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Résumé

N

Sur les 1800 exoplanétes détectées a ce jour, seulement une cinquantaine l'ont été par image-
rie directe. Cependant, en permettant 1’observation de disques circumstellaires et de planétes
(parfois simultanément autour d’une méme étoile, comme dans le cas de [-pictoris), cette meé-
thode est un outil fondamental pour la compréhension des différentes étapes de la formation
des systémes planétaires. En outre, ’accés direct & la lumiére des objets détectés permet leur
spectroscopie, ouvrant la voie pour la premiére fois & ’analyse chimique et thermique de leur
atmospheére et surface. Cependant, I'imagerie directe demande la résolution de défis spécifiques :
il s’agit d’accéder a des objets dont le contraste peut atteindre 108 & 107! avec leur étoile
hote, et séparés seulement d’une fraction d’arc seconde. Pour obtenir ces valeurs, plusieurs tech-
niques doivent étre mises en ceuvre. Un coronographe, utilisé avec des techniques de correction
active des aberrations optiques et un miroir déformable pour augmenter ses performances, pro-
duit des images haut-contrastes, qui peuvent étre traitées ultérieurement grace & des méthodes
d’imagerie différentielle. Mon travail de thése se situe a I'intersection de ces techniques. Dans un
premier temps, j’ai analysé, en simulation et expérimentalement sur le banc THD —Trés Haute
Dynamique— de ’Observatoire de Paris, les performances de la self-coherent camera, une tech-
nique d’analyse en plan focal des aberrations optiques. Cette analyse m’a permis d’atteindre des
zones de haut contrastes (appelé dark holes) avec des performances meilleures que 3.10~8 entre
5 et 12 A\/D, en lumiére monochromatique. J’ai étendu cette étude pour des bandes spectrales
étroites. Dans une seconde partie de ma theése, j’ai pu analyser des images haut-contrastes issues
d’un instrument coronographique, NICI. Le traitement de ces données en utilisant des techniques
récentes d’imagerie différentielle m’a permis d’obtenir des images inédites du disque de poussiére
orbitant HD 15115.

Mots-clés : Exoplanétes, disques circumstellaires, imagerie directe, imagerie haut-contraste,
haute résolution angulaire, coronographie, analyseur de surface d’onde, optique adaptative, trai-
tement d’images.



Abstract

Of the 1800 exoplanets detected to date, only 50 were by direct imaging. However, by allowing
the observation of circumstellar disks and planets (sometimes simultaneously around the same
star, as in the case of (-pictoris), this method is a fundamental tool for the understanding
of planetary formation. In addition, direct access to the light of the detected objects allows
spectroscopy, paving the way for the first time to the chemical and thermal analysis of their
atmosphere and surface. However, direct imaging raises specific challenges : accessing objects
fainter than their star (with a ration up to 107® to 107!1), and separated only by a fraction
of arc-second. To obtain these values, several techniques must be implemented. A coronagraph,
used in complement with a deformable mirror and active optical aberration correction methods,
produces high-contrast images, which can be further processed by differential imaging techniques.
My PhD thesis work took place at the intersection of these techniques. At first, I analyzed, in
simulation and experimentally on the THD —french acronym for very high contrast— bench of the
Paris Observatory, the performance of the self-coherent camera, a wavefront sensing technique
used to correct the optical aberrations in the focal plane. I managed to obtained high-contrast
zones (called dark holes) with performance up to 3.10~% between 5 and 12 \/D, in monochromatic
light. I also started an analysis of the performance in narrow spectral bands. In the second part
of my thesis, I applied the latest differential imaging techniques to high contrast images from
another coronagraphic instrument, NICI. The processing of these data revealed unprecedented
views of the dust disk orbiting HD 15115.

Keywords : Exoplanets, circumstellar disks, direct imaging, high-contrast imaging, high angular
resolution, coronography, post-processing imaging, wavefront sensor, adaptive optics.
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Introduction
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Computer science is no more about compu-
ters than astronomy is about telescopes, bio-
logy is about microscopes, or chemistry is
about beakers and test tubes.

Michael R. Fellows & Tan Parberry






Afin donc que notre monde fit semblable en unité a 'animal parfait, ['auteur n’en
a fait ni deux, ni un nombre infini; il n’est né que ce ciel unique et il n’en naitra plus
d’autre.

Platon, Le Timée (Quatriéme siécle avant Jésus Christ)

Ce n’est pas seulement le nombre des atomes, c’est celui des mondes qui est infini
dans lunivers. 1l y a un nombre infini de mondes semblables au noétre et un nombre
infini de mondes différents.

Epicure, Lettre a Hérodote (Troisiéme siécle avant Jésus Christ)

Ainsi, dés I’Antiquité, la question de la pluralité des mondes est activement débattue. Il s’agit
de savoir si notre planéte est unique ou au contraire banale dans I'univers. D’un c6té Platon
croit en une unicité absolue de notre monde. De I'autre Epicure imagine une infinité de mondes
semblables et différents du nétre. Bien stir cette question sous-tend celle de la place de 'homme
dans 'univers, comme celle du passage d’un modéle géocentrique & un modéle héliocentrique, et
de maniére plus explicite encore. En cela, on peut considérer que cette recherche de la pluralité
des mondes est I'une des questions majeures qui ont porté le développement de l’astronomie
depuis 'antiquité.

De la fin de antiquité & la renaissance, en Occident, le systéme de Ptolémée place la Terre au
milieu de 'univers (systéme géocentrique) et le soleil, les planétes connues, et les autres étoiles
tournent autour sur des sphéres de cristal de plus en plus vastes. Par sa position, la Terre se
retrouve unique non seulement au sein du systéme solaire, mais au sein de 'univers. Copernic
en proposant un systéme héliocentrique dans son ouvrage Des Révolutions des spheéres célestes
(1543), fait perdre son unicité a la Terre, qui devient alors une planéte parmi d’autres, sans
toutefois aller jusqu’a imaginer qu’il puisse y avoir d’autres systémes stellaires. Giordano Bruno
va passer ce cap quarante ans plus tard :

1l est donc d’innombrables soleils et un nombre infini de terres tournant autour de
ces soleils, a linstar des sept terres|la Terre, la Lune, les cing planétes alors connues :
Mercure, Vénus, Mars, Jupiter, Saturne| que nous voyons tourner autour du Soleil
qui nous est proche.

Giordano Bruno, De l’infinito universo et Mondi (1584)

En voulant nier a la Terre son unicité, il va jusqu’a appeler les autres planétes des Terres et
n’imagine pas que ces astres sont extrémement différents du notre. Bernard Le Bouyer de Fonte-
nelle va décrire au XVII® siécle dans Entretiens sur la pluralité des mondes un systéme solaire ot
toutes les planétes et la Lune sont habitées. Dans ce méme ouvrage, il représente avec une bonne
intuition toute la variabilité possible des systémes stellaires (voir la figure 1). Isaac Newton va
finalement donner avec la gravitation un cadre unifiant tous les systémes stellaires autour de lois
communes :

Et si les étoiles fixes sont les centres de systéemes semblables, ils seront alors tous
construits selon le méme concept et sujets a la domination de I’Un.

Isaac Newton, General Scholium (1713)

17
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FIGURE 1 — Représentation de la diversité des systémes planétaires. Entretiens sur la pluralité des
mondes, Bernard Le Bouyer de Fontenelle (1686)

Il faut attendre la fin du XX€ siécle pour découvrir de “nouveaux mondes’ en dehors du
systéme solaire, que I’'on appelle maintenant exoplanétes. Entre Newton et cette découverte, I’as-
tronomie puis l'exploration spatiale ont permis I'analyse détaillée des astres de notre systéme.
Paradoxalement, cette analyse, qui a surtout permis de montrer 'extréme diversité des objets
planétaires, est toujours aujourd’hui axée vers la recherche de similitudes avec la Terre. Ainsi,
de récentes missions comme 'atterrisseur Huygens ou le robot martien Curiosity sont orien-
tées vers la détection de traces passées ou présentes de vie. Il est évident que cette motivation
est aussi importante dans la recherche d’exoplanétes. Cependant, en dehors de la recherche de
mondes habitables, la découverte et I’analyse de nouvelles planétes ont permis d’enrichir de fagon
phénomeénale notre connaissance des systémes planétaires.

Dans la premiére partie de ce manuscrit, je décrirai rapidement ces avancées. Je compléterai
aussi I’histoire des “mondes nouveaux”, de la découverte des premiéres exoplanétes il y a 20 ans a
nos jours, introduisant au passage les différentes méthodes utilisées. J’insisterai particuliérement
sur l'imagerie directe : cette méthode et toutes les techniques qu’elle utilise (imagerie haute dy-
namique, interférométrie ou coronographie, optique adaptative ') forment le coeur des spécialités
du pole haute résolution angulaire en astrophysique (HRAA) du laboratoire d’études spatiales
et d’instrumentation en astrophysique (LESIA) de l'observatoire de Paris-Meudon. C’est dans
ce cadre que Pierre Baudoz a présenté en 2006 un instrument, la self-coherent camera , principal
objet de mon travail de recherche.

Je décrirai dans une seconde partie le cadre technique de ce travail, c’est-d-dire le banc
optique trés haute dynamique (THD) de 'observatoire de Meudon. Certains chapitres de cette
partie seront en particulier dédiés aux éléments du banc que j’ai caractérisés. J’ai obtenu sur ce

1. Bref la science des télescopes et des microscopes
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banc mes résultats expérimentaux.

Ceux-ci seront présentés dans la troisiéme partie, sous la forme d’articles que j’ai publiés dans
Astronomy & Astrophysics durant ma thése. En complément de ces publications, je développerai
d’autres éléments qui n’y sont pas abordés mais qui ont fait partie de mon travail de thése.

Malheureusement, la self-coherent camera n’a pas encore pu étre testée sur un télescope.
Durant la derniére année de ma thése et sur les conseils d’Anthony Boccaletti, j’ai donc dé-
cidé d’étudier les données d’archive d’un autre instrument d’imagerie directe, le near-infrared
coronagraphic instrument (NICI) du télescope Gemini Sud. Je décrirai dans la quatriéme partie
les traitements appliqués sur les images brutes et les algorithmes utilisés pour I'imagerie dif-
férentielle angulaire. Cette recherche a été fructueuse et a donné lieu a une publication sur le
disque circumstellaire situé autour de 1’étoile HD 15115. Dans cette partie, je décrirai aussi de
fagon plus précise les traitements et méthodes d’analyse que j’ai utilisés dans cette publication
et présenterai d’autres résultats issus de ’analyse de données d’archive.
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Premiére partie

Exoplanétes, disques et techniques de
détection

Vincent van Gogh, Route avec un cyprés et une étoile
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Principales notations introduites dans la partie I

TABLE I

Formation d’images (paragraphe 1.3.2)

FEP

Etoile observée

Compagnon ou disque circumstellaire recherché
Coordonnée vectorielle en plan pupille
Coordonnée vectorielle en plan focal

Distance radiale au centre du plan pupille

Distance radiale au centre du plan focal

Longueur d’onde

Longueur d’onde centrale de la bande de longueur d’onde
Résolution spectrale

Amplitude du champ de I’étoile incident

Amplitude complexe du champ de I'étoile dans la pupille du télescope
Fonction décrivant la pupille du télescope

Diamétre de la pupille

Transformée de Fourier, Transformée de Fourier inverse
Intensité dans le détecteur

Image de I’étoile dans le plan focal du télescope

Image du compagnon ou du disque circumstellaire
Fonction d’étalement du point du télescope

Fonction de Kronecker

Produit de convolution

Aberrations du front d’onde (paragraphe 1.3.3)

¢

«
P =0+ ia

Aberrations de phase dans la pupille
Aberrations d’amplitude dans la pupille
Front d’onde complexe

Coronographie (paragraphe 1.3.6)

M
A
L
Dy,
s
Ag
Is

Fonction décrivant le masque coronographique

Amplitude complexe de I'étoile dans le plan focal, aprés le masque
Fonction décrivant le diaphragme de Lyot

Diamétre du diaphragme de Lyot

Amplitude complexe de ’étoile dans le plan pupille, aprés le Lyot

Amplitude complexe de la lumiére stellaire issue du Lyot dans le plan du détecteur
Intensité de la lumiére stellaire dans le plan du détecteur aprés un coronographe

Optique adaptative (paragraphe 1.3.7)

Npwm

Nombre d’actionneurs du miroir déformable dans une direction




Principales notations introduites dans la partie I (suite)

Npy X Npy Nombre d’actionneurs total du miroir déformable

FI Fonction d’influence d’un actionneur

do Distance ou pas inter-actionneur

w Couplage inter-actionneur

S Etat de surface du miroir

k Tensions appliquées au miroir

kI Tensions a l'itération j dans une boucle de correction fermée
m Estimée de la grandeur & minimiser
m’ Estimée de la grandeur a l'itération j dans une boucle de correction fermée
D Matrice d’interaction
DY Pseudo-inverse de D : matrice de controéle

g Gain de la boucle de correction fermée

Techniques de post-traitement pour la soustraction de speckles (paragraphe 1.3.8)

{I;} Collection d’images prises par l'instrument
N Nombre d’images dans cette collection
0; Angle parallactique dans I'image i si prise en mode d’observation ADI
Is ey Image stellaire de référence
{Nij} Coefficients pour la construction de 'image stellaire de référence associée a l'image 4
dip Mouvement de I'image du compagnon entre les images i et p
Omin Mouvement minimal accepté lors de la sélection des images (rADI, LOCI)
Sk Zone de soustraction (LOCI)
dr Largeur radiale des zones de soustraction (paramétre LOCI)
JLOCI Rapport des largeurs radiales et azimutales de la zone d’optimisation (LOCI)
Na Taille de la zone de soustraction (LOCI)
n Nombre de vecteurs de Karhunen-Loéve choisis (KLIP)

Concept de Dark Hole (paragraphe 1.4.1)

N Taille de la pupille en pas inter-actionneur

La self-coherent camera (paragraphe 1.4.4)

R Fonction décrivant le diaphragme de référence
Dp Diamétre du diaphragme de référence
y Rapport du diametre de référence par celui du Lyot
f_é Distance vectorielle entre les diaphragmes de référence et de Lyot
AR Amplitude complexe de la voie de référence dans le plan focal
A* Amplitude complexe conjuguée
Ir Intensité du diaphragme de référence dans le plan focal
IR ey Enregistrement de I'intensité du diaphragme de référence dans le plan focal
Teent Transformée de Fourier inverse du pic central du plan de Fourier
I, 1 Transformées de Fourier inverses des pic latéraux du plan de Fourier
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Chapitre 1.1

Disques et exoplanétes

I.1.1 Historique

La détection et ’analyse d’exoplanétes et de disques est I’'un des grands défis de I'astronomie
moderne. Les premiéres détections de disques par des méthodes indirectes (paragraphe 1.2.5)
interviennent dans les années 60. Grace au satellite IRAS notamment, elles vont se multiplier &
partir des années 80.

Parallélement, les détections d’exoplanéte commencent au début des années 90. La figure I.1.1
montre le nombre de détections d’exoplanétes selon la méthode utilisée en fonction de ’année.
La détection de HD 114762b en 1989 ( , ) qui apparait sur la figure I.1.1 a
été présentée a I’époque comme une “probable naine brune”. Du fait de sa masse de 13 masses
de Jupiter (M) elle a cependant été considérée a posteriori comme la premiére détection d’un
objet de masse sub-stellaire en dehors du systéme solaire. Les premiéres détections incontestées
d’exoplanétes interviennent lorsque ( ) annonce la présence de 2 planétes
de 4 masses terrestres (Mg) autour du pulsar PSR B1257+12. En effet, la grande régularité du
signal produit par ces étoiles & neutrons permet de détecter des perturbations dues a des planétes
de faible masse. Enfin la premiére détection incontestée d’une exoplanéte autour d’une étoile de
la séquence principale intervient avec 51 Peg b par I’équipe de I'observatoire de Genéve

( ). Depuis ces premiéres découvertes, le rythme de détections n’a cessé de croire,
avec le retour de données des différentes instruments dédiés.

1.1.2 Intérét de cette recherche

La détection de nombreux systémes planétaires a permis de mettre en avant leur grande
diversité. Sur la figure [.2.1, j’ai placé les exoplanétes confirmées en fonction de leur masse et de
leur semi grand-axe. J’ai représenté les différentes méthodes de détection par différentes couleurs.
On trouve ainsi, pour une méme masse de 10M; des planétes avec des orbites allant de 0.01 a
1000 unités astronomiques (ua). La migration, décrivant les différents types d’interactions disque-
planéte, est considérée comme I'un des mécanismes majeurs expliquant la diversité des systémes
planétaires observeés ( , ). La grande quantité de planétes découvertes a déja
permis, dans les cas contournant les biais statistiques introduits par les différentes méthodes, de
dresser certaines caractéristiques des systémes planétaires. On peut citer par exemple le faible
nombre de détections de naines brunes (objets compris entre 13 et 80 M ayant été formés par
effondrement gravitationnel) a de faibles périodes orbitales (moins de 5 unités astronomiques).
Cette zone est appelée le désert des naines brunes ( , ) ou la trés bonne
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Chapitre 1.1. Disques et exoplanétes

corrélation entre la présence de planéte et 'augmentation de la métallicité d’une étoile (Fischer
and Valenti, 2005).

Le faible nombre de planétes découvertes en imagerie directe ne permet pas encore de réaliser
des études statistiques aussi précises. Cependant, la possibilité de détecter simultanément disques
et planétes permet pour la premiére fois d’observer ’évolution des systémes planétaires, allant de
Ieffondrement gravitationnel a ’origine des étoiles a la formation des premiére planétes. Ainsi, on
passe continument de disques protoplanétaires en effondrement (HH30) aux disques de poussiéres
(TW Hya) puis aux disques de débris (- Pic) dans lesquels se forment les premiéres planétes.
En outre, la présence d’anisotropie dans ces disques (comme des spirales, voir, par exemple,
Grady et al., 2013; Bocealetti et al., 2013), ou d’anneaux (gap) permet de prédire I'existence de
compagnons pour le moment invisibles et de mettre en évidence les interactions complexes entre
disques et planétes. Dans un premier temps, je vais rapidement décrire les différentes méthodes

nombre de découvertes par an (total : 1809)

800 ™ Vitesses radiales 762
B Transits _
B Imagerie directe

Micro—lentilles

600 - W Autres |
400 — —
o 189 181 -

6
(1003 0 0 1 6071019133027313329 - ]

89 91 93 95 97 99 01 03 05 07 09 11 13
année de découverte

FIGURE I.1.1 — Nombre de détections d’exoplanétes selon la méthode utilisée en fonction de I’année,
au 8 juillet 2014. Source : www.exoplanet.eu.

de détections indirectes pour les planétes et les disques. Les méthodes de détections directes,
objet principal de cette thése, feront ’objet d’un chapitre & part.
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Chapitre 1.2

Méthodes de détection indirectes et
missions dédiées

Depuis les premiéres detections, plusieurs méthodes ont été développées. Ce chapitre est dédié
aux méthodes de détections indirecte, c’est-a-dire ne permettant pas directement 'accés a une
image du compagnon ou du disque.

Je commencerai par décrire la méthode des vitesses radiales (paragraphe 1.2.1), historique-
ment la plus ancienne. Je présenterai ensuite la méthode des transits (paragraphe 1.2.2) qui a
permis la détection du plus grand nombre de planétes. J’évoquerai ensuite I’astrométrie (pa-
ragraphe 1.2.3) qui, méme si elle reste mineure pour le moment, devrait révéler un trés grand
nombre de planétes grace a ’analyse des données de la mission Gaia, lancée en décembre 2013.
Les avantages et principales découvertes de la méthode des micro-lentilles gravitationnelles se-
ront enfin détaillés dans le paragraphe 1.2.4. Ces quatre méthodes permettent souvent d’accéder
& des informations différentes et complémentaires sur les planétes, ouvrant la voie & une carac-
térisation compléte. Elles permettent aussi souvent de confirmer une exoplanéte. On parlera de
candidats pour des détections qui n’ont pas encore fait 'objet d’une validation par une autre
méthode ou par une étude plus poussée éliminant les causes possibles de faux positifs. Enfin, je
finirai rapidement ce chapitre par les méthodes indirectes de détection de disques de poussiéres
(paragraphe 1.2.5).

1.2.1 Meéthode des vitesses radiales

La méthode des vitesses radiales utilise 'effet Doppler pour mesurer des mouvements de
I’étoile induit par un compagnon dans la direction radiale au plan du ciel. Cependant, cette
méthode ne permet 'accés qu’a la “masse minimale” de la planéte, ou M), sin(i) ot M, est la
véritable masse de la planéte et i est I'inclinaison c’est-a-dire 'angle entre le plan de l'orbite et
le plan du ciel (un systéme d’inclinaison nulle, c¢’est-a-dire vu de face est donc indétectable avec
cette méthode). Une autre méthode (transit ou astrométrie, voir paragraphes suivants) doit donc
étre utilisée en complément pour déterminer exactement la masse de ’objet.

Cette méthode maximise son rapport signal a bruit pour des planétes massives a petit semi-
grand axe. Cela introduit un biais statistique : la majorité des planétes observées pour le moment
sont des planétes de masse comparable ou supérieure a celle de Jupiter orbitant & des distances
inférieures & 1 ua, voire beaucoup moins, a l'image de 51 Peg. Sur la figure 1.2.1, on observe que
parmi les centaines de planétes découvertes par cette méthode, seules deux orbitent a plus de 10
AU de leur étoile.
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Chapitre 1.2. Méthodes de détection indirectes et missions dédices

100.000

10.000

1.000

Masse (M,)

0.100 * w2 2 e B
Vitesses radiales (571) @
Transits (1141) O
Imagerie directe (48) ¢
0.010 w y Mi?:ro—lentilles (30) a
Pulsars (15) +
Astrometrie (2) +
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FIGURE 1.2.1 — Diagramme masse (en masse de Jupiter, M) - semi grand-axze de l'orbite (en
ua) pour toutes les exoplanctes détectées selon différentes méthodes au 8 juillet 2014. Source :
www.exoplanet. eu.

