin de
prendre en compte une restitution de l’objet sur plus d’un pixel, ou un objet non centré sur un pixel.

Cependant la positivité, imposée lors de l’estimation de l’objet, introduit un biais dans ce calcul du SNR.
En effet la positivité impose une moyenne non nulle au bruit dans la carte de l’objet après déconvolution.
Cette statistique est tracée pour deux régularisations différentes dans les Figures 5.8 et 5.9, et montre clai-
rement une moyenne non nulle dans les deux cas. Dans le premier cas, la régularisation quadratique sur le
spectre de l’objet permet de lisser l’estimation mais mène à une statistique de bruit centrée sur une moyenne
égale dans ce cas à 0,154. Dans le second cas, une régularisation de type quadratique-linéaire a été utilisée.
Cette régularisation permet de minimiser le bruit (beaucoup de points dans la carte estimée ont une valeur
nulle), mais favorise l’apparition de Diracs, qui perturbent l’estimation. Il est donc nécessaire de modifier la
définition précédente (5.46) du SNR pour prendre en compte ce biais :

SNR =
o(∆α) − µb.N

σb(∆α)
(5.47)

où µb représente la moyenne du bruit, estimée à la distance ∆α de l’étoile, et N représente le nombre
de pixels sur lesquels le flux de l’objet est estimé. Muni de ce SNR non biaisé, il est maintenant possible de
caractériser les performances de la méthode proposée ici.
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FIG. 5.8 – Fonction de répartition du bruit dans l’objet après déconvolution. L’estimation de l’objet est faite
avec une contrainte de positivité, ainsi qu’une régularisation quadratique sur le spectre de l’objet.
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FIG. 5.9 – Fonction de répartition du bruit dans l’objet après déconvolution. L’estimation est menée avec
une contrainte de positivité, et une régularisation quadratique-linéaire.
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5.3.2 Estimation des performances

L’estimation des performances consiste ici à mesurer le SNR défini au paragraphe précédent dans dif-
férentes configurations du système étoile-compagnon. La Figure 5.10 montre des abaques, permettant de
quantifier les performances de la méthode. Lors de ces tests, moyennés sur 100 réalisations de bruit, nous
avons exploré l’espace des paramètres pour le flux de l’étoile F0 (de 104 à 108 photons), ainsi que pour le
contraste du compagnon (de 102 à 109).

Pour un flux d’étoile donné, deux régimes de SNR sont visibles :
– à faible contraste (et donc pour un compagnon brillant), le SNR décroît en 1/C . Le SNR est limité

par le bruit de photon provenant du signal de l’étoile. Par conséquent, le SNR croît si les aberrations
φu diminuent. Il est possible de définir un seuil de détection (en contraste C , à un flux d’étoile F0

donné) en estimant la valeur du contraste Cmax pour un SNR de N , où N est choisi selon le degré de
confiance à accorder à la détection. Ainsi, pour un flux d’étoile de 106 photons, un contraste de 104

peut être atteint en vue d’une détection à 5σ,
– à hauts contrastes, le SNR de détection sature et aucun compagnon n’est visible. Il est à noter que cette

saturation devrait disparaître grâce à l’utilisation de la formule débiaisée du SNR, ce qui n’est pas le
cas dans la figure. Ceci est vraisemblablement du à un mauvais débiaisage. Celui-ci peut provenir du
fait que ce débiaisage est valable uniquement statistiquement, or le flux de l’objet est intégré sur un
faible nombre de pixels.

Ainsi, un compagnon de contraste maximum de quelques 105 peut être détecté, si l’image de l’étoile
cumule au moins 108 photons.

5.4 Sensibilité et robustesse aux erreurs de modèle

Cette méthode se fonde sur un modèle physique de formation d’image. Ce modèle prend en compte les
aberrations statiques, la turbulence, et la présence du coronographe. Jusqu’ici, nous avons toujours considéré
connaître parfaitement la réponse du système, que ce soit du point de vue de la turbulence atmosphérique,
ou des aberrations statiques. Nous allons dans cette partie éprouver la méthode validée précédemment dans
un cas idéal, en utilisant systématiquement un modèle erroné. Ceci permet de définir des contraintes sur le
niveau nécessaire de connaissance du modèle. Ces contraintes sont extrêmement utiles lors de la réalisation
d’un instrument comme SPHERE, elles permettent en effet de relier des contraintes de réalisation à la dé-
tectivité finale.