Depuis ELODIE, instrument qui permis la détection de 51 peg, avec une précision maximale
sur les vitesses de 13 m/s, les spectrographes pour la détection d’exoplanétes se sont développés.
Les instruments HARPS (Pepe et al., 2000) au télescope de 3.6 m de La Silla, HIRES (Vogt
et al, 1991) au KECK ou plus récemment PFS au Magellan (Cranc ot al., 2006) et HARPS-N
(N pour north, réplique de HARPS au télescope de La Palma, Cosentino et al., 2012), atteignent
maintenant des précisions de quelques dizaines de cm/s. ESPRESSO (Pepe et al, 2014) qui
devrait étre mis en service en 2016 a Paranal au Chili vise méme une précision d’une dizaine
de cm/s (par comparaison, la Terre induit une variation de 9 cm/s sur le Soleil). Cependant
la variabilité intrinséque des étoiles constitue une limite fondamentale de cette méthode. Pour
cette raison la méthode des vélocités radiales n’a pas pu étre utilisée pour confirmer ’existence
des “super-Terres” du systéme Kepler-62 (Borucki et al., 2013). Cependant, la modélisation de
ces variations planétaires et 'augmentation des temps d’observation pour moyenner ces effets
peut permettre de dépasser cette limite dans certains cas, comme pour la détection de Alpha
Centauri Bb (Dumusque et al., 2012).
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1.2.2. Méthode des transits

1.2.2 Meéthode des transits

La méthode des transits tente de détecter des planétes par la baisse de la luminosité recue
d’une étoile qu’elles occasionnent lors de leur passage entre celle ci et 'observateur. L’existence
d’un tel événement est donc une condition nécessaire immeédiate pour qu'une planéte soit dé-
tectable par cette méthode, ce qui limite fortement la part des planétes observables (celles pour
i ~ 90°). Cette méthode permet 'accés au rayon de la planéte avec un unique transit mais
requiert d’en observer plusieurs pour avoir accés a la période (et donc au semi grand-axe, par la
relation de Kepler). Cette méthode est plus efficace pour les planétes de grand diamétre orbitant
trés prés de leur étoile, comme le montre la figure 1.2.1 (les planétes détectées par transits sont
représentées par des carrés verts). Enfin, elle permet de fixer précisément I’angle d’inclinaison
et dong, si elle est combinée avec la méthode des vitesses radiales, de trouver la masse réelle de
I'objet et sa densité moyenne.

La premiére détection d’une exoplanéte par transit (HD 209458 b) eu lieu 5 ans aprés la
détection de 51 Peg, en janvier 2000 ( , : , ). Cette longue
période est sans doute du a la faible probabilité de transit dans I’échantillon des planétes détectées
par vitesse radiales. La grande précision requise sur la photométrie poussa alors le développement
rapide de missions spatiales : CoRoT (Convection, Rotation & Transits planétaires, , ),
qui fut lancé par le CNES moins de 7 ans aprés cette premiére détection et Kepler, mission de la
NASA dont la campagne a duré de Mars 2009 a Aotit 2013. Ces missions observent en continu un
grand nombre d’étoiles pour maximiser la probabilité d’observer un transit. De décembre 2006
a novembre 2012, CoRoT a observé environ 163 000 étoiles pendant plusieurs mois chacune.
Cette “petite” mission (miroir de 27 cm) totalise tout de méme 27 détections en mars 2014 et
500 candidates ( , ). Parmi les planétes détectées, on peut noter la présence
de la premiére “super-Terre” Corot-7b ( ) ), de 1.7 rayon terrestre. Pour sa part,
Kepler, mission de taille beaucoup plus conséquente (miroir de 95 c¢cm), a découvert plus de 850
exoplanétes confirmées ( ) ).

Plusieurs causes de faux positifs ont été analysées : le transit d’une étoile de fond peut créer les
mémes baisses de luminosité que celui d’une planéte par exemple. On préfére donc souvent parler
de candidates avant une confirmation, souvent par la méthode des vitesses radiales. Dans certains
cas une analyse poussée des données permet aussi d’éliminer toutes les causes de faux positifs
(voir le blender de , ). Cette méthode a ainsi permis de confirmer Kepler-10b,
la premiére planéte rocheuse découverte par cet instrument ( , ).

Enfin, la mesure précise des variations de la période des transits peut permettre de confirmer
une ou plusieurs planétes sans avoir recours a des vitesses radiales. ( ) annonce
ainsi la découverte d’un systéme de 6 planétes autour de Kepler-11 : en analysant précisément
leur période, cette méthode va permettre d’assigner chacun des 130 transits observés a 1'une ou
I’autre des planétes.

Les résultats de la mission Kepler ont permis d’estimer que la mission Gaia (utilisant I’astro-
meétrie des étoiles pour les détecter), lancée en décembre 2013, devrait détecter 5000 exoplanétes

( ) ). En outre, les futures missions CHEOPS européennes (CHaracterizing ExO-
Planet Satellite, , ) et PLATO (PLAnetary Transits and Oscillations of stars,
, ), et américaine TESS (Transiting Exoplanet Survey Satellite , )

utiliseront elles aussi la méthode des transits pour la détection d’exoplanétes.
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Chapitre 1.2. Méthodes de détection indirectes et missions dédices

1.2.3 Astromeétrie

L’astrométrie utilise les mouvements de I’étoile au cours du temps pour en déduire la présence
d’une planéte. La simplicité apparente de cette méthode fait qu’elle a été utilisée depuis longtemps
pour tenter de détecter des binaires ainsi que des objets de masse planétaire. Cette méthode
présente 'avantage d’étre peu sensible aux variations de luminosité sur ’étoile hote (

, ) et d’avoir un rapport signal & bruit maximum pour les planétes massives a grand
semi-grand axe, ce qui en fait une méthode complémentaire des deux premiéres que j’ai présentées.
Cependant, comme pour les vitesses radiales, il est souvent difficile de mesurer les paramétres
orbitaux sur une période inférieure a4 une orbite ce qui est particulierement handicapant pour
cette méthode qui nécessite donc de longues campagnes d’observation.

Elle a permis la détection confirmée de deux planétes, autour de la binaire HD 176051 (

, ) et de la naine blanche DE0823-49 ( , ). Mais utilisée
sur des planétes déja découvertes par vitesses radiales, elle a aussi permis de lever 'ambiguité
de masse de certains objets pour les confirmer ou au contraire les infirmer. Ainsi, le candidat

orbitant autour de HD 33636 s’est avérée étre une autre étoile ( , ) : Pastrométrie
de ce systéme a permis de réaliser qu’il était vu de face (i = 4.1° £ 0.1), ce qui, a partir d’une
masse minimale calculée de M, sin(i) = 9.28M; ( , ) donne une masse réelle

de M, = 142 + 11M;. La mission Gaia intégrera des instruments astrométriques de précision
et devrait permettre, au cours de sa mission de 5 ans, la détermination de la masse exacte de
nombreuses exoplanétes détectées en vitesses radiales et la détection de milliers d’autres ob-
jets ( , ). Avant méme les retours de cette mission, le potentiel de cette méthode
fait qu’elle est envisagée dans d’autres missions comme le Nearby Earth Astrometric Telescope
(NEAT, ) ).

I.2.4 Micro-lentilles gravitationnelles

Enfin, on trouve, en plus de l'imagerie directe (qui fera 'objet du chapitre 1.3) et des pla-
nétes détectées autour des pulsars (déja évoquées précédemment), la méthode des micro-lentilles
gravitationnelles, qui utilise la déviation de la lumiére d’une étoile de fond par une étoile et/ou
une planéte.

Les grandes collaborations MOA (Microlensing Observations in Astrophysics, ,

) et OGLE (Optical Gravitational Lensing Experiment, , ) ont permis a ce jour
la détection de plusieurs dizaines d’exoplanétes (voir figure 1.2.1). L’inconvénient de cette mé-
thode est qu’elle nécessite des alignements qui rendent les observations impossibles & reproduire.
Cependant, elle présente I’énorme avantage de pouvoir accéder a la fois & des planétes & courts
et a grands demi-grand axes et de masses variées, ce qui permet d’établir des statistiques présen-
tant moins de biais d’observations que les autres méthodes indirectes. Une étude récente (

, ) a ainsi conclu que les étoiles possédant une ou plusieurs planétes sont la régle plutdt
que 'exception. Cette étude conclue aussi que les planétes de types super-Terres (5 & 10 masses
terrestres) sont beaucoup plus abondantes en proportion que les planétes de masse comparable
a celle de Jupiter, cibles privilégiées des autres méthodes de détection indirecte.

La future mission W-FIRST (Wide-Field InfraRed Survey Telescope, , )
intégrera une partie de détection par micro-lentilles gravitationnelles ( , ). Parmi les
découvertes remarquables, on peut citer plusieurs objets libres de masse planétaire (appelées
parfois free floating planets, voir , ) et méme un systéme planéte gazeuse-Lune
extrasolaire ( , ).
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1.2.5. Méthodes indirectes de détection de disques

I[.2.5 Meéthodes indirectes de détection de disques

De la méme facon, les disques de poussiéres ont été détectés par des méthodes indirectes avant
d’étre effectivement observés. En étudiant la distribution d’énergie spectrale (spectral energie
distribution ou SED en anglais) de plusieurs étoile de type T Tauri (étoiles variables nommée
d’apreés T Tau, dont la variabilité est connue depuis 1850), ( ) remarque un exces
en infrarouge (par rapport a la courbe attendue d’un corps noir). Il émet I'hypothése que cet
excés est dii & une enveloppe circumstellaire, plus froide. Les SED de centaines d’étoiles vont étre
observées par IRAS (Infrared Astronomical Satellite, 1983), ce qui permettra & ( ) de
classifier les excés infrarouges observés en trois classes (I, II et III). ( ) montre
que ces classes correspondent & une évolution des proto-étoiles vers les étoiles de faible masse
(< 2 masses solaires) de la séquence principale. ( ) propose ultérieurement une
classe 0.

La figure 1.2.2 (adaptée de , ) montre les SED pour ces différentes classes. En gris,
on a représenté ’émission de corps noir des étoiles. La premiére étape (classe 0) correspond a
une proto-étoile assez froide (pic de la SED dans l'infrarouge lointain ou le sub-millimétrique),
au centre d’'une enveloppe de masse supérieure.

Dans I'étape suivante (classe I), I'enveloppe a perdu une grande partie de sa masse au profit
de I’étoile. La matiére restante se concentre sur un disque. La lumiére de la proto-étoile peut
alors pénétrer I’enveloppe circumstellaire et nous parvenir (dans la SED, on commence a deviner
la forme du corps noir de ’étoile). Enfin, des jets bipolaires se forment.

Les SED caractéristiques des disques de type T Tauri correspondent au type II. La matiére
circumstellaire (gaz et poussiére) s’est alors concentrée sur un disque optiquement épais et évasé.
LA SED est alors centrée sur I’émission de 1’étoile. Le disque produit un fort excés en infrarouge
(& droite de la SED, matiére plus froide que le disque). La matiére en accrétion tombant sur
I’étoile produit un faible excés en ultraviolet. Dans ces trois premiéres étapes proto-stellaires, les
réactions de fusions au coeur des étoiles ne se sont pas encore initiées.

Finalement, la classe III correspond & des étoiles proches de ou dans la séquence principale. La
matiére ne tombe généralement plus sur 1’étoile et la SED est proche de celle d’un rayonnement
corps noir. Dans certains cas, celle-ci présente un léger excés infrarouge correspondant & un disque
mince. La poussiére de ces disques de débris n’est plus primordiale, mais issue de la collision des
planétésimaux. Enfin, les exoplanétes, si elles sont présentes, sont déja formées au sein de ces
disques. Les excés infrarouges ont par exemple permis de prédire 'existence des disques autour
de Vega, Fomalhaut et 5-Pictoris par le satellite IRAS avant leur observation directe (

, ; , ). Le disque autour de HD 15115, qui sera étudié dans la
derniére partie de ce manuscrit, appartient lui aussi a cette classe.

Devant le succés de la missions IRAS (de seulement 10 mois) de nombreuses télescopes spa-
tiaux infrarouge ont été lancés, permettant la détection de plusieurs centaines d’excés infrarouges.
On peut citer les satellites ISO (1995-1998), Spitzer (2003 - 20091), WISE (2009 - 2010%), Her-
schel (2009 - 2013). Ces trés nombreuses observations ont permis de raffiner ces modéles. Ainsi,
les disques de transition ( , ), présentant des structures complexes les rapprochant
des disques de débris, mais possédant encore du gaz, pourraient étre des étapes intermédiaires
entre les classes II et III et le siége d’une formation planétaire. Le disque HD 141569A, dont je
traiterai dans la derniére partie de ce manuscrit, est un disque de transition (pour une revue de
ces disques, voir , ). De méme, au sein de la classe 111, I’étude précise des SED
peut permettre d’identifier des disques continus, ou possédant une ou deux ceintures, séparées

1. Date d’épuisement du liquide de refroidissement, mais la mission continue.
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FIGURE 1.2.2 — Différentes étapes de la formation d’étoile de faibles masses. A gauche sont repré-
sentées les densités spectrales d’énergie obtenues, tandis que la colonne centrale montre la forme
générale du systéme (attention, les échelles spatiales ne sont pas les mémes). A droite, caracté-
ristiques (dge et échelle) et description des différentes classes proposées par ( ) et

(1993). Figure adaptée de (2006).
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1.2.5. Méthodes indirectes de détection de disques

par un cavité circulaire ( , ), qui peut étre le signe de la présence d’un compagnon.
Enfin, cette analyse a aussi permis d’identifier les étoiles de type Herbig Ae/Be (

)

), pendant du type T Tauri pour les étoiles de masse intermédiaire (entre 2 et 8 masses

solaires).
Cependant, ces observations indirectes laissent plusieurs inconnues dans la géométrie du
disque ( , ) et ( ) montre méme qu’un halo sphérique

optiquement mince autour d’une étoile sans disque peut produire les mémes types de SED qu’un
disque circumstellaire. Mais ces méthodes restent tout de méme des outils précieux lorsqu’ils sont
utilisés en complément d’une méthode permettant de résoudre le disque, comme l'interférométrie
( , ) ou l'imagerie directe ( , ), objet principal de cette
thése.
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Chapitre 1.3
L’imagerie directe a ce jour

Dans ce chapitre, je m’intéresse aux méthodes directes pour la détection et ’analyse d’exo-
planétes et de disques et plus spécifiquement aux techniques issues de la coronographie. Je com-
mencerai dans le paragraphe 1.3.1 par rappeler rapidement I’historique et 'intérét de la détection
directe. Les paragraphes [.3.2 et 1.3.3 sont ensuite consacrés au rappel de base de I'imagerie a
travers un télescope. J’expliquerai ensuite les limitations (haut contraste et haute résolution an-
gulaire) inhérentes a toute méthode d’imagerie directe (paragraphe 1.3.4). Je présenterai ensuite
deux méthodes d’imagerie directe, en développant particuliérement la coronographie, qui est a
la base de ce travail de these.

L’objectif de ce chapitre est ensuite de donner une vision de toutes les techniques mises en
ceuvre a ce jour dans ce domaine. Ces techniques peuvent étre actives, comme ’optique adaptative
(paragraphe [.3.7) qui améliore les performances avant l’acquisition des images, ou au contraire
postérieures a la capture des données (paragraphe 1.3.8). Finalement, je conclurai ce chapitre par
la présentation dans le paragraphe 1.3.9 de quelques instruments spatiaux ou au sol actuellement
utilisés ou sur le point de commencer leur phase d’observation.

I.3.1 Disques et planétes en imagerie directe

Nous fétons cette année les 30 ans de la premiére image d’un disque de débris, celui de (-
Pictoris ( , ) grace a un télescope de 2.5m a 'observatoire de Las Campanas.
Nous fétons d’ailleurs aussi les 10 ans de la premiére image d’'un objet de masse planétaire
(orbitant autour de la naine brune 2M1207) qui fut réalisée au VLT par ( )
en utilisant une optique adaptative (NACO, , ) mais sans coronographe.

Le développement des méthodes d’imagerie directe, qui font ’objet de ce chapitre, ont depuis
permis de nombreuses observations. Ainsi, 170 disques ont été résolus dont 40 disques de débris,
54 autour d’étoiles de type T Tauri, 17 autour d’étoiles de type Herbig Ae/Be et 2 disques
de transitions '. L’imagerie de 48 compagnons de masse substellaire > a aussi été rendu possible,
comme les exoplanétes autour de HR 8799 ( , , ) et de B-Pictoris (

, 20092).

L’imagerie directe est remarquable sur plusieurs plans. D’une part, on peut observer sur la
figure 1.2.1 que les planétes observées par cette méthode (losanges oranges) occupent une posi-
tion particuliére. En effet, comme on le verra par la suite et contrairement aux méthodes les plus
utilisées actuellement, les grands demi-grand axes sont favorables & une détection par imagerie

1. Voir le catalogue sur www.circumstellardisks.org
2. Voir le catalogue sur www.ezxoplanet.eu
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directe. L’imagerie directe permet donc d’accéder a des objets nouveaux. D’autre part, 'ima-
gerie directe permet 'analyse spectroscopique généralisée des objets détectés. Cette analyse est
utilisée depuis les années 80 pour les disques de débris (voir la série des articles The Beta Picto-
ris circumstellar disk 1 & XX). Pour les exoplanétes, elle vient a peine de commencer (voir par
exemple, sur HR 8799c, , ), et devrait permettre analyse de ’atmosphére,
la température et la surface des objets détectés, ouvrant la voie & leur caractérisation compléte.
Enfin, comme on I’a déja dit, les techniques d’analyse de la SED ne permettent pas une carac-
térisation compléte de la forme géométrique des disques observés. L’imagerie directe apporte 14
aussi un avantage décisif.

On peut noter que 'imagerie directe des disques de poussiéres et celle des exoplanétes sont
intimement liées car ’étude de ceux-la a parfois permis de prédire 'existence de celles-ci. Ainsi,
I’étude du disque de p-Pictoris a relevé de nombreux indices de la présence d’une planéte avant
méme sa détection, parmi lesquels le vide relatif en poussiére a4 moins de 50 AU ou le warp
du disque. Ces indices ont permis d’obtenir rapidement des contraintes fortes sur 'orbite de
B-Pictoris b dés sa détection ( , ). La prédiction de la présence d’exoplanéte
est aujourd’hui une motivation importante dans I'analyse des disques circumstellaires.

Je rappelle maintenant les bases de la formation d’image & travers un télescope (para-
graphe 1.3.2) dont j’ai besoin pour expliquer les différentes contraintes de I'imagerie directe.

[.3.2 Formation d’images

Soit un télescope de diamétre D qui observe une étoile seule située a trés grande distance et
non résolue. La lumiére nous en parvenant peut étre décrite dans la pupille du télescope comme
un champ électromagnétique 1/1%5 Dans le cadre de l'optique de Fourier, dans laquelle je me
place durant toute cette thése, j’utilise le terme de front d’onde pour désigner une surface d’égale
phase de ce champ. Dans un premier temps, je considérerai, du fait de la distance de 1’étoile et
en supposant ’absence d’aberrations, que les fronts d’onde nous parvenant sont plans dans la
pupille du télescope. En notant E la coordonnée vectorielle dans le plan de cette pupille, on a
donc :

U5(EN) = P(ENY(N) (1.3.1)

ou A est la longueur d’onde, P la fonction décrivant la pupille et ¢y le champ issu de I’étoile,
que l'on considére uniforme sur la pupille. Je ne considérerai pas dans toute cette thése sa
dépendance en A (pas de raies ni de dépendance en corps noir, sauf dans la figure 1.3.4). La
dépendance temporelle de toutes les amplitudes complexes est présente implicitement partout
dans les notations de cette thése mais n’est pas explicitée. La pupille du télescope est considérée
comme parfaitement circulaire et laissant passer de maniére équivalente toutes les longueurs
d’onde (pas de dépendance en \). La fonction P est donc de la forme :

P@E) = {1 stp<D/f2 (13.2)

0 sinon.

ou p = A/ |§_]2 est la distance radiale au centre du plan pupille. Dans le plan focal image du
télescope se trouve un détecteur. La bande d’observation du détecteur est de largeur A\ et

3. Cette notation, qui peut paraitre assez compliquée, est, comme la plupart des notations utilisées dans cette
thése, celle choisie dans les publications ( , ). Toutes les notations de la partie I sont
regroupées dans le tableau 1 a la page 23.
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1.5.83. Aberrations du front d’onde

de longueur d’onde centrale \g. Je définis aussi la résolution de cette bande par Ry = Ag/AA.
L’image de I’étoile ponctuelle dans le plan focal est une tache de diffraction, décrite par une
fonction mathématique appelée la fonction d’étalement du point. Dans le cadre de l'optique de
Fourier, cette fonction peut s’écrire :

FEP(Z\) = |F[P]J? , (1.3.3)

ou Z est la coordonnée vectorielle en plan focal et F désigne la transformée de Fourier (spatiale)
d’un signal. Pour chaque longueur d’onde, 'image I, de I’étoile a travers le télescope est donc :

L(Z)\) = O« FEP(Z,)\) | (1.3.4)

ou #* est le produit de convolution et O est la répartition de 'intensité moyenne de 1’étoile. On a
O = |10|?6(Z), ot 6 est le symbole de Kronecker. Sous les hypothéses prises jusqu’a maintenant, la
fonction d’étalement du point est une tache d’Airy (figure 1.3.1, gauche), dont le coeur central est
de taille angulaire A/D *. Dans cette partie,je considérerai toujours que cette fonction d’étalement
du point de I'étoile est centrée sur le détecteur °.

Prenons maintenant un autre objet en interaction gravitationnel avec le premier. L’objet que
I’on cherche a observer est maintenant constitué d’une étoile non résolue centrée dans le plan
focal O et d’'un autre objet O¢. En utilisant la fonction FEP décrite dans 1’équation 1.3.3,

I'image I dans dans le plan focal du détecteur est alors :

I=(0+0c)«FEP =1, + I , (1.3.5)

ol I est I'image de l'autre objet. Cet objet peut étre un disque circumstellaire ou compagnon
non résolu (planéte, naine brune ou autre étoile) & une position 2¢. Dans ce dernier cas, si
'on note ¢ le champ uniforme nous en parvenant, on a Oc(¥) = |[c|*§(Z — 2¢), et donc
Ic(Z) = [Yc|?/|vol? 1.(Z — 2¢), soit la méme image que 1’étoile, mais décentrée et d'une intensité
différente. J’appellerai le rapport |¢¢|?/[10|? (< 1) le contraste entre I'objet compagnon et
I’étoile.

1.3.3 Aberrations du front d’onde

Revenons maintenant sur I’hypothése de front d’onde plan. En effet, lors de la propagation
entre 1’étoile et le télescope, le front d’onde se déforme. Ces déformations sont de deux sortes :
aberrations de phase et d’amplitude. Les aberrations de phase, retard ou avance d’une partie
du front d’onde par rapport & une autre, peuvent étre introduites par l'atmosphére pour les
télescopes au sol, mais aussi par les optiques rencontrées en transmission ou en réflexion, méme
pour les instruments situés dans ’espace (voir paragraphe [.3.7.5 pour une description plus précise
de ces aberrations). Les aberrations d’amplitude, différences de transmission entre les points

4. Si vous aussi vous vous étes déja demandé pourquoi on ne voit pas de tache de diffraction quand on regarde
le ciel, c’est parce que notre ceil a une ouverture de D = 5 mm et une focale de 1.6 cm, qui résulte donc en une
tache d’Airy de 2um, qui correspond exactement a la taille de nos “pixels” sur le fond I'ceil que sont les cones
et les batonnets. Donc une étoile, correspond & un pixel (les anneaux sont trop faibles pour étre détectés par
les pixels voisins). Si par contre vous vous demandez pourquoi van Gogh voyait quand méme des taches d’Airy
quand il regardait les étoiles (voir 1’étoile & gauche du cyprés dans 'image en exergue de cette partie), je n’ai pas
la réponse.

5. En pratique, voir la partie II pour le centrage lors de la prise d’image et la partie IV pour le centrage aprés
la prise d’image.
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Chapitre 1.53. L’imagerie directe a ce jour

FIGURE 1.3.1 — Simulations d’une fonction d’étalement du point sans aberrations (fonction ap-
pelée tache d’Airy, a gauche); avec 50 nm (RMS) d’aberrations de phase (centre); avec 200 nm
(RMS) d’aberrations de phase (droite) pour A = 700 nm. Pour de faibles aberrations, des speckles
commencent & apparaitre dans le plan focal. De plus fortes aberrations vont déformer la tache
centrale.

de la pupille, sont souvent introduites par les montures des télescopes (araignées, obstruction
centrale), mais aussi par les trous et les poussiéres présentes sur les optiques. Enfin, hors du
cadre de 'optique de Fourier, la propagation des erreurs de phase peut générer des aberrations
d’amplitude. Pour décrire I'influence de ces erreurs, j’'introduis une dépendance en phase et en
amplitude du champ de ’étoile dans la pupille :

d)g’(ga)‘) = 1!}0P(f)a(£,)\)eXp(Z¢(f,)\)) ) (136)
ol a et ¢ sont a valeurs réelles, définis au moins sur la pupille du télescope et décrivent respective-
ment les aberrations en amplitude et en phase dans la pupille. Pour des raisons de symétrie entre
la phase et amplitude, j'utiliserai pour la suite la notation ® = ¢ + i ou je pose a = exp(—a).
® est appelée front d’onde complexe dans la suite. Les champs ¢ et « sont considérés de moyenne
nulle.

J’ai besoin d’introduire certains outils de description des aberrations. Pour quantifier les
erreurs de phase, je définis leur niveau ainsi que leur densité spectrale de puissance (DSP, voir
paragraphe 1.3.7.5). Pour le niveau d’aberration, j’utiliserai deux outils principaux. Je parlerai
parfois de I’écart de chemin optique (A¢/(27), en nanométres) maximal entre les points de la
phase. Je ferai alors suivre cette mesure de la mention PV entre parenthése (pour peak-to-
valley). Cependant, cette mesure est particuliérement pessimiste et j'utiliserai souvent un écart
type du chemin optique sur la pupille. Je ferai alors suivre cette mesure de la mention RMS
entre parenthése (pour root mean square). Pour les aberrations d’amplitude, je parlerai soit en
pourcentage RMS de I'intensité (écart type de a?), soit en pourcentage RMS sur a.

L’équation 1.3.6 peut s’écrire :

V5(EA) = doP(E)exp(i®(EN)) - (1.3.7)
Pour de faibles aberrations (|®| << \), on peut faire le développement au premier ordre suivant :
Ys(EA) = hoPE)(1 +i®(EN)) - (1.3.8)

Enfin, je considére que les aberrations sont définies uniquement dans la pupille, soit :

Pd =3, (1.3.9)
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dont je déduis :
V5(EX) = wo(P(E) +i®(EN) - (1.3.10)

Ces aberrations vont déformer la fonction d’étalement du point en introduisant des speckles
(ou tavelures) dans le plan focal. La figure 1.3.1 montre une fonction d’étalement du point pour
différents niveaux d’aberrations. La dimension caractéristique de ces speckles est aussi A\/D. Sans
rentrer dans le détail de la théorie des aberrations de phase (voir, par exemple, , ;

, ), j’évoquerai souvent les deux premiers ordres (dans leur décomposition sur une
base de Zernike), le tip et le tilt (abrégé en tip-tilt), qui sont des rampes de phases selon deux
directions orthogonales et qui contrélent la position de la fonction d’étalement du point dans le
plan focal.

Aprés avoir rappelé le principe de formation d’image dans un télescope, je décris dans le
paragraphe suivant les principales limitations de 'imagerie directe des exoplanétes.

I.3.4 Hauts contrastes et hautes résolutions angulaires

telescope de telescope de 2 m_ telescope de 4

Intensite normalisee (coupe)

1 3 . L L | L 0.0i L I L

-0.05 0.00 0.05 -0.05 0.00 0.05 -0.05 0.00 0.05
Distance angulaire (') Distance angulaire (") Distance angulaire (")
FIGURE 1.3.2 — Haut : simulation d’images d’un systéeme de deux étoiles séparées par 1 unité

astronomique et situées a 20 parsecs a travers des télescopes de 1, 2 et 4m pour A = 700nm et sans
aberrations. Bas : coupe horizontale de ces tmages. En noir, les fonctions d’étalement du point
pour chacune des €toiles individuellement, en rouge leur superposition.

L’analyse des systémes planétaires en imagerie directe est principalement limitée par le haut
contraste et la faible séparation entre les étoiles observées et leur compagnon. La résolution du
télescope est la distance angulaire minimale séparable par le télescope. Pour la définir, prenons
deux étoiles séparées d’une distance de 1 ua. La figure 1.3.2 (haut) montre I'image en plan focal
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FIGURE [.3.83 — Simulation d’images d’un systéeme de deux étoiles séparées par 1 unité astronomique
et situées a 20 parsecs o travers des télescopes de 1, 2 et 4m pour A = 700nm et pour un front
d’onde aberré de 8000 nm (RMS).

de ce systéme de deux étoiles situées a 20 parsecs, pour des diamétres de télescope de 1, 2 et 4 m.
Dans la partie basse de la figure, j’ai tracé des coupes horizontales de leur fonctions d’étalement
du point (en trait noir les fonctions seules et en rouge leur superposition). Dans le cas d'un
télescope de 1 m, les deux images sont confondues. Au contraire, dans le cas d’un télescope
de 4m, les deux objets du systéme sont parfaitement discernables. On comprend bien que pour
résoudre deux objets astrophysiques proches, leurs images doivent étre séparées dans le plan
focal. La résolution d’un télescope est donc directement liée a la taille de la fonction d’étalement
du point, soit A/D. Dans le cas d'un front d’onde aberré par la turbulence atmosphérique, la
déformation de la fonction d’étalement du point a un impact important sur la résolution, qui est
remplacée par \/rg (si rg < D) ou ry est le paramétre de Fried. Ce paramétre, dont 1'ordre de
grandeur est la dizaine de centimeétres en visible et proche infrarouge, décroit quand la turbulence
de l'atmosphére augmente, limitant d’autant la résolution du télescope. La figure 1.3.3 montre
les mémes images que la figure 1.3.2 (systéme de deux étoiles situées a 20 parsecs vu a travers
des télescopes de 1, 2 et 4 m), mais en présence d’aberrations de 3000 nm (RMS). Méme pour le
télescope de 4 m, les deux étoiles ne sont pas séparables. L’imagerie directe est donc plus efficace
sur de grands télescopes au sol munis d’optique adaptative (voir paragraphe 1.3.7) ou sur des
télescopes spatiaux ne subissant pas l'influence de I’atmosphére.

La résolution du télescope n’est pas le seul facteur limitant de la détection directe d’exopla-
néte. Je me place maintenant maintenant dans le cas d’une forte différence de contraste entre
les deux objets du systéme (|1c|?/|vo|*> << 1), comme par exemple dans le cas d'une étoile et
d’une planéte ou d’une étoile et d’un disque circumstellaire. La figure [.3.4 montre ce rapport
(en échelle logarithmique) pour le soleil et certaines planétes du systéme solaire, ainsi que d’une
planéte de type Jupiter chaude, en fonction de la longueur d’onde. La courbe solaire (jaune)
est en fait 1g(\), selon les notations employées, tandis que les autres courbes sont ¥¢c(\) pour
différentes planétes. J’ai normalisé le graphe par rapport au maximum de 1’émission solaire. Les
niveaux de contrastes peuvent donc se lire par différence entre les courbes de flux. Ce graphe
montre deux maxima locaux dans I’émission des planétes :

— en visible-proche infrarouge (A < 1pum) correspondant au maximum de la lumiére solaire
réfléchie par la planéte. Les objectifs en contrastes vont de 1075 pour une Jupiter chaude a
10~ pour les planétes gazeuses “froides” et 10719 pour les premiéres planétes telluriques.

— en infrarouge plus lointain (A > 10um pour les planétes “froides”, A = 2um pour la Jupiter
chaude) ot pointe I’émission propre des planétes. Les contrastes nécessaires sont moins
importants a ces longueurs d’onde, de 10™3 pour la Jupiter-chaude a 10~¢ pour les planétes
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FIGURE [.3.4 — Différence de flux entre une étoile de type solaire et les planétes du systéme solaire
et une Jupiter chaude en fonction de la longueur d’onde d’observation. Les contrastes, en échelle
logarithmique, sont obtenus a partir des fluz de corps noirs, en Jansky, normalisée par le maximum
du flux solaire. Les données utilisées pour ce graphe sont issues de ( ). Pour
la Jupiter chaude, j’ai pris une température d’émission de 1600 K, un albédo de 0.05 et un demi
grand aze de 0.5 ua (. , ).

du type de celles rencontrées dans notre systéme solaire.

Cependant, comme on I’a vu précédemment, la résolution d’un télescope décroit avec la longueur
d’onde et la plupart des instruments non interférométriques vont favoriser la premiére région.

La figure 1.3.5 montre le profil radial de la moyenne azimutale de l'intensité normalisée en
échelle logarithmique pour les trois fonctions d’étalement du point de la figure 1.3.1 en fonction
de la distance a ’étoile 7, en A\/D. On observe bien que la diffraction de 1’étoile impose une
limite en contraste des détections : & une distance r donnée, le rapport de contraste doit étre
supérieur & ces courbes pour que le second objet soit observé directement. On remarque aussi, qu’a
rapport de contraste entre les objets constant, les détections en imagerie directe sont donc plus
faciles pour des planétes orbitant a grands demi-grand axes, contrairement aux autres méthodes
de détection, ce qui se vérifie bien sur la figure [.2.1. On observe enfin que les aberrations de
phase dégradent rapidement la performance en contraste, surtout a de grandes séparations (voir
paragraphe 1.3.6.4).

Il s’agit donc d’aller au dela de cette limite imposée par la diffraction de ’étoile pour détecter
le signal I dans 'image I. La soustraction d’une autre image de 1’étoile ne comportant pas de
planéte (image stellaire de référence) est une autre possibilité. Ces techniques “post-traitement”
seront décrites dans le paragraphe [.3.8. Cependant, méme en imaginant que la fonction d’éta-
lement du point est parfaitement connue et invariante, la détection est forcément limitée par le
bruit de photon dans I'image stellaire. Avant méme toute technique de post-traitement, il est
donc primordial de trouver une méthode pour réduire 'impact de la diffraction de 1’étoile dans
le plan focal du détecteur, idéalement dans tout le plan focal, en pratique dans certaines zones.
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FIGURE 1.3.5 - Moyenne azimutale de l'intensité normalisée en échelle logarithmique pour les
trois fonctions d’étalement du point de la figure 1.5.1 (aberrations de 0, 50 et 200 nm RMS pour
A =700 nm) en fonction de la distance a l'étoile r, en A\/D.

Je présente ici deux méthodes dont c’est justement le but : I'interférométrie en frange noire dans
le paragraphe 1.3.5 et la coronographie dans le paragraphe 1.3.6.

I[.3.5 Interférométrie en frange noire

Le principe de 'interférométrie en frange noire pour la détection d’exoplanéte a été proposé
originellement par ( ). La figure 1.3.6 décrit son principe. On utilise un interféro-
métre composé de deux télescopes éloignés d’une base B qui observe un systéme étoile-planéte. Si
la différence de marche est nulle, I’étoile se trouve sur une interférence constructive. On introduit
donc un déphasage de 7 dans I'une des voies de U'interféromeétre (voir schéma sur la figure 1.3.6,
gauche). Celui-ci permet de placer 1’étoile sur une frange noire et donc d’obtenir des contrastes
importants si la planéte est située sur une frange claire (voir image sur la figure 1.3.6, droite).

Le principal avantage de cette technique est que la résolution, ne dépendant que de la base
du télescope, est moins limitante que dans le cas des méthodes mono-télescopes. On peut donc
se permettre de travailler en infrarouge lointain, ce qui permet d’atteindre la longueur d’onde
d’émission propre des planétes (A > 10um), ou le rapport de contraste entre ’étoile et la planéte
est plus favorable (voir les courbes de contrastes de la figure 1.3.4). Cependant, contrairement
aux méthodes mono-télescopes, la métrologie entre les différents miroirs est déterminante et
contraint fortement les performances. Le banc expérimental PERSEE (PEGASE Experiment for

Research and Stabilization of Extreme Extinction, , ), développé depuis 2008
par un consortium de laboratoires et installé au LESIA, a permis de réduire la luminosité stellaire
dans I'image finale de 8 10~7 pour une largeur de bande de Ry = 2.7 ( , ). Cependant,

cette méthode ne permet d’obtenir une image directe des objets observés contrairement a la
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FIGURE 1.3.6 — Principe de l'interférométrie en frange noire. Sur la figure de gauche, deux téles-
copes en interférométrie pointent vers un systéme étoile-planéte. Sur la figure de droite, je montre
une figure d’interférométrie : l’étoile se trouve dans une frange sombre et la planéte dans une frange
brillante. Figures issues de (2012).

coronographie, qui est une autre méthode réduisant la luminosité stellaire pour la détection de
planétes et de disques.

[.3.6 Coronographie

Dans cette partie, je présente d’abord un historique de la coronographie (paragraphe 1.3.6.1)
avant de décrire le principe des coronographes de phase & travers I’exemple du coronographe
dit a quatre quadrants, que j’ai le plus manipulé durant ma thése (paragraphe 1.3.6.2). Je fais
ensuite une description analytique d’un coronographe dans le cas général (paragraphe 1.3.6.3),
avant de présenter les limitations fréquentes de ces instruments (paragraphe 1.3.6.4). J’introduis
ensuite dans le paragraphe [.3.6.5 les outils habituellement utilisés pour la description des perfor-
mances d’un coronographe. Enfin, je présente rapidement certains des derniers développements
en coronographie dans le paragraphe 1.3.6.6, en insistant sur les masques que j’ai manipulés.

1.3.6.1 Le coronographe solaire de Lyot

La coronographie a été inventée par Bernard Lyot ( , ) pour l'observation solaire. I
s’agit, pour “[étudier] la couronne solaire en dehors des éclipses” (nom de son article de 1932) d’en
créer une artificiellement en plagant un masque circulaire métallique en plan focal d’un diamétre
plus grand de quelques secondes d’arc que le diamétre de la couronne solaire. Celui-ci masque une
partie de la lumiére sur I'axe (le soleil) et diffracte le reste. En plagant un diaphragme circulaire
(appelée diaphragme de Lyot) dans le plan pupille suivant, la lumiére diffractée est bloquée et il
ne reste que la lumiére de la couronne. L’appareil fut construit a I’observatoire de Meudon puis
monté “a dos de mulets” ( , ) au Pic du midi a I’été 1935. Il put ainsi réaliser des images
de la couronne solaire hors éclipse (voir figure 1.3.7, gauche) . Depuis les premiéres observations
en 1932, cet instrument a connu une grande longévité, puisque les coronographes de Lyot sont
toujours utilisés, notamment par plusieurs instruments du satellite SOHO, lancé en 1995 pour
I’observation du soleil.

6. Je vous encourage vivement & regarder aussi le film réalisé par B. Lyot ot les éjections de la couronne solaire
sont trés poétiquement décrites comme de “gigantesques reptiles préhistoriques”. Il est disponible en partie ici.
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FIGURE 1.8.7 — 80 ans de coronographie solaire. A gauche : observations de la couronne solaire
effectuées en 1935 a l’observatoire du MIDI, tirée de ( ). Droite : superposition de 3 jours
de données du satellite SOHO montrant la désintégration de la cométe ISON lors de son passage
prés du soleil en movembre 2013 : la trace continue en bas & droite montre son passage avant
désintégration, tandis que les taches en haut sont les marqueurs de sa désintégration (crédit : ESA
/ NASA).

En outre, ils ont progressivement été proposés pour la détection et I'analyse de disques et
de planétes ( , ; , ). Cependant, les objets occultés étant non
résolus, contrairement au Soleil, il a fallut adapter la taille de ces masques ( , ).
Des coronographes de Lyot ont ainsi été installés sur le HST (voir 1.3.9.1 et sur de grands
télescopes accompagnés d’une optique adaptative spécifique, comme l'instrument COME-ON
( , ), utilisé par exemple pour l'observation du disque de [ pic ( ) ).
Cependant, la nécessité d’obtenir simultanément de grands contrastes & de faibles séparations
a poussé le développement de masques spécifiques dit masques de phase. Dans le paragraphe
suivant, je présente le principe du coronographe en utilisant ’exemple du quatre quadrants.

1.3.6.2 Coronographe stellaire : exemple du coronographe quatre quadrants

Si le principe reste le méme que pour la coronographie solaire (un masque en plan focal, un
diaphragme de Lyot en plan pupille), les masques coronographiques stellaires doivent permettre
d’accéder aux environs immédiats de I’étoile. Parmi eux, les masques de phase, par opposition
aux masque d’amplitude dont I'objectif est de bloquer la lumiére stellaire sur ’axe optique,
cherchent uniquement a la diffracter, ce qui permet de 'arréter lors du passage du Lyot. On peut
ainsi accéder a des objets de haut contraste et situés a de faibles distances angulaires de ’étoile.

Le coronographe quatre quadrants (FQPM pour four quadrant phase mask) est un coro-
nographe de phase que j’ai particuliérement utilisé durant ma thése. Introduit par
( ), son efficacité est prouvée par ( , ) et ( ) successi-
vement en simulation, expérimentalement puis sur ciel. La figure 1.3.8 montre le principe général
d’un coronographe en s’appuyant sur les figures de diffractions obtenues avec un coronographe
de type quatre quadrants.

La lumiére passe tout d’abord par la pupille d’entrée circulaire et non apodisée P (définie
par Péquation 1.3.2). La vignette a représente la fonction d’étalement du point dans le plan
focal suivant cette pupille. J'introduis dans ce plan le masque coronographique. La vignette b
de la figure 1.3.8 montre ce masque dans le cas d’'un FQPM. Ce masque est constitué de deux
quadrants introduisant un déphasage de 7 et de deux quadrants n’introduisant pas de déphasage.
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FIGURE [.3.8 — Schéma décrivant le principe d’un coronographe de phase & travers l’exemple
d’un coronographe FQPM. Vignette a : fonction d’étalement du point dans le plan focal juste
avant de rencontrer le masque de phase. Vignette b : masque de phase quatre quadrants. Vignette
¢ : plan pupille (ou plan de Lyot) avant passage par le diaphragme de Lyot; la lumiére sur azxe
est diffractée hors de limage de la pupille. Vignette d : speckles ou intensité lumineuse stellaire
résiduelle Is dans le plan focal aprés coronographe. Les vignettes a et d ont été prises sur le banc
THD de l’observatoire de Meudon en condition expérimentale. La vignette c est issue de

(2003).

Il s’agit donc d’un masque de phase (la transmission est constante sur le masque) et la fonction
M le décrivant est complexe (et de module égale & 1 en tout point). Dans un premier temps, on
négligera la dépendance spectrale de M. En décomposant & en coordonnées cartésiennes x; et
x2, la fonction M du masque coronographique peut dans un premier temps s’écrire de la fagon
suivante :

1 si >0
M(Z) = exp(iem) avec €= { o (I.3.11)

0 sinon.