5.4.1 Erreur de modèle : incertitude sur la fonction de structure Dφ

Dans cette partie, nous nous intéressons à une erreur de modèle portant sur une mauvaise connaissance
de la fonction de structure Dφ. Cette méconnaissance est introduite sous la forme d’un facteur β appliqué à
Dφ elle-même. β correspond par exemple à une erreur sur l”estimation du paramètre de Fried r0. Le principe
des tests qui vont suivre sont les suivants :

– simulation d’une image i en utilisant les conditions décrites précédemment, ainsi qu’une fonction de
structure Dφ,

– soustraction de la réponse de l’étoile en utilisant comme réponse sur l’axe une FEP hc,β calculée à
partir d’une fonction de structure erronée βDφ,

hc,β = hc (βDφ) (5.48)
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FIG. 5.10 – SNR du compagnon après soustraction de l’étoile, et déconvolution. Ce SNR est tracé en fonc-
tion du contraste du compagnon, et du flux de l’étoile. Le compagnon est situé à 6,25λ/D de son étoile. Les
conditions sont celles énoncées en introduction de la section.
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– la déconvolution est effectuée avec une FEP sans coronographe hsc,β calculée à partir de la fonction
de structure erronée βDφ.

hsc,β = TF−1
(

e−
1

2
βDφ · h̃s

)

(5.49)

Un exemple de la chaîne complète de traitement est donné en figure 5.11. Le facteur d’erreur β est
pris égal à 0,9 (soit une erreur de 10% sur la connaissance de la fonction de structure). L’image [a] montre
l’image avant traitement, sans bruit. Le compagnon de contraste faible (102) est très visible. L’imagette [b]
montre l’image i∆ après soustraction de la réponse de l’étoile, là encore sans bruit. La réponse du corono-
graphe n’est pas adaptée, et des résidus importants (proches de l’axe) sont visibles. Cependant, dans le cas
bruité [c], les résidus dus à une erreur de 10% sont invisibles. Le résultat de la déconvolution [d] n’est pas
perturbé.

La même chaîne d’imagettes est montrée en Figure 5.12, mais dans le cas d’une erreur de 50% (et donc
un facteur β = 0,5). Les résidus sont alors visibles au centre de l’image, et au niveau du halo de l’OA.
Cependant, une telle méconnaissance de la fonction de structure n’est pas à considérer dans le cadre de
SPHERE, où les mesures de pentes résiduelles de l’ASO peuvent être utilisées pour la calibrer.

Il résulte de ces tests que l’influence d’une erreur de la fonction de structure sur l’estimation et la
détection de compagnons peut être considérée dans un premier temps comme négligeable.

a b c d

FIG. 5.11 – Effet d’une erreur de modèle sur la fonction de structure. Le modèle est calculé avec une erreur
de 10% sur le Dφ. Un compagnon est situé à 6,25λ/D pour exemple. [a] image i non bruitée, [b] image i∆
après soustraction de la réponse de l’étoile sans bruit, [c] idem avec bruit électronique (10 électrons) et de
photon, [d] résultat de la déconvolution.

5.4.2 Erreur sur les aberrations statiques φu

Nous allons maintenant nous intéresser à une erreur de modèle portant sur la connaissance des aberra-
tions statiques en amont du coronographe. Il est à noter que l’influence des aberrations en aval du corono-
graphe étant négligeable (comme illustré dans le chapitre 2), elles ne seront pas étudiées ici.

Il est à noter que pour les simulations de cette partie, la composante statique du front d’onde aberrant est
générée aléatoirement selon un spectre correspondant aux spécifications de SPHERE. Ce spectre (illustré
en Figure 5.13) présente pour les basses fréquences spatiales une variance résiduelle uniforme de 5nm jus-
qu’à une fréquence de 8 cycles par pupille, correspondant aux fréquences spatiales corrigées par le système
d’Optique Adaptative et une procédure de type Pseudo-Closed Loop . Les fréquences medium (de 8 à 20
cycles par pupille) présentent un spectre décroissant en 1/f 2 de variance totale variable (entre 0 et 50nm),
et les fréquences supérieures à la coupure de l’OA ont une variance nulle.

Les autres conditions de simulation sont rappelées en section 5.1.4.
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a b c d

FIG. 5.12 – Effet d’une erreur de modèle sur la fonction de structure. Le modèle est calculé avec une erreur
de 50% sur le Dφ. Un compagnon est situé à 6,25λ/D pour exemple. [a] image i non bruitée, [b] image i∆
après soustraction de la réponse de l’étoile sans bruit, [c] idem avec bruit électronique (10 électrons) et de
photon, [d] résultat de la déconvolution.

5nm 35nm
1/n² shaped

8 cycles/pup 20 cycles/pup

FIG. 5.13 – Spectre des aberrations statiques en amont du coronographe, correspondant aux spécifications
de SPHERE. Les basses fréquences de la phase (inférieures à 8 cycles par pupille) sont corrigées et ne com-
portent qu’un résidu intégré de correction de 5nm. Les fréquences medium suivent un spectre décroissant
en 1/f2 d’EQM intégré 35nm.
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La procédure suivie lors de cette étude est similaire à la procédure mise en œuvre dans la partie précé-
dente. Elle se résume comme suit :

– simulation d’une image i en utilisant les conditions décrites précédemment, ainsi qu’une carte d’aber-
rations statiques φu,

– soustraction de la réponse de l’étoile en utilisant comme réponse du coronographe une FEP hc,β

calculée à partir d’une carte d’aberrations erronée βφu,

hc,β = hc (βφu) (5.50)

– la déconvolution est effectuée avec une FEP instrumentale hsc,β calculée à partir de la carte d’aberra-
tions erronée βφu.

hsc,β = TF−1
(

e−
1

2
Dφ · h̃s,βφu

)

(5.51)

One ne fait varier que la variance des fréquences comprises entre 8 et 20 cycles par pupille. La Figure
5.14 montre quelques FEP coronographiques simulées avec différentes valeurs de variance d’aberrations en
amont du coronographe. La forme du spectre de φu spécifique à cette étude est visible dans ces images, où les
speckles de la zone centrale restent à faible intensité, seule l’intensité des speckles de la zone intermédiaire
(jusqu’au halo) augmente.

a b c d

FIG. 5.14 – Réponses sur l’axe simulées avec différentes valeurs de variance pour les aberrations en amont
du coronographe. [a] 0nm, [b] 5nm, [c] 10nm, [d] 35nm. Aucun bruit n’est considéré dans ces images.

5.4.2.1 Référence à 0nm

L’impact des aberrations amont φu est étudié uniquement lors de la soustraction du modèle erroné. La
FEP de référence utilisée dans cette étude est celle montrée en [a] dans la Figure 5.14, c’est à dire celle
présentant une variance nulle pour les fréquences medium. L’image soustraite i∆ est donc calculée de la
façon suivante :

i∆ = iref − iσ2
u

(5.52)

où iref est l’image de référence [a] et iσ2
u

est l’image calculée avec une variance σ2
u pour les fréquences

medium. L’image soustraite i∆ est affichée en Figure 5.15 et montre des résidus croissants avec la valeur de
σ2

u. Aucun bruit n’est considéré dans ces images. Les profils moyens des images soustraites i∆ sont tracés
en Figure 5.16. L’intensité relative est tracée en fonction du champ. L’intensité correspond à une intensité
incidente normalisée à 1 photon. Une erreur de 50nm sur φu implique lors de la soustraction une perte d’un
facteur 20 sur la détectivité finale. Il est à noter que si les points du champ de la zone intermédiaire (entre 8
et 20λ/D) sont principalement touchés, les points situés entre 5 et 8λ/D sont également concernés par la
perte de détectivité, de même au delà de 20λ/D.
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a b c d

FIG. 5.15 – [a] FEP de référence (σ2
u = 0) et résidus de soustraction, pour une erreur de modèle sur φu

respective de [b] 5nm, [c] 10nm, [d] 35nm.

FIG. 5.16 – Profils circulaires moyens des images i∆, avec une erreur de modèle sur les aberrations amont.
La référence iref est l’image à σu = 0nm.
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5.4.2.2 Référence à σ2
u 6= 0

Le cas le plus fréquent consiste cependant à considérer une référence présentant déjà des aberrations, et
pas comme précédemment une référence sans aberration. Nous présentons ici le résultat d’une soustraction
avec un modèle erroné, à référence 35nm.

Les résidus de soustractions sont affichés dans la Figure 5.17, là encore sans bruit, pour différentes
valeurs d’erreur sur la connaissance des aberrations amont. Le cas σu = 35nm (imagette [d]) présente un
résidu nul puisque la FEP utilisée est identique à la FEP de référence.

Les profils circulaires moyens des résidus sont tracés en Figure 5.18 pour différentes valeurs de l’erreur
de modèle sur les aberrations φu. Ces profils montrent une perte de détectivité inférieure à une décade dans
tous les cas, même pour une erreur de 15nm sur la connaissance des aberrations.

a b c d e f

FIG. 5.17 – Effet d’une meconnaissances des aberrations amont φu sur l’image après soustraction i∆. [a]
FEP iref de référence, à σu = 35nm, puis résidus de soustraction i∆ à [b] 20nm, [c] 30nm, [d] 35nm, [e]
40nm, [f] 50nm.