La pupille est alors ré-imagée et dans ce plan (figure 1.3.8, vignette c¢), la lumiére sur 'axe
(stellaire) est diffractée hors de la pupille. On utilise un diaphragme, appelé diaphragme de
Lyot, pour stopper la lumiére diffractée. J’appellerai ce plan pupille particulier le plan de Lyot.
Le diaphragme de Lyot est décrit par une fonction L, identique & celle de ’équation 1.3.2, mais
pour un diamétre Dy, inférieur ou égal & D. La lumiére planétaire, qui elle n’a pas été diffractée,
est transmise par le Lyot. Dans le plan focal suivant est situé le détecteur : le signal stellaire I'g
est minimisé mais pas le signal de la planéte I¢.
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1.3.6.3 Description analytique d’un coronographe

Le principe de fonctionnement d’un coronographe est expliqué analytiquement de maniére
détaillée dans ( ), reproduit dans la partie I1I. Cependant, pour mieux expli-
quer les limitations de tout masque coronographique, je le redémontre rapidement. Les équations
de cette partie peuvent s’appliquer a la plupart des coronographes, en phase ou en amplitude,
pour peu que l'on puisse décrire les fonctions P, M et L. Pour plus de lisibilité dans les équations,
je ne note pas les dépendance en 7, E et A dans les parties droites des équations. En utilisant le
champ en plan pupille % défini au paragraphe 1.3.2, le champ complexe A’y dans le plan focal,
aprés le masque coronographique de fonction M, s’écrit :

Ag(ZN) = F[W.M . (1.3.12)

On peut donc écrire, dans le plan pupille suivant, aprés le passage du Lyot de fonction L, le
champ électrique de la lumiére issue de I’étoile :

Us(EX) = W= FUM]DL . (1.3.13)

En remplagant )y par son expression en présence de faibles aberrations (équation 1.3.10), le
champ complexe en tout point du plan de Lyot devient alors :

wsq(f’A) = (P+ F ' [M)L+i(®+ F ' [M])L . (1.3.14)
0
Finalement, dans le plan focal suivant, le champ complexe Ag = F[ig] s’écrit :
A*S'l(:z’A) = F[(P*F ML) +i(F[(®* F ' [M])L] (1.3.15)
= (F[P]M) = F[L] + i(F[®]M) = F[L] , (1.3.16)

et en intégrant les longueurs d’onde sur une bande chromatique de largeur R, j'obtiens :

f AS(f’A)dA:f (]—"[P]M(f,)\))*}"[L]d/\Jrif (FI®(N]M(EN)) * F[L]dA . (1.3.17)
Ry Yo R R

L’intensité de ’étoile dans le plan focal aprés un coronographe est enfin :

Is = |As]? . (1.3.18)

On remarque qu’aprés le passage par le coronographe, I'image Ig d’une étoile sur I’axe n’est plus
une fonction d’étalement du point comme habituellement donnée par un systéme imageur tandis
que 'image I, hors axe, reste donnée par la relation de convolution O¢ * FFEP. Ayant perdu la
linéarité utilisée dans I’équation 1.3.5, il est impropre de parler de fonction d’étalement du point
dans le plan focal aprés un coronographe. Cependant, de la méme facon que dans I’équation 1.3.5,
on notera toujours I 'image sur le détecteur, qui devient :

I=Is+1Ic . (1.3.19)

On cherche donc & minimiser Ig pour obtenir I'image Io. Le champ complexe Ag peut se dé-
composer en deux parties : la partie “non aberrée” ((F[P]M) = F[L] dans I’équation 1.3.17) et
une partie “aberrée”; dépendante de ® (& droite dans I’équation 1.3.17). Méme si certains coro-
nographes sont développés pour minimiser leur sensibilité aux aberrations (en particulier au tip
et au tilt), Pobjectif principal du coronographe est d’annuler la partie “non aberrée”.
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1.3.6.4 Limitations d’un coronographe

Je décris ici les limitations principales des masques coronographiques, en insistant particu-
lierement sur celles présentes pour les masques de phase.

Une premiére limitation est introduite par les défauts de fabrication du masque. Par exemple
dans le FQPM, comme dans la plupart des masques de phase, le nécessaire caractére abrupte
des marches entre les quadrants est difficile & reproduire expérimentalement. Dans le paragraphe
suivant, je présente les solutions envisagées pour rendre plus “continues” les transitions dans les
coronographes de phase.

Un coronographe est dit équivalent au coronographe parfait & une longueur d’onde donnée
s’il est prouvé analytiquement qu’il permet :

(F[P]M) « F[L] =0 . (1.3.20)
Dans ce cas, j'obtiens I’équation suivante :

As(Z,\)
Yo
Dans ce cas et en ’absence d’aberrations (® = 0), la totalité de la lumiére stellaire est rejetée en
dehors du Lyot. Le coronographe de Lyot n’est pas équivalent au coronographe parfait mais
( ) prouve que c’est le cas pour un FQPM sans défauts a la longueur d’onde optimale.
Une importante limitation de la plupart des coronographes de phase repose sur leur chroma-
tisme. En effet, le déphasage introduit par le masque (voir équation équation [.3.11 dans le cas
du FQPM) est souvent produit par la traversée d’une épaisseur plus ou moins large de maté-
riau. Le déphasage introduit par une traversée d’une épaisseur e d’'un matériau d’indice ny vaut
27 (ny — 1)e/X pour une longueur d’onde \.
Dans le cas du coronographe FQPM, pour obtenir un déphasage de 7 a cette longueur d’onde,
on devra avoir un quadrant d’épaisseur :

— i(F[®|M)  F[L] . (1.3.21)

A
er(AN) = —— 1.3.22
dépendant donc de la longueur d’onde A. Un coronographe FQPM classique est donc construit
pour une longueur d’onde optimale A,y pour laquelle ce décalage vaut m. Puisque les quatre
quadrants sont constitués du méme matériau et en considérant juste ’écart de phase entre les
quadrants, I’équation 1.3.11 devient :

29 -1 (Ao i 0
M(Z,\) = exp <m(n)\)e> avec e=1{"° (Aopt) S? vz = (1.3.23)
A 0 sinon.

Pour une largeur de bande chromatique non nulle et méme en ’absence d’aberrations, méme la
partie “non aberrée” n’est donc pas totalement annulée. Plusieurs solutions ont été envisagées
pour achromatiser les coronographes de phase, et en particulier les FQPM. D. Mawet a ainsi
proposé de 'achromatiser en produisant le déphasage d’une autre fagon : soit grace a des réseaux
sub-lambda ( ) ), soit grace a des lames demi-ondes achromatiques

( ). Une autre solution, le multi-FQPM (MFQPM), proposée par ( ) est
de mettre en série trois coronographes FQPM. Les performances d’un tel coronographe ont été
étudiées par ( ) et testées récemment sur le banc THD de 'observatoire de
Meudon (voir partie III).
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Enfin, méme pour un coronographe idéal a la longueur d’onde optimale, les équations 1.3.18
et [.3.21 montrent que ’énergie stellaire dans le plan focal est une fonction quadratique des
aberrations de phase. Le cceur de mon travail de recherche se situe donc dans la minimisation de
ce terme “aberré” pour 'amélioration des performances en contraste des coronographes.

1.3.6.5 Performances d’un coronographe

Pour quantifier les performances en contraste d’un coronographe, j'introduis plusieurs outils.
Je définis tout d’abord I'atténuation comme le rapport du maximum de la lumiére stellaire dans
le plan du détecteur aprés coronographe par le maximum de 'image sans coronographe, soit :

max(Ig)
ol

En considérant qu’en 'absence d’aberrations, la fonction d’étalement du point de I'instrument
avant le coronographe vaut 1 sur ’axe. Cependant, I'atténuation ne rend pas compte des possi-
bilités de détection a toute séparation puisque ’on ne connait pas précisément la forme de Ig &
cause des déformations du front d’onde. J’appelle donc contraste (RMS) le profil radial de I’écart
type azimutal des points de Ig situés a une distance r soit :

a(Is(r))
|10/

ol o est un écart type (RMS). Pour présenter un contraste, je représenterai donc ce rapport
pour tout r. Pour mesurer des distances dans le plan focal, on utilisera la distance angulaire \/D
comme unité, qui est la taille caractéristique de la fonction d’étalement du point donc de I'image
de I’étoile sans coronographe et d’un éventuel compagnon sur le détecteur.

Attention, nos définitions du contraste et de l'atténuation, qui sont souvent utilisées dans
le domaine du haut contraste, renvoient des mesures inférieures & 1 et qui diminuent pour de
meilleures performances. Je parlerai donc de plus haut contrastes, ou de meilleurs contrastes,
pour de plus faibles valeurs de ce rapport. Les performances obtenues par ( )
pour le FQPM en laboratoire montrent une atténuation 51076 en utilisant la longueur d’onde
optimale du coronographe.

Enfin, on définit I'inner working angle (IWA) comme la séparation minimum en A\/D ou un
potentiel compagnon garde une transmission de 1/2. En fonction des objets que 1'on cherche &
atteindre, on préférera obtenir un grand contraste a de grandes séparations (coronographes a
grand IWA) ou au contraire privilégier 'accés a de faibles séparations (coronographes a petit
IWA).

Je vais maintenant présenter d’autres coronographes en insistant particuliérement sur ceux
que j’ai utilisés pendant ma thése. Ceux-ci, tous en phase, sont des instruments & faibles IWA et
je me concentrerai donc principalement sur ce type de coronographe.

(1.3.24)

(1.3.25)

I1.3.6.6 Quelques coronographes stellaires

La figure 1.3.9, issue de ( ), montre les récents développements en matiére
de coronographie stellaire . On voit qu’ils se répartissent en 3 catégories : les coronographes
de phases (paragraphe 1.3.6.6.1) et en particulier le masque de phase & quatre quadrants, puis
les coronographes interférométriques et a4 apodisation, dont je parle briévement dans le para-
graphe 1.3.6.6. Je ne donnerai pas de performances en contraste pour ces coronographes. En

7. Jexpliciterai les abréviations au fur et 4 mesure du texte
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FIGURE 1.3.9 — Récents développements dans le domaine de la coronographie o faible IWA (figure
issue de , ). Les abréviations sont explicités dans le texte.

effet, ces performances dépendent fortement de la quantité d’aberrations dans le front d’onde, et
il est donc difficile de les comparer si elles ont été obtenues sur des bancs différents.

1.3.6.6.1 Coronographes de phase

Dans ce paragraphe, je décris rapidement les étapes du développement des coronographes de
phase.

Le premier masque de phase proposé pour la coronographie utilisait un masque de phase
circulaire introduisant un déphasage de 7. Ce masque est appelé Roddier-Roddier (

, ; , ) et noté disk phase mask ou DPM sur la figure 1.3.9. Il s’agit
de créer une interférence destructive sur la tache centrale de la fonction d’étalement du point,
comme la partie gauche de la figure 1.3.10 (issue de , ), en optimisant la
taille de ce masque circulaire pour une longueur d’onde particuliére. Il peut aussi s’utiliser en
complément d’une pupille apodisée ( , ; , ) : P ne présente alors plus
une distribution binaire (équation 1.3.2) et la transmission peut prendre des valeurs intermé-
diaires. On prouve ( , ) que l'utilisation d’une pupille apodisée avant un masque de
phase Roddier-Roddier le rend lui aussi équivalent & un coronographe parfait. Malheureusement,
ce masque est assez chromatique, d’une part pour les mémes raisons que le FQPM (il nécessite
aussi un déphasage de 7), d’autre part car la taille du masque de déphasage dépend évidemment
de la taille de la fonction d’étalement du point, donc de A.

Une version plus achromatique du Roddier-Roddier a été développée, le DZPM (dual-zone
phase mask , ). La figure 1.3.10 montre le principe de ce coronographe. A
gauche, on schématise en coupe un déphasage de m dans un Roddier-Roddier, c’est-a-dire utilisé
a sa fréquence optimum A = Ag : la partie en gris foncée compense la partie en gris clair. Dans
la partie centrale de la figure 1.3.10, on utilise une valeur A # A\ et 'on voit que ce déphasage ne
permet pas de créer une interférence totalement destructive. L’utilisation d’une deuxiéme zone
en anneau autour de la premiére permet en partie de corriger ce biais par 'ajout de deux degrés
de liberté. Les rayons r1 et 7 des zones ainsi que les épaisseurs e et eg sont alors optimisés pour
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FIGURE 1.3.10 — Fligure issue de Soummer et al. (2003) montrant le fonctionnement d’un DZPM

a travers trois représentations 1D du champ électrique aprés son passage par le masque de phase
en plan focal. A gauche, le Roddier-Roddier, éclairée 4 sa longueur d’onde optimisée, produit exac-
tement un décalage de w. Il reste donc juste a optimiser la taille du masque pour obtenir une
compensation totale des parties en gris clair et gris foncé. Au centre, on éclaire le Roddier-Roddier
avec une longueur d’onde différente : quelle que soit la taille du masque, il n’est pas possible pour
ces deux parties de se compenser mutuellement. A droite, c’est le cas du DZPM : on introduit une
couronne qui introduit un déphasage différent. On a introduit un degré de liberté supplémentaire,
G optimiser pour minimiser [’éclairement pour une bande plus ou moins large.

obtenir la meilleure extinction. L’équation du masque M devient alors :

. e si r<r;
2im(ny — 1e

3 ) avec e=<ey sl i <r<rsy (1.3.26)

M(r,\) = exp (

0 sinon.

La pupille d’entrée est apodisée ce qui introduit une dépendance de sa transmission en p.
Cette apodisation peut étre “grise” (Soummer et al.; 2003) ou au contraire chromatique (N diaye
et al,, 2012). Cependant, la dépendance en lambda de la taille du masque est toujours présente. La
principale amélioration introduite par le FQPM est qu’il ne subit pas cette derniére dépendance
chromatique, car il opére une modulation de phase de maniére azimutale et non radiale, tout en
gardant une extinction équivalente au coronographe parfait. Suivant cette idée et voulant opérer
des transitions de phase moins importantes, \Murakami et al. (2008) a proposé le masque de phase
8 octants (80PM), qui opére ce méme déphasage azimutal de 27w sur 8 octants variant deux a
deux de 7/2. Finalement, le masque vortex (optical vortex coronagraph ou OVC, Mawet et al.,
2005b) opére cette méme variation de 27 (ou 4, ou 67, selon 'ordre) de maniére continue. Les
masques de phase azimutaux précédents deviennent alors des versions discrétes du vortex. Il est
aussi possible de le rendre encore plus achromatique en utilisant 14 aussi des réseaux sub-lambda.

Alors que la plupart de ces coronographes ont été testés sur le ciel (par exemple, Bocca-
letti et al, 2004; Mawet et al., 2010), les développements actuels des coronographes de phase
s’orientent maintenant vers I’amélioration des performances pour des pupilles partiellement obs-
truées (obstruction centrale ou araignées).
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1.3.6.6.2 Autres coronographes stellaires

Tous les coronographes que j’ai manipulés étaient des coronographes de phase. Je me bornerais
a indiquer seulement les autres grandes familles de coronographes, en me focalisant encore une
fois sur les coronographes & petits IWA. Des combinaisons des techniques déja citées existent :
masques coronographiques dit hybrides faisant varier la phase et amplitude a la fois (comme le
Hybrid band limited ou HBL, , ), avec ou sans apodisation de la pupille et/ou
du Lyot (Apodized Pupil Complex Mask Lyot Coronagraph ou APCMLC, , ).
Il faut aussi citer la famille de 'apodisation sans perte, depuis son fondateur le phase induced
amplitude apodization coronograph (PIAAC, , ) jusqu’au PIAACMC (Phase-
Induced Amplitude Apodization complex mask coronagraph, , ), remarquable
par les faibles séparations (petit IWA) qu’elle permet d’atteindre.

Enfin, la famille des coronographes interférométriques s’est développée depuis le coronographe
interférentiel achromatique (CIA, , ) qui fonctionne finalement sur le méme principe
que linterférométrie en bande noire, mais mono-pupille. Dans cette branche, on peut citer le
visible nuller coronagraph (VNC) et le Palomar fiber nuller (PFN).

Enfin, on peut citer les occulteurs externes ot le masque coronographique est situé sur une
autre plateforme spatiale que le télescope. L’occulteur est d’une taille de ’ordre de 40 m et situé a
des distance de 'ordre de 50’000 km ( , ). Malgré ces distances énormes, on ne peut pas
considérer que l'on est dans le cas de 'optique de Fourier (I’approximation de Fraunhofer n’est
pas respectée) et l'occulteur n’est donc pas en plan focal. Ces techniques, si elles permettront
sans doute d’obtenir des contrastes importants, ont encore de nombreux défis technologiques a
surmonter.

I1.3.7 Optique adaptative

Comme le montre I’équation 1.3.21 les performances d’un coronographe idéal sont limitées par
les aberrations ® dans la pupille pour augmenter les performances en contraste des coronographes
stellaires. J’ai aussi montré dans le paragraphe 1.3.3 que les aberrations limitent la résolution
du télescope. Dans de bonnes conditions d’observation, l'ordre de grandeur des aberrations dy-
namiques introduites par 'atmosphére est de 3 pm (RMS) et elles possédent une fréquence de
variation supérieure au kilohertz ( , ). Pour obtenir de bonnes performances en haut
contraste et en haute résolution, il est donc nécessaire de corriger ces aberrations.

Je présente dans cette partie I'optique adaptative, développée pour corriger les aberrations
dynamiques de phase introduites, pour des télescopes au sol, par I’atmosphére. Je commence par
décrire succinctement le principe de 'optique adaptative.

1.3.7.1 Principe de l'optique adaptative

Le principe de l'optique adaptative est illustré par la figure 1.3.11 (gauche). La lumiére
stellaire, aprés avoir été collectée par télescope, est réfléchie sur un miroir déformable (para-
graphe 1.3.7.3) situé dans un plan pupille. Elle rencontre ensuite une lame séparatrice qui envoie
une partie de la lumiére vers un analyseur de front d’onde (paragraphe 1.3.7.2) et l'autre vers
I'instrument scientifique. L’analyseur de front d’onde détermine les aberrations de phase du front
d’onde et cette information est utilisée pour déterminer la correction & appliquer au miroir défor-
mable (paragraphe 1.3.7.4). Si la correction est assez rapide, le miroir peut compenser l'influence
de 'atmosphére et atteindre ainsi la résolution théorique du télescope. Cependant, si I'idée de
Poptique adaptative est introduite dés ( ), sa mise en place s’est avérée complexe
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Lumiére du

Front d'onde
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FIGURE I.3.11 — Gauche : principe de loptique adaptative (source : site de l’observatoire de Paris).
Droite : La binaire v Andromeda en bande K avec et sans correction par optique adaptative . Cette
image est issue de la premiére correction limitée par la seule diffraction du télescope (le 1.52 m de
lobservatoire de Haute-Provence) par Rousset et al. (1990).

et il faut attendre Rousset et al. (1990) pour obtenir la premiére observation astronomique at-
teignant la résolution théorique d'un télescope (le 1.52 m de 'observatoire de Haute-Provence).
La figure 1.3.11 (droite) montre I'image obtenue de la binaire 72 Andromeda en bande K avec et
sans correction par optique adaptative.

1.3.7.2 Les analyseurs de surface d’onde

Les analyseurs de front d’onde utilisés dans ['optique adaptative sont principalement de trois
formes différentes décrites dans Rousset (1999) :

— le Shack-Hartmann (Shack and Platt, 1971) qui, grace a une matrice de micro-lentilles,
détermine de maniére discréte la pente locale du front d’onde. C’est le plus utilisé & ce
jour.

— Tl'analyseur a courbure (Roddier, 1988) utilise des variations d’intensités dans des images
défocalisées pour mesurer localement le rayon de courbure du front d’onde. Cette méthode
(transformation d’une erreur de phase en erreur d’amplitude en ajoutant un défocus) a été
développée dans de nombreux concepts.

— les analyseurs pyramidaux (Ragazzoni, 1996; Ragazzoni and Farinato, 1999), qui focalise
le faisceau sur le sommet d’une pyramide et utilise les différences d’intensité dans chacune
des faces pour en déduire les déformations.

L’utilisation d’une technique plutét qu'une autre dépend de l'objectif spécifique que 1'on
cherche a obtenir. Pour une analyse des différentes techniques d’analyse de surface d’onde dans
le cadre du haut contraste, voir Guyon (2005).
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1.3.7.3 Miroirs déformables

Une partie de mon travail de thése a été I'analyse du miroir déformable utilisé sur le banc
THD. Pour mettre en perspective ces résultats, j’ai souhaité effectuer ici une revue des techno-
logies disponibles. La plupart de ces techniques font appel a des actionneurs qui déforment une
surface réfléchissante. Je définis tout d’abord plusieurs paramétres décrivant ces actionneurs et
la surface du miroir déformable.

— Le nombre d’actionneurs : ce nombre est important car il détermine le nombre de degrés
de liberté du miroir, lui permettant d’accéder & de plus grandes fréquences spatiales. Pour
les miroirs carrés, je définis Npjs comme le nombre d’actionneur dans 'une des directions
principales du miroir. Le nombre total d’actionneur est donc lui de Npyr X Npas

— La course : cette valeur correspond au déplacement vertical maximum de l’actionneur.
Pour certains miroirs, cette course est limitée pour éviter des gradients trop important
d’un actionneur a l'autre qui pourraient endommager la surface réfléchissante. J'introduis
aussi le pas minimal qui définit le plus petit mouvement accessible & chaque actionneur.

— La fonction d’influence : cette fonction décrit la déformée de la surface du miroir au
mouvement d’un unique actionneur. Elle varie d’un miroir a un autre et peut étre décrite
par une Gaussienne modifiée ( , ) dans le cas d’actionneur ponctuels. Elle
doit étre connue précisément pour faire le lien entre la valeur de tension appliquée a chacun
des actionneurs et la forme réelle du miroir. Je la note FI.

— Le pas inter-actionneur : Cette valeur désigne la distance entre les centres de deux
actionneurs consécutifs. Je le note dj.

— Couplage inter-actionneur ce paramétre est défini par le rapport en pourcentage, dans
la fonction d’influence, entre la hauteur au centre de I’actionneur et celle & une distance de 1
pas inter-actionneur, soit au centre des actionneurs voisins. Ce parameétre décrit I'influence
d’un actionneur sur ses voisins. Je le note w.

— La qualité de surface : décrit les aberrations introduites par la surface lorsque le miroir
est mis & plat.

On peut ajouter le temps de réponse d’un actionneur & la commende qui lui est envoyée,
mais ce paramétre n’est pas trés important pour un usage pour le haut contraste. Je décris
maintenant quelques-unes des techniques utilisées pour construire des miroirs déformables. Une
revue plus compléte est disponible dans ( ).

1.3.7.3.1 Les miroirs bimorphes

Ces miroirs sont constitués de deux plaques piezo-électriques entre lesquelles on fait passer
des électrodes. L’application d’un courant dilate 'une des deux et comprime 'autre, résultant
en une courbure locale. Les actionneurs ne sont donc pas ponctuels dans le cas de ce miroir, et
parler de pas inter-actionneur n’a pas exactement le méme sens que pour les autre miroirs. De
méme, la course totale accessible dépend de la taille du miroir. Cependant, les courses obtenues
sont de l'ordre de la dizaine de micrométres. L’'un des avantages de cette technologie est son
colit accessible. Cependant, le nombre d’actionneurs dépasse rarement une centaine, ce qui les
prédispose plutdt & la correction d’aberrations de bas-ordre.

1.3.7.3.2 Les miroirs 4 empilement

La surface optique est ici posée sur des actionneurs composés d’empilements de plaques ou
de disques en matériaux féro-magnétiques que l'on peut dilater ou comprimer par effet piézo-
électrique ou électrostrictif. Ces miroirs sont les plus utilisés & ce jour pour 'optique adapta-
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tive. Ils peuvent développer des courses comprise entre 5 et 10 um en fonction du matériau
féro-magnétique utilisé pour les actionneurs. Cette technologie est assez volumineuse et les pas
inter-actionneur sont compris entre 1 et 8 mm. Il est maintenant possible d’atteindre le millier
d’actionneurs et certaines compagnies proposent méme des miroirs de 64x64 actionneurs® (soit
4096). Du fait de la grande distance inter-actionneur, la taille de ces miroirs peut dépasser 30
cm. Enfin, certaines compagnies proposent une finition de la qualité de surface a 2 nm (RMS).