5.4.3 Erreur sur le modèle direct, ou application au FQPM
Nous testons dans cette partie la vraisemblance du modèle direct analytique du coronographe parfait à

la simulation d’une longue pose obtenue avec un coronographe à quatre quadrants. Les conditions de simu-
lation de la turbulence sont celles décrites précédemment, les aberrations amont φu présentent un spectre
typique de SPHERE (basses fréquences corrigées, fréquences medium en 1/f 2) avec une variance de 10nm
sur les fréquences medium. La simulation du quatre quadrants est simple et comprend un masque corono-
graphique parfait. La taille du Lyot Stop est prise égale à celle de la pupille, que ce soit pour le FQPM ou
pour le coronographe parfait.

Les résultats sont montrés en Figure 5.19. L’imagette de gauche montre la simulation de la réponse sur
l’axe longue pose avec FQPM. L’effet des biquadrants est visible sous la forme caractéristique d’une croix
sombre. L’imagette [b] montre la réponse sur l’axe du coronographe parfait, calculé analytiquement avec
les paramètres cités plus haut. L’imagette [c] montre la valeur absolue de la différence des deux précédentes
images. Ce terme d’erreur montre une bonne correspondance entre les deux réponses (excepté aux endroits
des biquadrants bien sûr). Les speckles résiduels présents au niveau du halo de l’OA sont essentiellement
dû à des problèmes de convergence, la réponse du FQPM est en effet simulée sur 1000 itérations. Dans
la dernière imagette ([d]), les points situés à ±λ/2D des limites inter-quadrants ont été masqués. Hormis
ces points particuliers, la correspondance est bonne. Pour quantifier ce terme d’erreur, le profil d’erreur de
la dernière imagette est tracé en Figure 5.20. Le profil de la réponse sur l’axe du coronographe parfait est
tracé pour comparaison. L’axe des abscisses est normalisé, et indique la répartition de la lumière pour un
flux incident de 1 photon. Le terme d’erreur est donc inférieur de plus d’un ordre de grandeur au modèle
analytique dans tout le champ, ce qui valide l’utilisation de notre modèle analytique pour traiter des images
coronographiques obtenues avec un coronographe à quatre quadrants.
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FIG. 5.18 – Profils circulaires moyens des résidus de soustractions, pour différentes valeurs de σu dans le
modèle. L’image prise pour référence présente 35nm d’aberrations.

a b c d

FIG. 5.19 – [a] Simulation de la réponse sur l’axe d’un coronographe à quatre quadrants, [b] Réponse sur
l’axe analytique du coronographe parfait, [c] terme d’erreur, [d] idem, avec masquage des biquadrants. Les
conditions de simulation de la phase statique : 10nm selon un spectre typique SPHERE.



176 CHAPITRE 5. INVERSION CORONOGRAPHIQUE

FIG. 5.20 – Profil d’erreur sur le modèle coronographique. Le modèle analytique est comparé à la simulation
d’un coronographe à quatre quadrants.



5.5. DISCUSSION ET PERSPECTIVES 177

5.5 Discussion et perspectives
Nous avons développé dans ce chapitre une méthode d’inversion novatrice adaptée au cas particulier

de l’imagerie coronographique. Pour cela, nous avons en particulier écrit le modèle de formation d’image
dans un cas d’une longue pose turbulente, corrigée par OA, en présence d’un coronographe parfait. Ce
modèle prend en compte les aberrations statiques de l’instrument, en amont et en aval de l’instrument,
ainsi que la fonction de structure de la phase turbulente après correction. La pertinence de ce modèle a
été évaluée, et comparée à un cas de simulation bout-en-bout d’une longue pose coronographique. Nous
avons ensuite dérivé un critère, fondé sur une approche Bayésienne, quantifiant la vraisemblance du modèle
à l’image en fonction des variables d’intérêt que sont l’objet observé, la fonction de structure turbulente
et les aberrations statiques. Nous avons ensuite formulé des hypothèses, consistant à supposer connues la
fonction de structure et les aberrations statiques. Puis nous avons simplifié ce critère en deux critères réduits,
ceci afin de simplifier l’inversion du problème. Le premier critère porte sur l’estimation du flux de l’étoile,
le second porte sur l’estimation de l’objet observé. Nous avons ensuite exposé les résultats de l’inversion
consistant à réduire les deux critères précédents, le premier permettant de soustraire le signal de l’étoile et
le second de déconvoluer l’objet observé par la réponse de l’instrument. Ces résultats sont très prometteurs,
et se situent dans la logique globale de cette thèse, où nous avons constamment cherché à considérer les
résidus de speckle comme une variable déterministe, et non uniquement comme un bruit de mesure.

Ces résultats constituent une première étape dans la constitution d’une approche globale du problème
de l’imagerie haute dynamique, telle qu’utilisée dans le projet SPHERE. Il reste à coupler cette méthode
d’inversion coronographique aux méthodes développées dans les chapitres précédents. C’est-à-dire dans un
premier temps être en mesure d’estimer les aberrations statiques, la fonction de structure turbulente, ainsi que
l’objet observé dans une image coronographique longue pose. Cette estimation passe par la minimisation
d’un critère global portant conjointement sur les variables pré-citées. Ceci suppose là encore la mise en
place de régularisations adaptées, ainsi que l’acquisition de plusieurs images plan-focal. Ces images peuvent
être obtenues par diversité de phase, mais également par diversité spectrale ou angulaire. L’estimation des
inconnues est alors rendue plus ardue, mais paraît néanmoins envisageable à la lumière des résultats de ce
chapitre.

Dans un plus long terme, il est nécessaire de tester le modèle aux imperfections que sont le centrage de
l’étoile sur le coronographe, ainsi que l’utilisation d’une bande spectrale plus large. Il est de plus nécessaire
d’introduire un modèle de coronographe plus réaliste.
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Conclusion et perspectives

Bilan

Le travail présenté dans cette thèse a pour cadre l’imagerie directe d’exoplanètes depuis le sol, avec
comme application potentielle le projet SPHERE. Ce type d’observation représente aujourd’hui un défi
technologique de taille. En effet la sensibilité aux aberrations optiques d’un instrument dédié, ainsi que les
hauts contrastes visés rendent la détection directe très complexe. Pour atteindre les hautes qualités optiques
et les hautes dynamiques requises, ce type d’imagerie implique l’utilisation conjointe d’un système d’op-
tique adaptative extrême, d’un coronographe, et enfin d’un imageur différentiel spectral et angulaire. La
détectivité finale dépend de l’optimisation de chacun de ces composants et de leur optimisation conjointe.

Mon travail a porté sur deux points, dont les problématiques sont liées. Tout d’abord, il a consisté à op-
timiser le système d’optique adaptative. Ces systèmes sont aujourd’hui limités par les aberrations non-vues
(Non-Common Path Aberrations, NCPA), qui limitent leur performance finale. Or dans le cas de la détection
d’exoplanètes, les performances ultimes des systèmes d’OA ont besoin d’être atteintes. Ce point passe par
une caractérisation et une connaissance poussée de la réponse de l’instrument optique. Ensuite, mon travail
s’est situé en aval de l’instrument d’optique et de l’acquisition en elle-même, en se focalisant sur les mé-
thodes de traitement a posteriori permettant d’améliorer les performances ultimes et in fine la détectivité de
l’instrument. En particulier en s’adaptant au cas de l’imagerie différentielle et coronographique. Différentes
méthodes d’estimation ont donc été développées, constituant les briques d’une méthode plus globale adap-
tée à l’imagerie haute dynamique et qui serait implanté à terme dans SPHERE.

Dans un premier temps, j’ai développé une méthode novatrice, appelée Pseudo-Closed Loop , permettant
de compenser les NCPA d’un système d’OA. Nous avons montré avec succès que les aberrations statiques
peuvent être mesurées précisément, et compensées par une boucle d’OA. Pour cela, nous avons étudié et op-
timisé un analyseur de front d’onde plan-focal permettant de mesurer ces aberrations statiques en utilisant
les images délivrées par la caméra scientifique. Les optimisations ont porté essentiellement sur :

– la mise en place d’une régularisation sur la carte de phase diminuant l’amplification du bruit lors de
l’estimation,

– la prise en compte d’un bruit blanc gaussien non stationnaire, rendant compte d’un bruit de photon
aussi bien que de détecteur,

– l’étude et l’optimisation du repliement lors de la mesure,
– l’étude et l’optimisation de la base sur laquelle est reconstruit le front d’onde.
Cet analyseur a ensuite été intégré dans une méthode globale de compensation itérative des NCPA. Cette

méthode combine la mesure en plan focal utilisant la diversité de phase, et une précompensation par mo-
dification des pentes de référence de l’analyseur de surface d’onde de la boucle d’OA. Le concept a été
proposé, validé en simulation, puis testé sur le banc d’OA de l’ONERA. Ces tests ont permis d’augmenter
les performances ultimes du banc de 70 à plus de 96% de rapports de Strehl.