1.3.7.3.3 Les miroirs a bobines

Les actionneurs de ces miroirs sont chacun munis d’une bobine qui émet un champ magné-
tique variant en fonction du courant les traversant. Des aimants, fixés a 'arriére de la surface
réfléchissante, permettent de la déformer. L’avantage de ces miroirs est la grande course qu’ils
permettent. Ils sont utilisés dans plusieurs situations :

Miroirs a bobines pour M2 de grands télescopes. Ils sont dans ce cas de grande taille
(pas inter-actionneur de 30 mm pour une taille totale du miroir de 'ordre du métre). Le
M2 du VLT est de ce type. Les miroirs actuels sont encore limités a 1200 actionneurs (M2
du VLT par exemple), mais la barre des 4000 actionneurs devrait étre atteinte pour la
nouvelle génération d’ELT.

Miroirs 4 bobines & membrane, développés en plus petite taille. Pour le moment, le
nombre maximal d’actionneur atteint est inférieur & quelques centaines.

1.3.7.3.4 Les miroirs MEMS a membrane continue

Les miroirs MEMS (Micro Electro-Mechanical System) sont constitués d’une surface réflé-
chissante attachée en certains point (les actionneurs) & un support intermédiaire. Ce support sert
d’électrode supérieure et est actionné grice & un champ électrostatique. Ils se distinguent des
autres technologies par leur grande compacité (pas inter-actionneur de 'ordre de quelques cen-
taines de pum). La course obtenue est inférieure a celles proposées par les technologies concurrentes
(de 'ordre du pm), mais ces miroirs sont extrémement compact (1 cm? pour 1000 actionneurs).
Le nombre d’actionneurs est comparable & celui obtenu par les miroirs & empilement (depuis
peu plus de 4000 actionneurs), pour un coiit moindre. Ils sont aussi appréciés par les hautes
fréquences temporelles qu’ils permettent d’atteindre. Cependant, les nombreux points de contact
entre la surface réfléchissante et la membrane intermédiaire font que la qualité de surface finale
est dégradée (de l'ordre de 30 nm, RMS).

1.3.7.3.5 Les miroirs segmentés

Catégorie un peu a part, les miroirs segmentés sont composés de plusieurs segments de mi-
roirs indépendants et possédent donc une surface discontinue. Ils peuvent étre développés selon
plusieurs technologies (MEMS, empilement, bobine). Cette technique est déja utilisée pour les
miroirs primaires de certains grands télescopes actuels (Keck) et la future augmentation de taille
des miroirs primaires en fait sans aucun doute le futur des télescopes au sol (les Extremely Large
Telescopes, ELT) aussi bien que spatiaux (James Webb Space Telescope, JWST). Le couplage
inter-actionneur est nul. En outre, comme ils ne déforment pas une membrane, la taille des ac-
tionneurs et le pas inter-actionneur peuvent étre aussi grands que souhaités : de 300 um pour

8. Les miroirs & empilement, & bobine et MEMS sont souvent disposés en matrices carrées. J’utiliserai donc
souvent cette notation pour donner le nombre d’actionneurs d’un miroir.
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Type miroir Nombre d’act. do Course | Qualité de surface | Cott
Bimorphe < 300 5mm | 10 pm 20 nm (RMS) +
Empilement < 4000 lmm | 8 pum 2 nm (RMS) ++

Bobines (M2) < 1200 30 mm | 15 pum 60 nm (RMS) +++
Bobines (membrane) < 280 2mm | 15 pm 7 nm (RMS) +
MEMS < 4000 0.3mm | 1 pm 30 nm (RMS) +

TABLE [.3.1 — Comparaison des techniques de miroirs déformables

les MEMS segmentés a 1.45 m pour le miroir primaire de I’ European-ELT. Une spécificité de
ces miroirs est aussi qu’il est possible de mettre plusieurs actionneurs pour un seul segment,
augmentant ainsi le nombre de degrés de liberté. Ainsi chacun des segments du JWST possédera
6 actionneurs pour commander son inclinaison et un 1 actionneur supplémentaire pour ajuster
sa courbure. Cependant, la discontinuité de la surface réfléchissante provoque des diffractions
créant ainsi de fortes aberrations d’amplitude au passage des optiques dont les effets dans le
cadre de la coronographie doivent encore étre pris en compte.

1.3.7.3.6 Les miroirs tip-tilt

Enfin, je parlerai souvent dans cette thése de miroir tip-tilt (ou simplement tip-tilt). Il s’agit
d’un miroir plan permettant de corriger seulement les deux premiers ordres d’aberrations, soit
la position de la fonction d’étalement du point dans le plan focal du masque coronographique.

Récapitulatif

Les caractéristiques de ces différentes technologies sont reproduites dans le tableau 1.3.1 pour
différents paramétres : le nombre d’actionneurs maximum & ce jour, les ordres de grandeurs
pour les pas inter-actionneur, la course et la qualité de surface, ainsi qu'un coit relatif. J’ai
volontairement exclu de ce tableau les miroirs segmentés et tip-tilt qui ne sont pas utilisés pour
les mémes usages. On voit que chaque technologie posséde ses avantages (cott, encombrement,
qualité de surface, course) qui doivent donc étre étudiés précisément en fonction de l'usage
recherché.

Enfin, il faut parler de la spatialisation de ces miroirs. Le projet MADRAS ( ,

) vise a développer un miroir proche du bimorphe dans les formes qu’il permet d’atteindre,
mais en plus robuste. Ce miroir est en phase TRL 47 ( , ). Un autre projet
( , ), propose d’envoyer un miroir MEMS dans 'espace pour augmenter le TRL
de cette méthode.

1.3.7.4 Méthodes de correction

Aprés avoir décrit les méthodes de mesure de la phase (paragraphe 1.3.7.2) d’une part et
les systémes de correction par miroirs déformables (paragraphe 1.3.7.3) d’autre part, je présente
maintenant une méthode utilisée en optique adaptative pour optimiser la correction & appliquer

9. Technology Readiness Level, échelle couramment utilisée pour décrire le degré de maturité d’une technologie,
en particulier en vue de sa spatialisation. Cette échelle va de 1 (principe de base) & 9 (la technologie a déja été
spatialisée).
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en fonction de la mesure effectuée ( , ). Cette méthode de correction, linéaire et
en boucle fermée, sera utilisée & plusieurs reprises dans ma thése.

Soit un miroir déformable de Npys X Npy = N% s actionneurs et un systéme d’analyse du
front d’onde qui renvoie une mesure m, sous la forme d’un vecteur de dimension K. On veut
établir une matrice, dite matrice de controéle, reliant linéairement les mesures de cet analyseur
aux tensions k a appliquer aux actionneurs du miroir pour les corriger.

On établit donc dans un premier temps une matrice d’interaction, qui relie les tensions
appliquées aux actionneurs du miroir & la mesure de ’analyseur. Pour cela, je choisis une base
{s;} de surfaces a appliquer permettant de décrire tous les mouvements accessibles au miroir
déformable. Plusieurs bases peuvent étre employées pour cela, en fonction de 1'usage spécifique.
On citera la base des vecteur de Zernike (encore une fois, voir , ; , ), qui est
adaptée a la fois & la correction d’aberrations introduites par ’atmosphére et aux mouvements
spécifiques de la surface des miroirs bimorphes. On peut aussi citer celle employée dans

( ), base des fonctions d’influence du miroir, ot chaque actionneur du miroir déformable
est poussé un par un, et la base de Fourier ( , ), qui applique sur le miroir
des sinus et des cosinus en deux dimensions & toutes les périodes accessibles au miroir. B est
la matrice qui relie chacun des N3, vecteurs s; de la base (qui sont les surfaces désirées) au
vecteur de tension k; qu’il faut appliquer aux N]% s actionneurs du miroir pour l'obtenir. Elle
relie donc une déformation quelconque s aux valeurs tensions k permettant de la réaliser.

k=B.s | (1.3.27)

oll . représente la multiplication matricielle. B est une matrice carrée de taille le) M X N]% M- St
la base choisie est justement celle des fonctions d’influence, ol chaque actionneur est poussé un
par un, la matrice B est la matrice unité.

J’applique ensuite un par un les vecteurs s; de cette base sur le miroir puis son opposé et
jenregistre leur réponse avec ’analyseur sous la forme de deux vecteurs de dimension K. La
différence divisée par deux de ces mesures donne exactement la mesure m; de la déformation du
front d’onde lorsque le vecteur s; est appliqué : la soustraction permet de supprimer 'influence
dans la mesure de la phase existante ne dépendant pas des mouvements du miroir. En concaténant
tous ces vecteurs, j’obtiens donc une matrice M, 45 reliant toute surface s du miroir, combinaison
des vecteurs de la base, a sa mesure m dans l'estimateur :

m = Mpeas-S - (1.3.28)

La matrice M,,eqs €st donc une matrice de taille K x N% a- Enfin, je déduis la matrice D =
M peas- B~ telle que :

m=Dk . (1.3.29)

Cette matrice, de dimension K X N% > est appelée matrice d’interaction. Elle est constituée des
vecteurs de mesure m;, réponse de 'estimateur & l'application des tensions k;. Elle relie tout
vecteur de tension k appliqué au miroir a sa réponse par le systéme de mesure du front d’onde.
Je cherche alors le vecteur k & appliquer au miroir déformable de telle sorte que la distance :

d? = |D.k—m|* , (1.3.30)

soit minimale. J’ai noté |.| la norme 2 sur l’espace vectoriel de la mesure. Cette minimisation
est appelée probléme des moindres carrés.
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Dans le cas général, D n’est pas carrée (donc pas inversible). J'utilise alors la pseudo-inverse
D' par la méthode de la décomposition en valeurs singuliéres (ou singular value decomposition,
SVD, , ). Selon cette méthode, on montre que la matrice D peut s’écrire
sous la forme :

D=UuxvT | (1.3.31)

ott 7' désigne la transposition. Dans cette équation :
— 3 est une matrice carrée et diagonale de taille N127 M X ]\% u- Les élément diagonaux (o1,
Tis ey ON2 M) de cette matrice sont appelés valeurs singuliéres et sont les valeurs propres

de la matrice DT D.
— U est une matrice rectangulaire de taille K x N12) M-
— V est une matrice carrée de taille de taille Nl% M X N% M-
Les valeurs singuliéres décrivent I'influence relative des modes propres du miroir déformable dans
la mesure. On définit alors la pseudo-inverse par :

Dt =vy-lyT | (1.3.32)

ot ¥~! est une matrice diagonale avec pour valeurs diagonales les o, ! telles que :

ol = {1/‘” 81 0;>0 (1.3.33)

! 0 sinon.

La méthode SVD stipule alors que la commande :
k= D'm (1.3.34)

est une solution du probléme des moindres carrés (équation 1.3.30). J’appelle matrice de controle
la matrice DT. Une fois cette matrice obtenue, on peut fermer la boucle de correction. Pour un
état donné de tensions des actionneurs du miroir &7 & un instant donné j, on cherche le vecteur
de tensions & appliquer a I'instant j + 1, k1. On effectue une mesure avec I'analyseur, m/, et
on déduit la tension a appliquer & 'itération suivante :

R =kl — gDt/ | (1.3.35)

ou g est le gain de la boucle d’asservissement.

Dernier point important, il est possible de filtrer les valeurs propres les plus faibles de la
matrice durant la pseudo-inversion. En effet, & cause du bruit de mesure, on n’a jamais en
pratique o; = 0. Cependant, pour un mode mal ou non vu dans la mesure, on a alors o; << 1
ce qui va avoir pour effet, lors de 1'utilisation de la matrice pseudo-inverse, de propager ce bruit
de mesure dans la correction. On va alors choisir, a la place de I’équation 1.3.33 :

g;

(1.3.36)

-1 _ 1/02 Sl 0 2 Osenil
0 sinon.

Ol Ty €St un seuil que l'on ajustera selon les cas. Cela permet d’éliminer les modes du miroir
qui ont peu ou pas d’effets dans la mesure, comme les mouvements des actionneurs en dehors de
la pupille ou le piston.

J’ai décrit dans ce paragraphe une seule méthode, linéaire, de correction des aberrations in-
troduites par ’atmosphére, que j’ai employé durant ma thése, dans le cadre du haut contraste.
D’autres méthodes plus complexes (non linéaires, avec plusieurs miroirs déformables) sont ac-
tuellement développées, mais ne seront pas décrites dans cette thése.
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1.3.7.5 Aberrations différentielles et quasi-statiques

L’optique adaptative permet de corriger une grande partie des aberrations dynamiques in-
troduites par I’atmosphére. Cependant, si des aberrations de phase sont introduites en aval de
la séparatrice envoyant une partie de la lumiére vers le systéme d’analyse (voir figure 1.3.11,
gauche), elles ne peuvent pas étre mesurées. Ces aberrations, créées par les défauts des optiques
sont appelées aberrations différentielles. En outre, les systémes d’optique adaptative sont destinés
quasi-exclusivement a la mesure d’aberrations de phase et non d’amplitude. Pour les télescopes
au sol, toutes ces aberrations deviennent non négligeables seulement aprés un systéme d’optique
adaptative performant.

PSD (nm2 m’)
—_
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—
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Spatial Frequency p (m'l)

FIGURE 1.3.12 — DSP azimutales des aberrations de phase (en nm par élément de surface du
miroir) en fonction de la fréquence, pour deux miroirs, les M1 du VLT (very large telescope) et du
HST (Hubble spce telescope). Les cartes de phases du M1 du VLT (en bas a gauche) et du HST
(en haut & droite) sont aussi représentées. Les droites verticales indiquent les fréquences qui vont
créer des speckles dans la région 4 — 32\/D pour le miroir du VLT. Les lois de puissance, en f~3!
pour le VLT et f=29 pour HST, sont indiquées par des lignes en pointillés. Cette figure est tirée
de Bordé and Traub (2006).

Ces mémes problémes se posent aussi dans le cas de télescopes spatiaux, qui ne subissent
pourtant pas les déformations de ’atmosphére. A titre d’exemple, le miroir M1 de la mission
Gaia, congu par Astrium et réalisé par Boostec, produit des aberrations de phase de 19 nm
(RMS) pour une taille de 1.49 m x 0.54 m (Charvet, 2010). Sur ’ensemble du chemin optique,
Iordre de grandeur de ces aberrations est donc de quelques dizaines de nm. La figure 1.3.12 décrit
les DSP azimutales des aberrations de phase en fonction de la fréquence, pour deux miroirs, les
M1 du VLT (8.2 m) et du HST (2.4 m). Sur la méme figure, les cartes de phases de ces deux
miroirs sont aussi représentées. Les droites verticales indiquent les fréquences qui vont créer des
speckles dans la région 4 — 32\/D pour le miroir du VLT. Les lois de puissance, en =31 pour le
VLT et f~29 pour HST sont indiquées par des lignes en pointillés. Pour les simulations de cette
thése, j’ai souvent pris une DSP en f~2, ce qui, en augmentant la part des hautes fréquences non
correctibles par le miroir, est assez pessimiste.
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1.3.8. Techniques de post-traitement pour la soustraction de speckles

Dans un premier temps, on a utilisé des méthodes post-traitement permettant de soustraire a
posteriori les speckles que ces aberrations introduisent. Ces méthodes seront décrites dans le pa-
ragraphe suivant. Depuis récemment, des techniques d’étalonnage de ces aberrations permettent
une mesure de ces aberrations et leur correction avant I’observation, ce qui a comme résultat
de réduire l'intensité des speckles pendant 1’observation. Ces techniques doivent permettre de
mesurer et de corriger ces aberrations en phase et en amplitude sur tout le chemin optique, jus-
qu’au plan focal du coronographe. Je les évoquerai rapidement dans le chapitre 1.4. Cependant,
ces méthodes (post-traitement, étalonnage avant observation) sont a leur tour limitées par la
variation de ces aberrations.

En effet, la déformation des montures et des optiques a cause des variations de température
ou d’orientation du vecteur gravité, ou méme les erreurs de pointage sur le coronographe vont
introduire de lentes variations (devant le temps d’intégration du détecteur) de ces aberrations.
On parlera alors d’aberrations quasi-statiques. Ces aberrations, qui, encore une fois, concernent
a la fois les télescopes spatiaux et ceux au sol, sont particuliérement problématiques dans le
cadre de ’exoplanétologie. En effet, les speckles dynamiques résidus de 'optique adaptative sont
moyennés sur la durée d’intégration du détecteur, tandis que les speckles statiques peuvent étre
éliminés par les techniques de post-traitement (voir paragraphe suivant) ou d’étalonnage. Restent
donc & la fin une partie des speckles quasi-statiques, qui peuvent étre confondus de par leur taille
avec I'image d’une planéte.

Une solution est donc d’estimer et de corriger les speckles dans le plan focal, en temps réel
durant 'observation. Ces méthodes de correction active pour la trés haute dynamique, seront
étudiées dans le dernier chapitre de cette partie.

[.3.8 Techniques de post-traitement pour la soustraction de spe-
ckles

Dans ce paragraphe, je traite des méthodes en post-traitement utilisées pour la soustraction
des speckles statiques et a variation trés lentes. Ces techniques sont utilisées depuis presque
20 ans pour traiter les images coronographiques du HST (voir paragraphe 1.3.9.1). Depuis le
développement récent de systémes d’optique adaptative performants pour les grands télescopes
au sol, elles sont aussi utilisés pour ces instruments et ont connues un développement rapide
depuis 10 ans. Cette partie, sans étre exhaustive, est particuliérement développée pour tenter
de définir un cadre général dans lequel se développent toutes les techniques de soustraction de
speckles.

1.3.8.1 HST et les premiéres soustractions de speckles

La soustraction d’'une image stellaire de référence a été utilisée dés les premiéres mesures

de l'instrument coronographique NICMOS sur HST ( , ; , ;

, ). En revenant a ’équation 1.3.19, il s’agit de trouver une image coronogra-

phiée de I'étoile Ig .y de référence la plus proche possible de I'image coronographiée Ig et de la

soustraire & I'image I. Il est parfaitement possible de faire cette opération sans coronographe :

on parlera alors de soustraction de fonction d’étalement du point (PSF subtraction), en reve-

nant & I’équation 1.3.5. Cependant, puisque j’ai exclusivement utilisé ces techniques dans un cas

coronographié, on parlera ici de soustraction de speckles ou de soustraction de I'image stellaire
coronographiée Ig.

Dans un premier temps, l'image stellaire de référence Ig ..y est directement I'image d'une
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Chapitre 1.53. L’imagerie directe a ce jour

étoile similaire prise dans les mémes conditions d’observations, normalisée pour correspondre
parfaitement & Ig. Je suppose aussi que cette étoile similaire ne posséde pas d’objet astrophysique
compagnon au méme endroit. Si I'objet d’intérét est une exoplanéte, cette hypothése n’est pas
contraignante. En effet, quand bien méme ’étoile utilisée pour la référence posséderait elle aussi
une planéte, la probabilité que les images de ces planétes se superposent est faible. Cependant,
ce n'est pas le cas pour un disque surtout s’il est observé sous une faible inclinaison. Il faut
s’assurer que I’étoile utilisée pour construire une image stellaire de référence n’est pas entourée
d’un disque. Pour cette raison, on utilise des étoiles ne présentant pas d’excés de luminosité
infrarouge. La soustraction des images donne :

I(f) — IS,ref(f) = Ig(f) — IS,ref(f) + Ic(f) ~ [C(f) . (1.3.37)

Cette technique a par exemple été employée pour tenter de détecter le disque autour de 55 cancri
( ) ) avec une image stellaire de référence estimée autour de ’étoile voisine
HD 75216. Cependant, elle présente plusieurs défauts. Je me place dans un premier temps dans
le cas d’une image stellaire constante (les speckles quasi-statiques sont considérés statiques). On
a alors Ig,.; = Ig, ce qui permet d’éliminer le flux stellaire. Cependant, méme dans ce cas
et comme dans toute technique post-traitement, il n’est pas possible de récupérer 'information
inférieure au bruit de photon, qui de plus est augmenté d’un certain facteur lors de la différence
(puisque les bruits de photons sont indépendants et s’ajoutent). Enfin, cette méthode est limitée
par le temps de variation des speckle quasi-statiques. ( ), dont je reparlerai
ci-dessous, analyse le niveau d’atténuation du bruit de speckles en fonction du temps entre les
images et le temps de décorrélation, qui est évidemment dépendant du temps de variation des
speckles dans I'image. D’autres techniques ont donc été développées pour limiter les variations
entre la Ig et Ig cf .

1.3.8.2 Roll deconvolution

Conscient de la variation des speckles , ( ) précise que, bien qu’elle soit
mesurée sur une étoile différente, son image stellaire de référence doit idéalement étre réalisée
durant la méme orbite pour limiter ces variations. La techniques de roll-deconvolution, utilisée
par ( ) sur B-pictoris avec HST /STIS puis par ( )
avec HST/NICMOS, explore la méme idée en proposant d’utiliser cette fois des images de la
méme étoile prise durant la méme orbite, & des inclinaisons différentes du HST.

Lors d’une rotation de I'instrument d’un angle 6,.,;; par rapport au ciel, les speckles issus des
aberrations quasi statiques de I'instrument ainsi que tout ce qui se trouve dans le plan pupille de
I'instrument vont rester fixes. Mais tout objet situé dans le champ autour de ’étoile (un objet
astrophysique, lié ou non a I’étoile) va tourner dans le repére du détecteur. En notant I,.,;; 'image
prise aprés rotation, on fait alors la différence :

I(Z) = Liou(%) = Is(Z) = Isyef(Z) + Ic(Z) — 10,6, (%) =~ Io(D) — Icg,,, () ,  (1.3.38)

ou Icyg,,, est une image de 'objet astrophysique d’intérét ayant subi une rotation d’angle 6,
et de centre 'étoile. On peut alors éliminer les speckles quasi-statiques dont la durée de vie est
supérieure au temps entre les deux images, sans soustraire l’'objet. On remarque que cela n’est
pas valable pour les objets astrophysiques qui restent invariants par rotation autour de 1’étoile,
comme les disques & faible inclinaison, ot il reste préférable d’utiliser des images stellaires de
référence issues d’étoiles elles-mémes sans disque. De méme, la rotation doit étre assez importante
pour éviter I'auto-soustraction de I'image de la planéte.
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1.3.8.3 Angular Differential Imaging

( ) utilise alors la roll-deconvolution sur le Keck Telescope en activant la dé-rotation
de la pupille au foyer Nasmyth. Les vitesses de rotations, plus rapides que dans le cas de HST,
permettent de passez de quelques images (2 ou 3) a un grand nombre (quelques dizaines voir
centaines), ot 'angle de I'image de 'objet varie continument. Cette méthode d’observation est
théorisée et nommée Angular Differential Imaging (ADI) par ( ). Je commence-
rai par décrire rapidement certaines contraintes d’observation qu’implique la collecte des données
en utilisant cette méthode (paragraphe 1.3.8.3.1). Je présenterai ensuite un cadre général des trai-
tements des données ADI (paragraphe 1.3.8.3.2) avant de montrer la spécificité de la technique

ADI'Y,

1.3.8.3.1 L’ADI comme méthode d’observation

L’angle parallactique 6 est défini comme ’angle entre les deux droites passant par 1’étoile et
pointant pour I'une vers le Nord et pour 'autre vers le zénith & un instant donné. Sa vitesse de
variation est égale a la vitesse angulaire de rotation de 'image de I'objet astrophysique d’intérét
autour du centre de 'image si l'on fixe la pupille par rapport a 'instrument. Cette vitesse dépend,
pour un télescope donné, de I'azimut de 1’étoile et surtout de sa distance au zénith. Si le champ
n’a pas assez tourné entre deux poses, les soustractions de ces images auront tendance a effacer
les objets (voir paragraphes suivants). On veut donc maximiser la rotation du champ dans deux
images consécutives. Avant ’observation, il est donc nécessaire de prévoir ces paramétres pour
obtenir les images avec le meilleur "potentiel angulaire" possible. Ainsi, pour avoir une vitesse
de rotation maximum on favorisera, & une date d’observation donnée, les étoiles passant prés
du zénith. Pour une vitesse de rotation donnée, le choix du temps de pose est aussi important :
s’il est trop long, 'image de 'objet peut étre déformé dans I'image. Dans la figure 1.3.13, je
montre une étoile de fond, présente dans le champ de I'étoile HD 929450 pour 3 images & t =
0 s (0 = 80.420, image de gauche), t = 4104 s (0 = 73.450, image centrale) et t = 554.0 s
(0 = 60.500, image de droite), obtenues par I'instrument NICI (voir partie IV). Le temps de pose
étant relativement long (20.54 s) et HD 929450 passant proche du zénith, les variations A6 de
I’angle parallactique durant la pose peuvent étre grandes et déformer I'image de 1’étoile de fond
de maniére importante (figure 1.3.13, droite). Si les objets astrophysiques d’intérét se déplacent
trop durant la pose, il devient difficile de les trouver dans I'image finale et il conviendra d’éviter
ces situations. Ces problémes interviennent d’abord a large séparation et il conviendra d’adapter
ces paramétres au programme d’observation : courtes poses pour observer des objets loin de leur
étoile, mais qui sont moins génés par le bruit de speckles, longues poses pour des objets plus
proches de leur étoile et dont 'image se déplace moins durant la pose.

1.3.8.3.2 Traitement général des images de ce type

La figure 1.3.14 décrit le traitement appliqué aux images d’observation ADI. Soit A images
prises d’'un méme couple "étoile - objet" ot 'image de I'objet astrophysique occupe & chaque
fois une position différente, mais ou l'image stellaire de 1’étoile reste fixe (colonne d’image de
gauche).

En se rapportant au probléme précédent, on considére 1'une des images I;, contenant l'objet

10. On utilisera le terme ADI pour désigner a la fois le mode d’observation et la technique de traitement d’image
développée par ( ) & partir des données collectées de cette fagon.
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FIGURE [.3.13 — Une étoile de fond observée dans les données NICI autour de I’étoile HD 929450
(dont on apergoit le halo en bas & droite) pour trois temps différents, le 15 janvier 2011. Ces images
étant prises avec un filtre étroit (voir Partie IV pour une description détaillée des filtres de NICI)
l’observateur & choisi un long temps de pose de 20.54 s. J’ai précisé pour chaque image le temps t
a partir de la premiére image enregistrée, l’angle parallactique 60y au début de la pose ainsi que la
variation A de cet angle durant la pose.

d’intérét dont 'image est tournée d’un angle 6; :

Vie [,N], 1(@) = Isi(&) + Icg, (@) (1.3.39)

dont on retranche une image stellaire de référence mesurée a partir du cube d’images :

Vie [0,N], Ispers(@® = Y, Xg(@1L(@) (1.3.40)
0<j<N -1

ou les \j;(Z) sont des coefficients réels. En repartant de I’équation 1.3.37, on peut alors écrire :

Vie [0,N], (@) = Isreri(E) = Isi(@) + Iop, (@) — D) M@ (&) = I, (T) -
0<j<N—1

(1.3.41)

Le probléme n’est pas simple : il s’agit de trouver les coefficients {)\; ;} pour obtenir la mini-
misation de I; — Ig,.f;, tout en conservant I'objet astrophysique d’intérét dont I'existence est
seulement supposée, la position inconnue '!, et qui est entouré de bruits aléatoires. Dans le cas
général les \;;(#) sont indépendants pour chaque pixels et toute image peut étre obtenue par
combinaison. Mais la taille des speckles est connue, la variation spatiale de leur intensité ainsi
que la forme de I'objet dans le cas d’une planéte. Il s’agit donc de contraindre les A;;(Z) pour
obtenir la meilleure image stellaire de référence. Différentes familles de A;;(Z) seront explorées
dans les paragraphes suivants.

Une fois cette méthode choisie, on dispose donc d’une image stellaire de référence que 1’on
soustrait a I'image I;. On réitére le processus pour toutes les images tour & tour. Selon la méthode,
on pourra retirer 'image I; du calcul de Ig,cr; (Ai; = 0) ou pas. Dans le cas \;; = 0, une image
stellaire de référence spécifique est mesurée pour chaque I;. Dans le cas contraire, il est possible
d’utiliser la méme image stellaire de référence pour la soustraire a tous les I; (Vi \j; = Aj).

11. La forme aussi dans le cas de disques circumstellaires.
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FIGURE 1.8.14 — Dans les images de type ADI, a gauche, l'image de 'objet astrophysique d’intérét
effectue une rotation au cours du temps autour de son étoile tandis que l’image stellaire reste fize,
au centre. Dans le cas général, on cherche une image stellaire de référence a partir de ces images.
Dans la technique de traitement présentée par Marois et al. (20006), il s’agit de la médiane de
ces images. Cette médiane est alors soustraite G chacune des images (seconde colonne d’images).
Apres avoir effectué une dérotation, l'objet astrophysique d’intérét se retrouve au méme endroit
(troisieme colonne d’images). Eventuellement, on choisit alors de faire la somme ou la médiane
pour augmenter le signal a bruit du compagnon. Les images ci-dessus ont été produites en utilisant
un ADI sur les données NICI de HD 181296 avec une étoile de fond comme objet astrophysique
cible.

On obtient finalement N images dans lesquelles I'image de I’objet astrophysique est toujours
a une position différente mais ot 'on a minimisé I'image de I’étoile (seconde colonne dans la
figure 1.3.14, pour le cas ADI). Pour augmenter le rapport signal a bruit, on peut alors orienter
le Nord de toutes les images dans la méme direction pour superposer les images des objets
astrophysiques (troisiéme colonne dans la figure 1.3.14) et les sommer (ou en prendre la médiane)
pour obtenir I'image finale (a droite dans la figure 1.3.14).

1.3.8.3.3 L’ADI comme traitement d’image

Dans la technique telle qu’elle a été initialement proposée par Marois et al. (2006), I'image
stellaire de référence est la médiane des I;, ce qui correspond a peu prés a garder dans 'image
stellaire de référence tous les speckles qui apparaissent dans au moins la moitié des images. En
particulier, les objets astrophysiques cibles, dont 'image est dans une position différente & chaque
I;, disparaissent théoriquement dans 'image médiane. Cette méthode est aussi efficace dans les
zones ou le bruit du détecteur est supérieur au bruit de speckles. Cette technique est présentée
dans la figure 1.3.14. 12,

12. On notera que dans cette technique, la méme image de référence est utilisée pour tous les I; (Vi Ai; = Aj).
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( ) apporte cependant rapidement une contrainte supplémentaire sur les
coefficients. En effet, si la vitesse angulaire est trop faible, I’angle de rotation entre deux images
peut étre insuffisant. Et si un point source se retrouve dans plusieurs images I; au méme endroit
ou presque (& moins d’'un A\/D en fait), il a d’autant plus de chance d’étre présent dans I'image
stellaire de référence, ce qui conduirait & son “auto-soustraction”. Soit r la distance radiale &
I’étoile a laquelle on cherche 'objet. Entre deux images I; et I, I'image d’un point source a une
distance radiale r s’est déplacé de ¢;,, ou :

dip =10, —06;), , (1.3.42)

qui diminue avec r. Cette limitation devient donc d’autant plus cruciale & mesure que 1’on cherche
des objets proches de leur étoile.
( ) propose donc une amélioration de cette méthode souvent nommeée rADI

(pour radial ADI). Il introduit un critére de séparation minimale 0,,;, qui définit donc, pour
une distance donnée r a ’étoile, ’angle minimal entre deux images sélectionnées. Pour les zones
situées & grande distance r, toutes les images seront utilisées. Lorsque la distance a 1’étoile r
diminue, la satisfaction de cette contrainte oblige & supprimer des images. Pour une distance r
et une image ¢ données, si 0, — 6; < dpin/r on pose A, = 0. On réduit ainsi le nombre des images
I; utilisées pour construire l'image stellaire de référence. D’un autre cété, pour une distance
r donnée, on se prive d’un certain nombre d’images et on augmente donc le bruit de speckles
résiduel dans la zone considérée. La distance r minimale accessible est atteinte lorsqu’il ne reste
que deux images éloignées de la différence d’angle parallactique maximal. Cette amélioration est
utile pour sonder des zones ot le bruit de speckles est supérieur au bruit de détecteur (

, ). D’autres améliorations ont rapidement été introduites pour traiter les images de
type ADI, que je présente dans le paragraphe suivant.

I1.3.8.4 Amélioration des techniques différentielles angulaires

Comme 1’ADI, les techniques décrites dans ce paragraphe pourraient s’appliquer & n’importe
quelle série d’images (prises sur d’autres étoiles par exemple) pour créer une référence. On pré-
sentera cependant 1a encore la technique pour une application a des données ADI (une collection
d’image {I;} ot l'objet est a des positions {f;}). La premiére amélioration décrite, le LOCI (Lo-
cally Optimized Combination of Images, ) ) est assez général : il s’agit de
choisir les {\;;(Z)} uniforme localement dans le plan focal. On choisi des zones Sy appelées zones
de soustraction ot 'on a :

Vik VEe Sk Ispers(®) = Y. MIiE) . (1.3.43)
0<j<SN -1

Les coefficients {)\f]} sont alors choisis pour minimiser sur la zone considérée la différence au
carré entre I; et la I er; 13
On voit donc rapidement la limitation : d’une part, on veut étre le plus local possible, donc
effectuer ces optimisations sur de petites zones, mais d’autre part, si cette zone ne contient que
I’'objet astrophysique, la méthode aboutie précisément aux coefficients pour I'effacer.
( ) résout en partie cette difficulté en définissant deux familles de zones : les zones de
soustraction, assez petites pour que l'algorithme soit local et oul est effectuée la différence et les

13. On notera que dans cette technique, on ne prend pas I'image cible dans la somme ()\Z = 0), sinon la meilleur
soustraction possible serait pour toutes les zones \¥, = 1 et )\fj = 0 pour j # i. On définit donc ici une image
stellaire de référence unique pour chaque image construite & partir des autres uniquement.
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zones d’optimisation, contenant les premiéres mais plus grandes, sur lesquelles sont calculés les
k
{Aij}

FIGURE [.5.15 — Principe du LOCI et du SOSIE pour l’analyse de données de type ADI. A gauche,
les parties grisées correspondent aux zones de soustraction tandis que les parties délimitées par les
traits noirs correspondent aux zones d’optimisation, pour le LOCI (en haut) et pour le SOSIE (en
bas). La zone en rouge correspond pour le SOSIE & la zone d’exclusion, tampon entre les zones
de soustraction et d’optimisation. A droite, une figure tirée de Lafrenicre et al. (2007) montrant
comment ces zones sont agencées pour couvrir l’image.

Ce principe général posé, Lalrenicre et al. (2007) propose une amélioration spécifique aux
séries de type ADI. La figure 1.3.15 montre a gauche en haut, les zones d’optimisation (délimitées
par des traits en gras) et de soustraction (grisées) telle qu’elles ont été définies par Lafrenicre et al.
(2007). A droite, je représente la fagon dont elles sont agencées pour couvrir I'image compléte.
Plusieurs paramétres sont définis pour caractériser ces zones :

— dr qui donne la largeur radiale des zones de soustraction.

— grocrt qui mesure le rapport des largeurs radiales et azimutales pour la zone d’optimisation.

— N4 qui exprime, en taille caractéristique de la fonction d’étalement du point, la taille de
la zone d’optimisation. Ce paramétre permet de passer continument du local (au risque
d’éliminer 1'objet) au général (une trés large zone d’optimisation).

— Omin, Séparation minimale déja évoqué dans la méthode rADI, qui permet de retirer I; si
I'image de 'objet compagnon ne s’est pas assez déplacée.

Les trois premiers paramétres permettent de caractériser complétement le découpage de I'image
en zones d’optimisation et de soustraction pour la géométrie choisie. On introduit aussi le SOSIE
(Speckle-Optimize Subtraction for Imaging Exoplanets, NMarois et al., 2010a; Galicher and Marois,
2011), méthode dérivée du LOCI que je n’ai pas utilisée, ou les zones d’optimisation et de
soustraction sont disjointes. J’ai représenté sur la figure 1.3.15 la fagcon dont sont disposées ces
zones, avec en rouge la zone d’exclusion, tampon entre les deux zones.

On notera que ces méthodes de paramétrage ne sont pas optimisées pour la recherche d’objets
étendus. En effet pour la recherche de disques, il s’agira de sélectionner des zones permettant
d’éviter que certaines parties du disque présentes dans la zone d’optimisation viennent en effacer
d’autres. Des paramétrages spécifiques du LOCI ont été développés pour certains objets (conser-
vative LOCI, Buenzli et al.; 2010; Thalmann et al.; 2010, 2011), mais la définition de zones LOCI
spécifiques a certaines formes de disques est encore un territoire peu exploré.

Enfin, je conclurai sur la technique de Karhunen-Loéve image projection (KLIP, Soummer
et al., 2012). L’analyse de Karhunen-Loéve se traduit en frangais par analyse en composantes
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principales . Pour une image astrophysique I; et une série de A/ images, on cherche cette fois les
Ai; uniformes sur toute I'image. Cette technique, comme I’ADI initial, est axée sur la recherche
d’une image stellaire de référence contenant le plus de traits communs entre toutes les images {I;}
pour ensuite la soustraire & chaque image. Sur ’espace vectoriel définit par toutes ces images, les
auteurs proposent un changement de base qui permet de mettre en avant ce que ces images ont
en commun (I'image stellaire) et de rejeter les particularités de chaque image (le bruit, les objets
astrophysiques dont les images bougent d’un I; & Pautre). L’analyse en composantes principales,
qui utilise pour calculer une nouvelle base orthogonale les vecteurs propres de la matrice de
covariance des images, classées par valeurs propres décroissantes, permet justement d’effectuer
cela. On appellera les vecteurs ainsi créés les vecteurs de Karhunen-Loéve. Une fois cette nouvelle
base créée, les projections de 'image I; sur le sous espace vectoriel composé par les n premiers
éléments de cette base (n a choisir inférieur ou égal & A') constitue donc une image stellaire de
référence contenant des détails de moins en moins partagés. Cette méthode est élégante pour
plusieurs raisons :

— Etant plus rapide que le LOCI, et utilisant un paramétrage vraiment plus simple, le KLIP
est adapté a l'analyse rapide de grandes quantités de données, surtout si I’on ne sait pas
ce qu’'on cherche (disque de forme quelconque ou point source), comme dans la recherche
d’objets d’intérét dans une grande base de données d’archive.

— Meéme sans introduire de paramétre d,,;, pour supprimer des images, KLIP permet aussi
de limiter I'auto soustraction dans le cas d’une utilisation a partir de données de type ADI.
En effet, méme si 'objet astrophysique est présent au méme endroit dans deux images
consécutives, mais pas dans les autres, il apparaitra dans I'image stellaire de référence
seulement pour un n important.

— Enfin, 'impact de ’algorithme sur le signal de I'objet astrophysique ne dépend que de la
projection de cet objet sur cette base et pas du signal Ig dans I'image originale (

, ). Cela permet d’introduire un modéle dans I'image par simple projection sur
chacun des n vecteurs du sous espace vectoriel. Cette propriété est utile dans la recherche
de paramétres pour caractériser un disque dans le cadre d’un modéle (voir Partie IV).
J’ai utilisé principalement le KLIP et le LOCI durant ma thése pour ’analyse et la caractérisation
de disques (partie IV).

Enfin, on peut citer la méthode A Ngular Differential OptiMal Exoplanet Detection Algorithm
(ANDROMEDA, , ), qui a partir d’images de type ADI (ou différentielles
spectrales, voir paragraphe 1.3.8.6), utilise un maximum de vraisemblance (likelyhood) pour sé-
lectionner au sein d’un espace de parameétres les positions et caractéristiques les plus probables
d’un potentiel objet compagnon. Cette technique est donc a priori plus adaptée a la détection
de planétes (les paramétres sont alors la position et le contraste) qu’a celle d’objets possédant
un grand nombre de paramétres inconnus (disques circumstellaires).

I1.3.8.5 Limitations des méthodes différentielles angulaires

Plusieurs éléments limitent les méthodes angulaires différentielles de soustraction post-traitement.
Ainsi, méme dans le cas d’une image stellaire constante (les speckles quasi-statiques sont consi-
dérés comme statiques), toute information de niveau inférieur au bruit de photon est noyée et
ne peut pas étre récupérée une fois I'image enregistrée. En plus d’une boucle fermée d’optique
adaptative, il peut donc étre judicieux d’étalonner les speckles statiques de maniére active (avec
un miroir déformable) pour les corriger. Des méthodes d’étalonnage actives des aberrations dif-

14. Ce qui est tout de suite moins effrayant.
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férentielles “en boucle ouverte” (c’est-a-dire effectuées avant la prise d’image et qui ne sont pas
actualisées au cours de 'observation) ont donc été développées pour des télescopes au sol (par
exemple celle développée pour l'instrument SPHERE, , ).

Enfin, toutes ces techniques (post-traitement, étalonnage en boucle ouverte) sont bien en-
tendu limitées par le temps de variation des speckles quasi-statiques entre deux prises de vue
(qui implique nécessairement Ig,.r # Ig). Ces temps de variation ont été étudiés, pour des té-
lescopes terrestres, dans ( ). Les speckles dont le temps de vie est comparable
ou légérement supérieur a celui de la pose (quelques secondes voire minutes dans le cas de HST),
restent donc inaccessibles & toute correction : ils ne se moyenneront pas dans I'image finale mais
ne seront pas non plus supprimés par les techniques d’imagerie différentielles post-traitement
ou par ’étalonnage en boucle ouverte. De nombreuses méthodes de correction active de speckles
“en boucle fermée” ont été développées pour combler ce “fossé en fréquences temporelles”. Elles
seront développées dans le chapitre [.4.

1.3.8.6 Imagerie différentielle spectrale, de polarisation et de cohérence

Ne les ayant pas utilisées, je décrirai rapidement ces méthodes qui ont été implémentées dans
la plupart des instruments de haut contraste aujourd’hui en activité. Les méthodes différentielles
spectrales (SSDI pour Simultaneous Spectral Differential Imaging, , ) utilisent a
lorigine 'hypothése que certaines planétes ont une absorption dans certaines bandes (du méthane
par exemple). On prend simultanément une image dans deux filtres spectraux étroits, proches
et de méme largeur (pour limiter les effets chromatiques sur l'image stellaire et les spécificités
chromatiques des speckles) dont 1'un est centré sur la bande d’absorption supposée de la planéte.
L’image stellaire de référence est donc dans ce cas prise au méme moment que I'image contenant
I'objet astrophysique, sur la méme étoile. Les limitations de cette technique sont de plusieurs
types. D’une part, la séparation en deux canaux entraine la création d’aberrations différentielles
spécifiques qui ne sont donc pas soustraites. D’autre part, la taille des filtres est réduite a celle
d’une bande d’absorption, ce qui oblige, pour obtenir une intensité suffisante dans 'image, a
faire des temps de pose assez importants. Enfin le choix des filtres détermine le type d’objets
détectables. En effet, un objet n’absorbant pas dans la bande choisie n’est pas différenciée des
speckles par 'instrument.

Cependant, les spectrométres a intégrale de champ (Integral field spectrometer, IFS), qui pro-
duit des cubes d’images prises a différentes longueurs d’onde, se généralisent sur les instruments
haut contraste '°. Dans ce cas, I'image de la planéte reste fixe, tandis que les speckles vont subir
dans chaque image du cube une translation radiale différente dépendant de A. On peut donc
appliquer le méme formalisme que I'on a développé pour ’ADI. Le SSDI peut d’ailleurs s’utiliser
avec ’ADI pour obtenir des cubes d’images'® dont on extrait une image stellaire de référence

(voir par exemple le TLOCI, template LOCI, , ).
La polarisation partielle introduite lors de la réflexion de la lumiére de I’étoile sur un objet
astrophysique peut permettre aussi sa détection ( , ; , ).

On utilise 1a aussi deux images prises simultanément en filtrant la lumiére selon la polarisation.
Cette technique est maintenant présente sur la plupart des instruments haut contraste. Les
principales difficultés de cette méthode sont 1a aussi les aberrations différentielles spécifiques
introduites entre les deux voies, qui incluent dans ce cas les différences en polarisation introduites
par les optiques.