Dans un second temps, j’ai développé une méthode d’inversion adaptée au traitement d’images obte-
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nues simultanément à différentes longueurs d’onde. Cette méthode se fonde sur une approche Bayésienne
et la minimisation d’un critère judicieusement choisi, ce qui permet d’estimer les paramètres d’un objet en
présence d’aberrations différentielles entre les diverses voies spectrales, et de résidus de turbulence. Un des
intérêts majeurs de la méthode est de prendre en compte ces aberrations dans le processus de traitement, elles
ne constituent donc plus une limite fondamentale de l’approche différentielle. Il a en particulier été montré
qu’il est possible d’estimer les résidus turbulent à partir des seules images, et d’introduire cette information
pour remonter à l’estimation des paramètres de l’objet d’intérêt (pour une approche de type déconvolution).
Une régularisation adaptée a été mise en place afin d’améliorer les performances finales de l’estimation.
Un gain d’un facteur supérieur à 5 sur la détectivité dans tout le champ a été ainsi démontré, ce gain étant
essentiellement dû à la concentration de l’énergie dans un pixel par la déconvolution.

Dans le cadre de l’imagerie différentielle, je me suis également intéressé à l’imagerie différentielle an-
gulaire. L’intérêt de la méthode est de tirer parti de l’information temporelle afin de distinguer les speckles
du compagnon. La méthode proposée se fonde sur la théorie de la détection, et utilise une corrélation multi-
bandes afin d’optimiser la détectivité. Les résultats obtenus dans ce cadre sont très prometteurs.

Dans un troisième temps, j’ai développé une méthode d’inversion adaptée à l’imagerie coronographique.
Cette méthode d’inversion comprend l’expression analytique du modèle direct, ainsi qu’une première pro-
position d’inversion. Le modèle direct décrit l’image coronographique longue pose turbulente en présence
d’aberrations statiques. Ce modèle est applicable à un coronographe à quatre quadrants sous réserve de ne
pas prendre en considération les points du champ proches du centre et des limites de quadrants. Des hypo-
thèses simplificatrices ont permis de mener à bien une première inversion coronographique. En particulier,
les aberrations statiques de l’instrument ainsi que les résidus turbulents ont été supposés connus. De plus, le
critère a été minimisé en deux séquences, la première visant à estimer le flux de l’étoile centrale, la seconde à
estimer l’objet. Une étude plus poussée de robustesse a permis de quantifier l’effet des aberrations en amont
du coronographe, ainsi qu’une méconnaissance de ces aberrations sur l’estimation finale.

Perspectives
Les résultats de cette thèse constituent une première étape dans la constitution d’une approche globale

du problème de l’imagerie haute dynamique, tel qu’utilisé dans le projet SPHERE. Afin de compléter ces
études, il reste à coupler les différentes méthodes étudiées et proposer une méthode d’inversion globale de
ce type d’imagerie.

A court terme, il est nécessaire d’optimiser chacune des parties abordées dans cette thèse :

– dans le cadre de la mesure et compensation des NCPA, une des conclusions de ce chapitre montre
l’importance de la base choisie pour la projection de la phase statique. Il reste donc à implanter et
optimiser l’utilisation de la base des indicatrices pixels dans une procédure de type Pseudo-Closed
Loop , et quantifier ses performance en les comparant à celles obtenues avec la base de Zernike,

– dans le cadre de l’imagerie différentielle spectrale, le point suivant consiste à traiter des images ex-
périmentales obtenues sur le ciel, par un système différentiel comme SDI (Simultaneous Differential
Imaging, implanté sur l’instrument NAOS-CONICA au VLT). Ces tests permettraient de valider com-
plètement la méthode avant utilisation sur SPHERE,

– dans le cadre de la coronographie, la suite consiste à coupler dans un premier temps la méthode
d’inversion proposée dans le cadre de l’imagerie coronographique à l’estimation des aberrations sta-
tiques. Cette piste consiste à adapter la diversité de phase, et à inclure dans le modèle direct la présence
du coronographe. Les résidus lumineux visibles avec l’utilisation du coronographe étant essentielle-
ment dûs aux aberrations en amont du masque, ceci permettrait d’estimer directement ces aberrations.
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Dans un deuxième temps, il est nécessaire de coupler l’inversion coronographique à l’estimation de la
fonction de structure. Il est également nécessaire de prendre en compte un coronographe plus réaliste
incluant ses imperfections.

A moyen terme, l’étape décisive dans la suite de cette étude doit être l’écriture d’un critère global modé-
lisant l’ensemble des données fournies par un imageur spectral et angulaire, en présence d’un coronographe,
et intégrant l’ensemble des travaux développés au cours de la thèse. La minimisation de ce critère nécessi-
tera plusieurs étapes. Dans le cas le plus général, l’image observée dans le lème canal spectral et dans le kème

canal temporel peut s’écrire :

iλl
tk

(α) = F0hc − F λl
c δ(α − αk) ? hsc (5.53)

où tk est l’instant d’acquisition de l’image iλl
tk

, F0 et F λl
c sont respectivement les flux de l’étoile et du

compagnon dans le canal spectral l et dans le canal temporel k, hc et hsc sont les FEP du système sur l’axe
et hors axe. αk représente la position du compagnon dans le lème canal temporel.

Selon cette approche globale, ce critère global J peut s’écrire dans un cadre très général de la façon
suivante :
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) + Jφu
(φu) + Jφd

(φd) + JDφ
(Dφ) (5.55)

Dans cette expression, les FEP hc et hsc dépendent explicitement des aberrations statiques φu et φd,
ainsi que de la fonction de structure turbulente Dφ. JX(X) désigne la régularisation spécifique à la variable
X .

La minimisation de ce critère global en fonction de tous les paramètres recherchés ne peut se faire qu’en
introduisant des données en conséquence, et ce afin de conserver un bon contraste d’estimation. Mais un
instrument comme SPHERE est à même de fournir une grande diversité d’images : les différents canaux
spectraux, les différents instants d’acquisition, et les cubes d’image fournis par l’IFS introduisent autant de
diversité.

Le flux de l’étoile F0 est supposé ici identique à toutes les longueurs d’onde. Ceci est vrai lorsque
l’on considère des longueurs d’onde proches, mais l’est moins lorsque l’on considère des bandes larges,
accessibles par un IFS par exemple. Selon l’application, il peut être judicieux de considérer un flux d’étoile
dépendant de la longueur d’onde.

De plus, certains termes sont supposés statiques. Parmis ceux-ci, la fonction de structure Dφ et les aber-
rations statiques φu et φd. Ces paramètres sont susceptibles d’évoluer cependant au cours de la nuit. La
fonction de structure évolue lentement avec les caractéristiques de la turbulence, et les aberrations statiques
évoluent avec la configuration de l’instrument. Dans un contexte général, il peut donc être utile de les consi-
dérer comme dépendant du canal temporel. Ceci multiplie le nombre d’inconnues, mais leur estimation peut
cependant être facilitée par une calibration préliminaire, et la connaissance de leur temps caractéristique
d’évolution.

Il sera nécessaire dans un premier temps d’être en mesure d’estimer les aberrations statiques, la fonction
de structure turbulente, ainsi que l’objet observé dans une image coronographique longue pose. Cette esti-
mation passe par la minimisation d’un critère global portant conjointement sur les variables pré-citées. Ceci
suppose là encore la mise en place de régularisation adaptées, ainsi que l’acquisition de plusieurs images
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plan-focal mais paraît envisageable à la lumière des résultats que j’ai obtenus.

Les perspectives pour le long terme consistent à adapter ces études au cas de l’imagerie directe d’exopla-
nètes sur les télescopes extrêmement grands. Les ELT constituent en effet un defi supplémentaire puisqu’il
est alors nécessaire de prendre en compte la segmentation des miroirs dans le traitement d’image final. Les
effets de la segmentation sont en effet visibles à la fois sur la phase de l’onde incidente (pour les erreurs de
cophasage des segments) mais la segmentation impacte également sur l’amplitude de l’onde via la variabilité
des réflectivités des segments.
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Calibration et méthodes d’inversion en imagerie haute dynamique
pour la détection directe d’exoplanètes

La connaissance des exoplanètes est aujourd’hui une problématique majeure en astronomie. Leur observation directe de-
puis le sol est cependant rendue extrêmement délicate par le rapport de flux existant entre la planète et son étoile hôte mais
également par la turbulence atmosphérique. Ce type d’observation implique donc l’utilisation d’instruments dédiés, alliant un
grand télescope, un système d’optique adaptative extrême, un coronographe supprimant physiquement les photons issus de
l’étoile, une instrumentation plan focale optimisée (imageur différentiel ou spectrographe à intégrale de champ par exemple),
mais également uneméthodologie de traitement de données efficace. Le projet SPHERE regroupe ces différents points et fixe le
cadre des études effectuées dans cette thèse.