15. Ces instruments nécessitent des détecteurs avec un bruit de lecture extrémement faibles.
16. Avec une dimension spectrale (SSDI) et une dimension temporelle (ADI), il s’agit en fait d’un cube a 4
dimensions.
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Enfin, ( ) propose d’utiliser la cohérence de l'étoile pour effectuer de 'imagerie
différentielle. En effet, la lumiére parvenant de ’étoile et celle provenant de la planéte (par
réflexion ou émission) sont incohérentes. Cette méthode est a la base de méthodes d’imagerie
active qui seront développées dans le chapitre 1.4 et de la méthode utilisée dans cette thése, la
self-coherent camera.

I.3.9 Quelques instruments d’imagerie haut contraste

Je finis ce chapitre par la présentation de quelques instruments importants pour le haut
contraste en activité aujourd’hui ou prévus prochainement dans l’espace ou au sol.

1.3.9.1 Hubble Space Telescope et James Webb Space Telescope

HD 141569 A par STIS AU MICROSCOPII par ACS

A

diffuse
emission

- 3 "hole" \
‘ .. s inner ring
' = dark gap
‘,‘.'&l F‘p— outer ring
Mouillet et al. (2001) _
Augereau et al. (2004) Krist et al. (2005)

HR 8799 par NICMOS

FOMALHAUT par ACS
Kalas et al. (2008)

FIGURE 1.8.16 - Ezxemples d analyse haut contraste élaborées a partir de données HST : les disques

HR 141569 A ( , ) et AT Microscopii (
s ), le disque et | ob]et orbztant Fomalhaut ( s ) et trois des quatre planétes
orbitant HR 8799 ( , ; ; ).
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L’absence des aberrations dues a I’atmosphére permet de faire de 'imagerie haut contraste
avec beaucoup d’instruments spatiaux, méme s’il ne sont pas équipés d’un coronographe. Ainsi,
le télescope Spitzer ou I'instrument Wide-Field Camera 3 sur HST, ont pu étre utilisés dans ce
but. On se limitera ici & une rapide description des instruments spatiaux passés ou futurs pour
la coronographie (seulement stellaire). Plusieurs coronographes sont ainsi présents sur HST :

— Le Near Infrared Camera and Multi-Object Spectrometer (NICMOS) a été en service de
1997 & 1999 puis de 2002 a 2008. 11 utilise un coronographe de type Lyot en réflexion. Il a
permis de faire I'image de nombreux disques pendant sa durée de vie (dont certains que j’ai
ré-étudiés pendant ma thése, voir Chapitre V). Avec le développement de nouveaux algo-
rithmes de soustraction de speckles (LOCI et KLIP, voir paragraphe 1.3.8.4), des données
prises il y a plusieurs années ont été ré-analysées. Cette analyse, qui continue aujourd’hui,
a permis par exemple I'imagerie et la caractérisation du systéme HR 8799 dans des images
prises en 1998 (voir figure .3.16 et , : , ) ou la détection
de plusieurs nouveaux disques ( , ).

— Le Space Telescope Imaging Spectrograph (STIS) est en service depuis 1997 (avec une inter-
ruption entre 2004 et 2009), il est aussi équipé d’un coronographe de Lyot (sans diaphragme
de Lyot cependant). Il a permis la détection et la caractérisation de nombreux disques.

— L’ Advanced Camera for Surveys (ACS) enfin est équipée d’'un coronographe dans sa voie
HRC (High-Resolution Channel), qui est maintenant inutilisable depuis 2007. Il a permis
la premiére détection de I'objet orbitant Fomalhaut ( , )

Certaines observations de HST en coronographie sont illustrées par la figure 1.3.16.

Enfin, plusieurs coronographes seront utilisés sur le James Web Space Telescope (JWST), qui
sera lancé en 2018 et dont la mission devrait durer 5 ans :

— Le Mid-Infrared Instrument (MIRI) embarque des coronographes ( , )
dont trois FQPM optimisés pour une observation dans 'infrarouge moyen (10.65 pym, 11.4
pm et 15.5 pm) et un Lyot a 25 pm. Il devrait étre possible pour la premiére fois de faire
de la coronographie dans la bande d’émission des planétes froides, ou les différences de
contraste sont moins importantes (voir figure 1.3.4).

— La Near Infrared Camera pourra utiliser quant & lui 5 coronographes de type occultant
( , ). Il sont optimisés pour couvrir la bande 1-5 pm.

— Le Fine guidance sensor (FGS) utilisera lui aussi un coronographe de Lyot optimisé pour
une utilisation dans le proche infrarouge ( , ).

1.3.9.2 Instruments au sol

Plusieurs instruments ont récemment été développés pour les grands télescopes au sol avec
comme objectif principal d’observer des exoplanétes. Celles-ci pourraient étre de plusieurs types.
Les planétes de type Jupiter assez jeunes (quelques dizaines de millions d’années), comme Beta-
Pictoris et HR 8799, et situées jusqu’a quelques dizaines de parsecs seront les cibles privilégiées.
En effet, ces planétes sont plus chaudes et donc plus brillantes dans les longueurs d’onde observées
(visible et proche infrarouge). Les planétes plus dgées et plus froides ne devraient pas étre assez
brillantes pour étre observées, sauf celles orbitant a trés faibles demi-grands axes. On espére
donc trouver des planétes de ce type autour d’étoiles trés proches (< 20 pc), & des séparations
accessibles. Certains prédisent aussi la possibilité d’observer certaines planétes déja détectées
par vitesses radiales & de forts demi-grands axes. En effet, la connaissance de leurs orbites peut
aider a leur observation par imagerie directe. On peut aussi s’attendre a la détection de plusieurs
naines brunes (de masses supérieures a 13 masses de Jupiter), méme si les programmes visent
rarement spécifiquement ces objets. Les performances en contraste de ces instruments varient de
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quelques 1076 & quelques 1077,

Enfin, Pobservation & haut contraste (et & plus grande résolution angulaire que les instruments
de HST) de dizaines de cibles dans les deux hémisphéres devraient permettre la détection de
nombreux disques circumstellaires et I'analyse des zones internes des anneaux déja observés.
Cette analyse devraient permettre la prévision de plusieurs cibles pour les futurs instruments
trés haute dynamique pour le spatial et les ELT.

P1640

Le Project 1640 (P1640, ) ) est installé sur le télescope de 5 m du Palomar
(c’est a dire dans I'hémisphére Nord) depuis Juillet 2008. C’est le premier instrument haut
contraste de seconde génération, c’est-a-dire utilisant la coronographie et une optique adaptative
dédiée. Celle de P1640, appelée PALM-3000 ( , ) utilise 2 miroirs déformables
a empilement (voir paragraphe 1.3.7.3) en série : un pour les aberrations basses fréquences (349
actionneurs) et un pour les aberrations hautes fréquences (4,356). Le coronographe utilisé est
un Lyot apodisé (voir paragraphe 1.3.6). Cet instrument utilise un systéme d’étalonnage des
aberrations différentielles, le CAL (calibration interferometer , ), décrit dans
le paragraphe 1.4.2. Il ne permet malheureusement pas de faire de I’ADI. Cependant, il utilise un
spectrométre a intégrale de champ (IFS) couvrant la bande 0.95 pum et 1.80 pm ( ,

), ce qui permettra & P1640 de faire de I'imagerie différentielle spectrale. Cet instrument a
déja commencé une campagne d’observation, en se concentrant sur les étoiles de type F a moins
de 50 pc et les étoiles de type A a moins de 75 pc ( , ). En effet, les
détections par méthodes indirectes ont montré que ces étoiles sont plus susceptibles d’avoir des
compagnons jeunes et de masse supérieure a celle de Jupiter.

HiCIAO / SCExAO

HiCIAO (High Contrast Coronagraphic Imager with Adaptive Optics, ) ) est
I'instrument haut contraste de I'observatoire de Subaru (primaire de 8.2 m) a Hawaii. L’optique
adaptative utilise un miroir déformable de 188 actionneurs. Le coronographe est un Lyot et le
télescope permet d’utiliser ’ADI, les différences de polarisation ou spectrales. Une amélioration
pour faire de I'imagerie trés haute dynamique a été développé le SCExAQO (Subaru Coronagraphic
Ezxtreme AO Project ) ). Il utilise des coronographes de type PIAAC
et a déja réalisé ses premiéres observations ( , ). Des techniques d’imagerie
trés haute dynamique sont aussi utilisées sur ce banc (voir partie 1.4).

SPHERE

SPHERE (Spectro-Polarimetric High-contrast Exoplanet Research , ) est un
projet européen de haut contraste dont la premiére lumiére a eu lieu en mai 2014 sur 'un des
8 m du VLT. L’optique adaptative ( , ) est composée d’'un miroir déformable a
empilement (voir paragraphe 1.3.7.3) de 41x41 actionneurs et d’un analyseur de front d’onde de
type Shack-Hartmann. La voie principale peut intégrer plusieurs coronographes (coronographes
de Lyot classiques et apodisés et FQPM achromatisés, voir paragraphe 1.3.6) pour le visible et le

proche infrarouge ( , ). Apreés cette voie commune, plusieurs modes pourront
étre utilisés, parmi lesquels une caméra infrarouge (IRDIS), un IFS (bande allant de 0.95um &
1.7pm, ) ) et Zimpol ( , ), un imageur polarimétrique dans le domaine

visible. Cet instrument permettra donc & terme de traiter les images coronographiques en ADI
et en imagerie différentielle polarimétrique et spectrale. Pour le post-traitement, il utilisera une
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technique de maximisation de la vraisemblance, comme celle décrite dans le paragraphe 1.3.8.4
( , ). La phase de commissioning de cet instrument a déja débuté.

GPI

GPI (Gemini Planet Imager , ) est un instrument installé depuis fin
2013 au télescope Gemini South. Il est assez similaire & SPHERE, mais permet moins de modes
d’observation. Un schéma optique de GPI est montré sur la figure 1.4.2. Il utilise aussi une
optique adaptative dédiée utilisant un miroir MEMS 64x64 actionneurs pour les hautes fréquences
(dit miroir tweeter sur le schéma) et un miroir bimorphe (monté sur un tip-tilt) avec moins
d’actionneurs, pour les basses fréquences (dit miroir woofer sur le schéma). Il n’y a par contre
qu’un seul coronographe & ce jour : un Lyot apodisé ( , ). Enfin, on trouve
un IFS (bande allant de 1 pym & 2.4 pm, , ), indiqué en bas a gauche sur la
figure [.4.2. Un prisme de Wollaston peut aussi étre inséré pour faire de I'imagerie différentielle
polarimétrique. Enfin, le méme systéme d’étalonnage que celui utilisé sur P1640, le CAL (

, ), est implémenté sur GPI. A I’heure o j’écris ces lignes la campagne d’observation
a déja débuté. D’une durée de 890 heures, elle permettra de sonder environ 600 systémes.
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Chapitre 1.4

Techniques actives d’imagerie treés
haute dynamique

Dans le chapitre précédent, j’ai introduit la coronographie et les méthodes utilisées a ce
jour pour améliorer ses performances. Il s’agit rappelons-le d’obtenir une image d’un objet peu
lumineux & faible séparation de son étoile. Pour cela, nous avons vu que quel que soit le coro-
nographe utilisé, il était nécessaire de corriger les aberrations du front d’onde, soit de maniére
active (optique adaptative), soit en soustrayant leur effets dans I'image finale en post-traitement.
Cependant, nous avons vu que la combinaison de ces deux méthodes ne permettait pas de cor-
riger toutes les aberrations, limitant la performances des coronographes. Il est donc nécessaire
d’introduire d’autres techniques actives, qui sont décrites dans ce chapitre. La plupart de ces
méthodes sont encore dans leur phase de développement et n’ont pas encore été mises en place
sur télescope.

Je commencerai par rappeler les objectifs de ces techniques de correction active en plan focal
(paragraphe 1.4.1). J'introduirai aussi le concept de dark hole. Je décrirai ensuite les différentes
pistes explorées, en commencant par les précurseurs de l'interférométrie coronographique (pa-
ragraphe 1.4.2) puis les méthodes de modulation temporelle des speckles. Enfin, j'introduirai la
self-coherent camera, objet de cette thése. Je conclurai une fois encore cette partie par un tour
d’horizon des différents projets en cours intégrant ces développements.

I.4.1 Correction active de speckles dans le plan focal d’un coro-
nographe et concept de dark hole

J’en étais resté a la description des aberrations inaccessibles par les optiques adaptatives
classiques. Elles sont introduites, pour les instruments au sol, par les optiques en aval de la sépa-
ratrice qui envoie une partie de la lumiére vers ’analyseur de front d’onde. Pour les instruments
spatiaux, en I'absence de systémes d’optique active pour le moment, ces aberrations sont aussi
présentes. J’ai décris les différentes méthodes de post-traitement permettant de supprimer plus
ou moins efficacement ceux de ces speckles variant le plus lentement, mais ces méthodes sont bien
entendu limitées par la variation des speckles quasi-statiques. On voit donc l'intérét de réduire
ces speckles en correction active dans le plan focal avant toute technique de post-traitement.

( ) pose les bases de la correction active des aberrations pour le spatial.
Pour corriger la phase résiduelle, il la projette sur 'espace vectoriel engendré par les fonctions
d’influence. Il introduit aussi le concept de dark hole (DH). En effet, il remarque que, dans I’hy-
pothése de phases petites devant la longueur d’onde, un sinus a une fréquence spatiale pg/D

73



Chapitre 1.4. Techniques actives d’imagerie trés haute dynamique

introduit dans la phase par un miroir déformable situé en plan pupille crée deux fonctions d’éta-
lement du point localisées en +Apg/D dans le plan focal. Un systéme avec un miroir déformable
et une pupille sélectionnant N actionneurs le long de son diameétre n’atteindra donc que les
points du plan focal contenus dans le carré de [-N/2)\/D, N/2)\/D] x [-N/2\/D, N /2)\/D]. Je
parlerai donc souvent dans cette thése du nombre d’actionneurs N x N d’un miroir déformable
en plan pupille en utilisant pour N non le nombre total d’actionneurs, mais le nombre contenu
le long du diamétre (la taille de la pupille en prenant le pas inter-actionneur comme unité, en
fait) !. Les autres actionneurs hors pupille n’ont en effet pas d’influence dans le plan focal. La
zone de correction due & un miroir déformable dans le plan focal est appelé DH.

FIGURE I.4.1 — Ezemples d’images du plan focal post-coronographique prises sur le banc THD de
l’observatoire de Meudon en condition expérimentale et faisant apparaitre des DH. Au centre, la
correction se fait sur une zone carrée de 24.5 \/D de coté (sur les 27 que contient la pupille).
A gauche, j’ai choisi de cibler spécifiquement les fréquences (spatiales) plus basses et réduit le
DH & un carré de coté 21 A\/D. Enfin dans la partie droite, j'ai décidé de corriger & la fois les
aberrations d’amplitude et de phase avec un unique miroir déformable, ce qui oblige a réduire la
zone de correction de moitié donc sur un rectangle de 24.5 \/D par 12.25 \/D. Figure tirée de

(2013a).

On peut envisager de réduire la taille de ce DH en dessous de sa taille maximale, pour obtenir
de meilleures performances. La figure [.4.1 présente 3 exemples de DH obtenu sur le banc optique
THD de 'observatoire de Meudon : au centre, un DH de taille quasiment maximum (zone carrée
de 24.5 A\/D) et a gauche un DH carré de 21 A\/D de coteé.

( ) ne répond pas a la question du calcul de la phase, mais note qu’il serait
plus simple qu’elle soit effectuée directement dans le plan focal final. En effet, il s’agit de la
seule facon d’éviter la présence d’aberrations différentielles. Cependant, la plupart des techniques
classiques d’analyse du front d’onde sont situées en plan pupille. Il faut donc inventer d’autres
techniques en plan focal et directement dans I'image de science (plan focal du coronographe).
L’équation 1.3.15 montre que, dans le cas de petites aberrations, le champ complexe des speckles
dans le plan focal du coronographe est linéairement relié aux aberrations du front d’onde. Or
le détecteur, dans le plan focal ol je veux effectuer la mesure, apporte seulement un accés a
I'intensité de ces speckles. 1l s’agit de trouver une modulation qui permet, & partir de I'intensité Ig,
d’accéder au champ complexe Ag. Différentes méthodes pour obtenir ce résultat seront présentées
dans les paragraphes suivants.

Comme pour les systémes d’optique adaptative, la correction passe ensuite dans la plupart

1. Dans le cas général on a donc souvent N < Npays.
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des cas par la minimisation d’un probléme des moindres carrés. A partir de ces mesures, on va
donc créer une matrice d’interaction qui sera inversée pour créer une matrice de contréle, comme
dans le paragraphe 1.3.7.4. Cette matrice sera utilisée en boucle fermée pour corriger les erreurs
quasi-statiques. Cependant, la fréquence d’exécution de cette boucle n’est pas la méme que dans
le cas de 'optique adaptative. En effet, les différentes méthodes qui utilisent 'image de science
sont par définition limitée dans la rapidité de 'estimation par la durée du temps de pose, qui
peut étre longs pour des objets de faible magnitude.

Enfin, ( ) montre qu’avec un unique miroir déformable, il est possible
de corriger les speckles dus aux aberrations de phase et d’amplitude sur la moitié du plan focal.
En effet, le miroir n’est capable que d’introduire des aberrations de phase (soit ® = ¢ + i« réel).
Cependant, dans le cas de petites aberrations, j’ai montré que le champ complexe des speckles du
plan focal du coronographe est relié linéairement a la transformée de Fourier de ®. En tentant de
corriger ce champ sur une moitié de plan focal seulement, on peut choisir I’autre partie pour le
rendre hermitien, donc & transformé de Fourier inverse réelle. C’est cette valeur que ’on applique
au miroir, ce qui crée un demi-DH (figure 1.4.1, droite).

Pour résumer, 'objectif des techniques introduites dans ce chapitre est la mesure simultanée
des erreurs de phase d’amplitude directement dans le plan focal.

I1.4.2 Interférométrie coronographique et correction active de spe-
ckles avec le CAL

( ) introduit la correction active en plan focal. A partir d’un inter-
férométre Mach-Zehnder, il propose de créer & la fois un coronographe interférométrique et un
analyseur de front d’onde. Plutot que de décrire précisément ce montage, je vais introduire 1’ins-
trument CAL, qui est proche et dont deux exemplaires sont utilisés sur deux instruments haut
contraste actuels (P1640 et GPI) pour I’étalonnage des erreurs différentielles.

La figure 1.4.2 (tirée de , ) montre le schéma complet de GPI, mais je
m’intéresse ici seulement a la partie d’étalonnage des aberrations (indiquée par IR Calibration
System). Le masque de Lyot est ici en réflexion (indiqué par Focal plane Occultor Wheel) et
la partie centrale (qui ne contient que de la lumiére de ’étoile et dont on ne se sert pas dans
la plupart des coronographes), est séparé en deux parties. L'une d’entre elles est envoyée sur
un Shack-Hartman pour l'estimation des basses aberrations (LOWFS sur le schéma, pour Low
Order Wave-Front Sensor). Le reste est ensuite filtré pour obtenir un front d’onde sphérique pour
obtenir une voie de référence. Le faisceau de la voie de science (qui s’est réfléchi lors du passage par
le masque de Lyot) est ensuite collimaté et 'on utilise une partie de ce faisceau (20%), sélectionné
(par le beamsplitter, sur le schéma) avant le passage par le diaphragme de Lyot, pour analyser les
aberrations post-coronographiques grace a un systéme interférométrique utilisant comme autre
voie la référence préalablement extraite. Aprés une lame semi-réfléchissante, les deux voies de
cet interférométre sont imagées ce qui permet de remonter a la phase créant les speckles dans la
voie de science aprés le masque du coronographe. Les mesures de phase bas-ordre et haut-ordre
aprés le masque sont recombinées et envoyées comme un niveau résiduel une fois par minute aux
miroirs de correction de 'optique adaptative. Cependant, cet instrument nécessite de nombreuses
optiques et ne permet pas de corriger toutes les aberrations différentielles ( , ).
Il est donc nécessaire de trouver des méthodes pour mesurer les aberrations directement avec le
détecteur scientifique, durant ’observation.
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FIGURE [.4.2 — Schéma de fonctionnement de GPI. La partie en haut & gauche représente l’op-
tique adaptative classique avec ses deux miroirs déformables (DM, ici) et son senseur de front
d’onde (WFS, ici). L’IFS est représenté en bas & gauche. Je m’intéresse ici seulement a la partie
d’étalonnage des aberrations (indiquée par IR Calibration System). Figure tirée de

(2008).

[.4.3 Modulation temporelle des speckles

Parmi les méthodes permettant de mesurer le front d’onde complexe directement & partir
de la voie de science, on peut citer la diversité de phase ( , ). Cette méthode
permet de remonter au champ complexe des speckles & partir de leur intentité et donc a la phase.
Cependant, pour retrouver le signe de cette phase, il est nécessaire de prendre deux images
qui différent d’'une phase connue (un défocus, par exemple). C’est pour cette raison que j’ai
appelé ces méthodes modulation temporelle des speckles, par opposition & la modulation spatiale
des speckles, qui sera développée dans la partie suivante. Les techniques d’estimation en plan
focal par modulation temporelle varient d’'une méthode a l'autre, mais toutes celles décrites
dans ce paragraphe utilisent une matrice d’interaction inversée par une méthode SVD (voir
paragraphe [.3.7.4).

La technique de COronagraphic Focal-plane wave-Front Estimation for Exoplanet detection
(COFFEE, , ; , ) utilise cette méme idée : & partir d’'un modéle
intégrant les différentes composantes d’'un montage coronographique, on peut revenir & la phase
originale & partir de deux images prises pour deux phases différentes (dont la différence est
connue), par une approche de mazimum a posteriori. Cette technique utilise un mélange de
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défocus et d’astigmatisme comme différence de phase entre les deux images.

( ) utilise lui un modéle linéaire pour encoder temporellement les spe-
ckles. En partant d’un état inconnu ®g, il applique deux phases connues sur un miroir en plan
pupille : la phase devient successivement ®g+dp1, Po+Jp, avec les phases d¢; réelles et connues.
Les images Io,, I54,, 154, du plan focal aprés coronographe sont tour a tour enregistrées. Dans le
cas de petites aberrations, il obtient alors, aprés soustraction deux & deux des images, un systéme
linéaire d’équations d’inconnues ®q et O (ot * désigne le complexe conjugué). Sous réserve que
ce systéme linéaire soit inversible (ce qui produit des contraintes sur les d¢; appliqués), il peut
ainsi remonter a la phase et & I'amplitude produisant les speckles observés en plan focal. En
construisant une matrice d’interaction, on peut enfin mesurer et corriger les aberrations sur tout
le chemin optique, en boucle fermée.