Mon travail de thèse a consisté à développer, mettre en oeuvre et à optimiser différentes méthodes permettant d’assurer une
détectivité optimale. Ces méthodes ont porté dans un premier temps sur l’optimisation d’un système d’optique adaptative via la
mesure et la compensation des aberrations non-vues. Ces aberrations constituent une des principales limitations actuelles des
systèmes d’optique adaptative extrême. La méthode proposée, alliant une amélioration de la technique de diversité de phase et
une nouvelle procédure de calibration appelée « pseudo closed-loop » a été validée par simulation et testée sur le banc d’optique
adaptative de l’ONERA. Une précision ultime de moins de 0,4nm rms par mode a été démontrée, conduisant à un rapport de
Strehl interne sur le banc supérieur à 98.0% à 0,6µm. Dans un deuxième temps, mon travail a consisté à proposer une méthode
de traitement d’image a posteriori dans le cadre de l’imagerie différentielle sans coronographe, qui consiste à acquérir simulta-
nément des images à différentes longueurs d’onde. Cette méthode, fondée sur une approche de Maximum A Posteriori, utilise
l’information multi-longueur d’onde de l’imageur différentiel, pour estimer conjointement les résidus de turbulence ainsi que
les paramètres de l’objet. En plus de l’imagerie différentielle spectrale, l’instrument SPHERE permet d’acquérir des images
différentielles angulaires, c’est-à-dire avec rotation de champ. Une méthode fondée sur la théorie de la détection est proposée
pour traiter de façon optimale ce type de données. Enfin, dans le contexte de l’imagerie coronographique, j’ai proposé dans un
troisième temps un modèle novateur complet de formation d’image d’une longue pose avec coronographe. Ce modèle prend en
compte un coronographe parfait, des aberrations statiques en amont et en aval du masque focal, et la fonction de structure de la
turbulence après correction par OA. Ce modèle est utilisé dans une méthode d’inversion permettant d’estimer l’objet observé.
Ces méthodesà fort potentiel devraient être implantées à terme sur l’instrument SPHERE, et devraient permettre la découverte
de nouvelles exoplanètes à l’horizon 2011.

Mots-clés : Imagerie à haute dynamique - optique adaptative - problèmes inverses - exoplanètes

Calibration and inversion methods in high dynamic imaging
for the direct detection of exoplanets

The science of exoplanets is today a primary research area in astronomy. Their direct observation from the ground is ne-
vertheless a highly delicate issue : On the first hand the flux ratio between the planet and its host star reaches 106 to 109. On
the other hand, the atmospheric turbulence corrugates image formation. This kind of observations therefore requires dedicated
instruments, using a large telescope, an extreme adaptive optics systems, a coronagraphic device removing star light, an op-
timised focal plane instrumentation (differential imager, or integral field spectrograph), but also an efficient image processing
methodology. The SPHERE project gathers these different points and gives a framework to the studies done in this thesis.

My thesis work consisted in developing and optimising different methods allowing an optimal detectivity. Firstly, these
methods focused on the optimisation of an AO system, via the measurement and compensation of unseen aberrations. These
aberrations are one of the main limitations of XAO systems. We propose simultaneously an improvement of the phase diversity
approach, and a new procedure of calibration called « pseudo closed-loop ». This procedure has been validated by simulations
and tested on the ONERA AO bench. An ultimate accuracy of less than 0.4nm rms per mode has been demonstrated, leading to
an internal Strehl Ratio on the bench greater than 98.0% at 0.6µm. In a second time, my work consisted in developing an image
processing method within the framework of differential imaging. This method, based on a Maximum A Posteriori approach,
uses the multi-wavelength information from differential imager so as to simultaneously estimate the structure function of the
atmosphere and the parameters of the observed object. Besides the spectral imaging, the SPHERE instrument allows the acqui-
sition of angular differential images, using the field rotation. A method based on the theory of detection is proposed in order
to efficiently process these data. In a third time, within the framework of coronagraphic imaging, I proposed a novel analytic
model of a long exposure coronographic image. This model accounts for a perfect coronagraph, for residual turbulence after
AO correction and for static aberrations upstream and downstream the focal mask. These methods should be implemented on
instrument SPHERE, and should contribute to the discovery of new exoplanets by 2011.

Keywords : High contrast imaging - adaptive optics - inverse problems - exoplanets
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