L’electrical field conjugation (EFC, , , ) apporte des améliorations au
concept pour pouvoir corriger les speckles dus au second ordre (développements que je n’ai pas
considérés dans cette thése). Une recherche des phases d¢; a appliquer pour obtenir la meilleure
modulation est aussi effectuée dans ces articles.

1.4.4 La modulation spatiale des speckles

Je décris maintenant les méthodes pour mesurer 'amplitude complexe des speckles dans le
plan focal en une seule image. Pour cela, il est nécessaire d’introduire une modification du plan
pupille pour moduler spatialement les speckles. Parmi ces méthodes, la technique d’Asymmetric
Pupil Fourier Wavefront Sensor ( , ) permet de lever l'incertitude sur le signe
dont j’ai parlé au début du paragraphe précédent par l'introduction d’une asymétrie dans la
pupille. Cependant, une partie de la pupille étant masquée par 'asymétrie, il est tout de méme
nécessaire de faire plusieurs images pour obtenir la correction compléte.

La self-coherent camera, proposée par ( ), repose sur le principe de cohérence
de la lumiére stellaire : en créant des franges sur les speckles de la lumiére stellaire, on les module
spatialement ce qui permet leur mesure. Le principe de cette technique sera présenté dans les
paragraphes suivants.

1.4.4.1 Principe de la self-coherent camera

Le principe de la self-coherent camera est illustré par le schéma de la figure 1.4.3. Comme dans

( ), une voie de référence, filtrée de la lumiére du compagnon, permet d’obtenir des

franges sur le champ de speckles. Pour obtenir cette voie, ( ) propose d’utiliser

une partie de la lumiére diffractée hors du Lyot par le coronographe avec un montage de type

trous d’Young. On ajoute donc, dans le plan de Lyot, un diaphragme R, appelé diaphragme de
référence, circulaire et de diamétre Dp.

D’une part, la lumiére de la planéte, qui n’est pas diffractée par le masque coronographique
ne passe pas par ce diaphragme, qui ne sélectionne donc que de la lumiére stellaire. D’autre part,
la lumiére du compagnon ou du disque n’est pas cohérente avec celle de I’étoile. Les speckles du
plan focal vont donc étre frangés, ce qui n’est pas le cas de la planéte. La figure 1.4.3 montre
des simulations du plan focal d’un coronographe avec (centre) et sans (gauche) diaphragme de
référence.

Je définis le rapport entre la taille du diaphragme de référence et celle du Lyot v = Dy /Dgp.
On a~ > 1 pour des raisons qui seront explicitées dans ( ). La distance centre-
a-centre de ces deux diaphragmes est notée f_(;. Enfin, j’introduis Ar, 'amplitude complexe de la
voie de référence dans le plan focal. En utilisant les équations 1.3.18 et 1.3.19, et en introduisant
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FIGURE [.4.8 — Principe de la self-coherent camera : on modifie le masque de Lyot en lui ajoutant
un diaphragme de référence pour créer des franges sur les speckles stellaires du plan focal.

des interférences entre les diaphragmes de Lyot et de référence pour la lumiére stellaire seulement,
je déduis donc I'image produite par la self-coherent camera dans le plan focal du détecteur :

1@ N) = [As@NP + |Ap(@ AP + To(@ ) + 2R[As(FN) AR(FN)] cos (Z2550) - (1.4.1)
ou A* et R[A] désignent respectivement le conjugué et la partie réelle de A. Cette équation peut
aussi s’écrire sous la forme :

(@) = [As(@N)]? + [AR(ZN) | + Ic(T,))

A
+AS(TN) Ap(Z,\) exp (Lﬁ) + Ag(T,\) A% (T,\) exp <#) , (L.4.2)

De la méme maniére que pour les autres amplitudes complexes en plan focal, j’introduis I'intensité
de la lumiére stellaire dans le plan focal issue du diaphragme de référence, égale & :

Ip = |Ag)* . (1.4.3)
Jintroduis aussi les notations suivantes 2
Icent = IS + IR + IC
I, = AG AR (I.4.4)
A Ag A%

L’équation 1.4.2 est déja présente dans Baudoz et al. (2006) et Galicher and Baudoz (2007).
Les trois premiers termes sont les intensités stellaires issues du Lyot et du diaphragme de référence
et la lumiére planétaire, et donne seulement accés au module au carré des amplitudes complexes.
Les deux derniers termes, issus de la modulation spatiale des franges, dépendent directement de
Pamplitude complexe de Ag et Ag. Je vais maintenant expliquer comment 'information sur le
champ complexe est analysée dans le paragraphe suivant.

2. Attention, j’ai noté ces fonctions comme des intensités mais I et I_ ne sont pas réelles.
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FIGURE I.4.4 — Simulations du plan focal d’un coronographe avec (centre) et sans (gauche) dia-
phragme de référence. Je prend ensuite la transformée de Fourier de limage centrale (droite).
Figure tirée de ( ).

1.4.4.2 Extraction du champ complexe

En prenant la transformée de Fourier de 'image du plan focal (équation 1.4.2), j'obtiens :
FII| = FlIs + In+ Ic] + F[L] % 6(E = &/N) + FII-]« 6+ &/) . (L4.5)

ce qui donne trois pics centrés en 0, §_(; /X et —{B /. Cette transformée de Fourier est représentée
sur la figure 1.4.3, droite. J’appelle ce plan le plan de Fourier ou plan de corrélation. A partir
du plan de Fourier, I'un des pics secondaires (F[I_] # 6(€ + £o/A)) est sélectionné, recentré et
I’on prend sa transformée de Fourier inverse. J’obtiens alors une mesure de I_. A partir de cette
mesure, deux estimateurs sont possibles pour obtenir une correction active en boucle fermée des
speckles du plan focal. Ces deux méthodes, qui seront décrites précisément dans la partie 111,
utilisent toutes les deux une matrice de controéle, que ’on construit en utilisant des techniques
empruntées a 'optique adaptative (voir paragraphe 1.3.7.4).

On remarque que 'on a une condition sur 5?) pour que les trois pics dans le plan de Fourier
(figure 1.4.3, droite) soient bien séparés dans le plan focal, rendant l'information accessible. En
effet, le pic central est la superposition de trois pics (F[Ig], F[Ir] et F[Ic]) d’auto-corrélation
de rayon Dp/\ (pour F[Is] et F[Ic]) et Dr/XA (pour F[IRg]), et est donc de rayon Dr/A. Les
deux pics latéraux sont des pics de corrélation entre Ag et A% et ont donc des rayons de taille
(D1, + Dpr)/(2X). Au final, pour éviter toute superposition, on doit avoir :

0| > Dr (3 + 1> &~ §DL pour y>>1. (I.4.6)
2 ol 2
Cette équation, donnant la distance minimum entre les centres des deux diaphragmes en fonction
du diamétre du diaphragme de Lyot, doit étre prise en compte lors de la définition de la taille
du plan de Lyot et des optiques présentes en aval. J’introduirai dans la partie III une méthode
pour réduire légérement cette taille.

1.4.4.3 La self-coherent camera comme technique post-traitement

Avant d’étre une méthode d’analyse du front d’onde pour la correction active, la self-coherent
camera a été originellement développée comme une technique de post-traitement dans
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( ) et ( ). ( ) a montré que cette méthode
peut étre utilisée aussi bien comme technique post-traitement utilisant la cohérence de la lu-
miére qu’en correction active avec un miroir déformable. J’ai étudié spécifiquement le mode de
correction active durant ma thése, mais je rappelle tout de méme ici le principe de ’estimation
du compagnon dans une image de la self-coherent camera.

Le fait que la planéte ne soit pas frangée dans un champ de speckles qui l'est permet de
développer un estimateur de celle-ci. En repartant des définitions de I’équation 1.4.4, on remarque
que l'on a :

I, =1Iglg . (1.4.7)

On note que puisque I_ et I, sont conjuguées, cette valeur est réelle. On enregistre des images [
pendant une observation. I est I'intensité de la référence qui est peu dépendante des aberrations
du banc si vy >> 1 (voir partie III). On enregistre donc sa valeur a la fin de la correction, de la
méme fagon que 'on enregistre des images stellaires de référence dans les autres techniques de
post-traitement. Je note cette estimée de la fonction d’étalement du point de la référence Ig e 3,
On déduit enfin pour toutes nos images :

I_T
IC = Icent - IR - IR +f ) (148)
re

dans toutes les zones ol Ig .y n’est pas nulle. On peut ainsi traiter toutes nos images en post-
traitement pour faire apparaitre une image d’un compagnon ou d’un disque ou de tout autre objet
dont la lumiére n’interfére pas avec celle de ’étoile sur ’axe. Des méthodes utilisant ce modéle
ont été récemment développées pour obtenir, par minimisation d’un critére au sein d’un espace de
parameétres, la position et l'intensité la plus probable d’un compagnon potentiel ( ,
).

Je donne dans le prochain paragraphe quelques éléments de comparaison entre les méthodes

de modulation temporelle et spatiale.

I[.4.5 Comparaison de ces méthodes de modulation temporelle et
spatiale

La comparaison des méthodes de correction de speckles par modulation temporelle et spa-
tiale n’a jamais & ce jour été faite sur un méme banc. Cette comparaison serait cependant tres
instructive pour le développement des futurs instruments présentés dans la partie suivante. Je
me contenterai pour le moment d’avancer quelques éléments de comparaison.

— La modulation spatiale des speckles nécessite plus de pixels par A/D pour pouvoir distinguer
les franges, donc des images sur-échantillonnées. Cependant, ce sur-échantillonnage n’est
pas limitant si ’on utilise un détecteur & bruit de lecture négligeable.

— La modulation temporelle nécessite plusieurs images pour effectuer une correction et ob-
tenir une image de science. Au contraire, la modulation spatiale permet dans une méme
image d’effectuer une correction et l'enregistrement de données scientifiques. Cette pro-
priété peut s’avérer particuliérement utile dans les cas d’observations nécessitant de trés
longs temps de pose (pour de petits télescopes spatiaux collectant peu de photons par unité
de temps par exemple).

3. Il s’agit donc d’une intensité de la référence de référence, mais je n’utiliserai pas cette terminologie.

80



1.4.6. Avenir de l'imagerie haut contraste

— Contrairement a la modulation temporelle, la modulation spatiale nécessite une modifi-
cation du montage optique, qui reste néanmoins minime dans le cas de la self-coherent
camera.

— Une analyse du temps de variation des speckles quasi-statiques, en particulier dans le cas
de télescopes spatiaux, est nécessaire. En effet, la correction et I’analyse dans la méme
image permet d’éliminer des speckles inaccessibles aux méthodes temporelles. La encore,
cela dépend grandement du temps de pose utilisé.

— La self-coherent camera permet de faire immédiatement un post-traitement de I’image,
complémentaire des méthodes ADI, pour extraire I’environnement proche de I’étoile.

I1.4.6 Avenir de 'imagerie haut contraste

Pour clore ce chapitre, je présente maintenant quelques uns des missions spatiales, instruments
au sol et bancs optiques dédiés au haut contraste, développés en Europe et aux Etats-Unis.
L’objectif de cette partie n’est pas tant d’étre exhaustif que de montrer la diversité et la vitalité
des projets de recherche dans ce domaine.

1.4.6.1 Projets de missions et instruments

Je présente ici (sans aucune prétention d’exhaustivité) certaines projets de missions spatiales
et au sol incluant a la fois des coronographes et des systémes de corrections des aberrations en
plan focal.

SPICES (Spectro-Polarimetric Imaging and Characterization of Ezoplanetary Systems,

, ) est un projet de mission spatiale utilisant 'imagerie directe et un systéme
d’optique active pour la détection et la caractérisation d’exoplanétes. Spécifiquement congu pour
la coronographie et le haut contraste, SPICES utilisera un télescope hors axe de 1.5 m. Il a été
proposé en 2012 dans le cadre d’un appel & mission M de 'ESA. Il devrait permettre ’analyse
de différents objets, depuis les disques de poussiéres (avec une bien meilleure précision que les
instruments actuels) jusqu’aux super-Terres.

EXCEDE (EXoplanetary Circumstellar Environments and Disk Explorer, , )
est un autre projet de télescope spatial hors-axe de 0.7 m de diamétre. Il utilisera lui aussi les
derniéres techniques d’optique active pour la correction d’aberrations. Il devrait se spécialiser sur
les disques pour compléter les données recueillies par le HST avec un objectif, en se spécialisant
sur les petits IWA (voir paragraphe 1.3.6.4).

W-FIRST for AFTA est la mise en place de la mission W-FIRST (Wide-Field InfraRed Sur-
vey Telescope) sur un télescope AFTA (Astrophysics Focused Telescope Assets) et embarquant
des coronographes et une optique active ( ) ). Ce télescope de 2.4 m serait un
grand atout pour la détection et 'analyse d’exoplanétes en imagerie directe. Cependant, il n’est
malheureusement pas hors-axe® et des études doivent étre réalisées pour corriger de maniére
optimale, grace a optique active, les aberrations d’amplitude introduites dans sa pupille (

, ). Enfin, ce projet intégre un volet de détection d’exoplanétes par micro-lentilles
gravitationnelles ( , ).

4. Le foyer est sur ’axe optique et le miroir secondaire introduit une forte obstruction dans la pupille.
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EPICS pour Ezoplanet Imaging Camera and Spectrograph ( , ) est un futur
instrument haut contraste européen pour 'E-ELT dans le visible et le proche infrarouge. Cet
instrument devrait intégrer les acquis de la seconde génération d’instruments coronographiques
haut contraste (P1640, SPHERE, GPI) et intégrer en plus des systémes de correction active des
erreurs quasi-statiques. La aussi, un travail spécifique est a effectuer pour la correction des erreurs
d’amplitude introduites par la segmentation du télescope (798 segments hexagonaux formant un
miroir primaire de 39.3 m).

1.4.6.2 Un tour d’horizon des bancs expérimentaux actuels

Je finis cette partie par une rapide présentation des bancs optiques travaillant dans le do-
maine du haut contraste. Une revue plus compléte des performances de certains de ces bancs
est disponible dans ( ). Cette revue, méme si elle date de deux ans et n’intégre
pas les derniers résultats, permet surtout de donner les objectifs en terme de contraste et de
séparations minimales.

Banc haut contraste du centre AMES de la NASA est un banc construit pour ’étude
de la mission EXCEDE. Il est donc orienté vers le développement de télescopes spatiaux et
vers le haut contraste a faible séparation. Il utilise un miroir MEMS de 32 actionneurs et un
coronographe PIAA. Les derniers résultats donnent des résultats de 1.8 107 entre 1.2 — 2.0\/D
et 6.510% entre 2.0 — 4.0\/D ( : ).

Banc du Centre de Recherche Astrophysique de Lyon est un banc construit pour I’étude
du haut contraste avec un analyseur Mach-Zehnder ( , ). I utilise un miroir défor-
mable 12x12 actionneurs.

Banc FFREE de l'Institut de Planétologie et d’Astrophysique de Grenoble pour
Fresnel-FRee Experiment for EPICS. Sans rentrer dans des détails qui sortent du cadre de cette
thése (ou je me suis placé dans le cadre de 'optique de Fourier), ce banc étudie la propagation des
erreurs de phase dans le cadre de la diffraction de Fresnel. Il utilise des techniques de mesure des
aberrations du front d’onde par modulation temporelle et a déja produit ses premiers résultats

( , 2011).

Banc HCIT du Jet Propulsion Laboratory pour High Constast Imaging Testbed. Orienté
principalement vers l'instrumentation spatiale, il est donc intégralement sous vide et équipé de
plusieurs miroirs & empilement (un 64 x 64 actionneurs et plusieurs 32 x 32). Il est le seul banc a
avoir atteint des contrastes inférieurs 4 1079 (a 3\/D) en utilisant un coronographe hybrid band
limited ( , ).

Banc haut contraste du Laboratoire d’astrophysique de Marseille est un banc utili-
sant un miroir déformable & bobines de 69 actionneurs. Il utilise aussi un modulateur spatial
de lumiére (Spatial Light Modulator, SLM), instrument permettant de modifier localement les
composantes (intensité, phase ou polarisation selon les modeéles) de la lumiére le traversant. Il
a permis en particulier de développer plusieurs technologies qui serviront & corriger les erreurs
différentielles de SPHERE, comme le senseur de front d’onde en plan focal ZELDA (Zernike
sensor for Extremely accurate measurements of the Low-level Differential Aberrations

, ) ou le systéme de mesure des aberrations du front d’onde par modulation temporelle
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Optique adaptative

(voir 1.3.7) en plan focal et correction
l. )

(voir 1.4, 1.2, 111.3)

Détecteur
(voir 11.2)

(voir 1.3.6, 11.1.3 et
11.4.1)

ou au sol

(Voir 1.3.2 > 1.3.4) (voir.3.7.3 et I1.3)

d’onde et correction données astro. traitement
(voir 1.3.7) (voir IV) (voirl.3.8 et IV)

FIGURE I.4.5 — Cette figure tente a la fois de rappeler le principe de limagerie haut contraste (du
télescope a lanalyse de données astrophysiques), en indiquant dans quelle partie chaque composante
est décrite dans cette introduction, et d’annoncer la suite de ce manuscrit en précisant les points qui
seront traités de maniére approfondie. Les lignes rouges indiquent le passage de la lumiére tandis
que les lignes noires indiquent des traitements numériques.

COFFEE (voir paragraphe 1.4.3). Il a aussi permis de développer le DZPM tel que je I'ai utilisé
sur le banc THD de l'observatoire de Meudon (N'diaye et al., 2012).

Banc HCIL de Princeton pour High Constast Imaging Laboratory. Ce banc fut 'un des
premiers a utiliser deux miroirs déformables (2 MEMS) pour I'imagerie haut contraste (Pucyo
et al, 2009). D’autres projets y sont développés, dont I’étude de coronographes a pupille non
circulaire (Shaped Pupils, Carlotti et al., 2012) et 'étude d’occulteurs externes, comme le dé-
veloppement de technologies pour la mission THEIA (Telescope for Habitable Ezoplanets and
Interstellar/Intergalactic Astronomy, Kasdin, 2010).

Banc THD de l’observatoire de Paris / Meudon pour banc Trés Haute Dynamique. 11
est a ce jour le seul a développer la modulation spatiale de speckles. Il est présenté plus en détail
dans la partie II.

Bientdt trois nouveaux bancs optiques vont étudier 'imagerie haut contraste ce qui témoigne
de lintérét croissant pour ce domaine. Ces bancs sont développés a I'université de Stanford, au
Space Telescope Science Institute (Baltimore) et a 'observatoire de la Cote d’Azur (Nice) pour
le banc SPEED (Segmented Pupil Experiment for Exoplanet Detection). Ces bancs ont tous en
commun ’étude de la correction des aberrations d’amplitude introduites par la segmentation
du M1 des futurs télescopes au sol et/ou spatiaux. Pour cela ils utiliseront un miroir segmenté
pour simuler la pupille de ces télescopes et deux miroirs déformables pour corriger a la fois les
aberrations d’amplitude et de phase.

Une conclusion a cette introduction

Cette premiére partie m’a permis de décrire précisément le contexte de I'imagerie directe et
le formalisme que j'utiliserai pour parler de haut contraste. J’ai aussi introduit les notations qui
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seront utilisées dans les différentes parties de cette thése. Ces notations sont rappelées dans le
tableau 1 a la page 23. La figure [.4.5 rappelle le fonctionnement d’un instrument haut contraste
en précisant entre parenthéses pour chacune de ses composantes les parties de mon manuscrit
qui lui sont dédiées. Ainsi, la partie instrumentation de mon travail, en particulier sur les miroirs
déformables, est développée en I1. Pour mettre en perspective les résultats de cette analyse, une
petite revue des technologies existantes a été faite dans le paragraphe 1.3.7.3. La partie estimation
et correction de speckles en plan focal, qui a été introduite au chapitre 1.4, est traitée dans la
partie III. Enfin, le traitement de données de type ADI que j’ai décrit au paragraphe [.3.8 est
utilisé dans la partie [V pour I'analyse de disques circumstellaires.



Deuxiéme partie

Le banc trés haute dynamique
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Dans cette partie, je présente en détail le banc trés haute dynamique (THD) de l'observatoire
de Paris / Meudon. Lors de mon arrivée au LESIA, le banc THD était déja en place et fonctionnel,
notamment grace au travail des deux précédents doctorants, Raphaél Galicher ( , )
et Marion Mas ( , ). Ce développement m’a permis de commencer rapidement une étude
expérimentale qui sera décrite dans la partie ITI.

Le chapitre I1.1 est une description générale du banc THD, de ses objectifs, et de ces évolutions
durant ma thése. Au niveau optique, le banc n’a pas subi de modifications importantes durant
la période de ma thése ou j’ai travaillé dessus. Cependant, une refonte du systéme de controle
a distance du banc (paragraphe 11.1.8) a nécessité le développement de nouvelles procédures
software en Labview auquel j’ai participé. J’ai aussi aidé, toujours en Labview, au développement
de procédures pour la boucle de correction avec la self-coherent camera. Je décrirai cette boucle
a part, dans la partie III.

Les chapitres suivants sont consacrés aux composants de ce banc sur lesquels j’ai travaillé en
détail durant ma thése. J’ai ainsi réalisé 'intégration, dans le software et sur le banc optique,
d’un nouveau détecteur. J’ai réalisé une caractérisation compléte de ce détecteur, qui sera décrite
dans le chapitre I1.2. Enfin, dans le chapitre I1.3, je décris les résultats d’une analyse que j’ai
réalisée durant ma thése sur le miroir déformable Boston Micromachines, utilisé sur ce banc.
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Chapitre 1I1.1

Une description du banc THD

Je décris dans ce chapitre le banc THD sur lequel j’ai travaillé durant ma thése pour obtenir
mes résultats expérimentaux. Je commence par une présentation général du banc et de ces
objectifs dans les paragraphes I1.1.1 et 11.1.2. Les paragraphes I1.1.3 4 [1.1.6 sont ensuite consacrés
au composants optiques de ce banc, en omettant les détecteurs et le miroir déformable, qui seront
traités a part et de maniére plus détaillée dans les chapitres suivants. Dans les paragraphes I1.1.7
et 11.1.8, je décris ensuite la partie software, réalisée en Labview et permettant de controler
le banc THD. Les procédures développées pour la boucle de correction avec la self-coherent
cameraseront quant a elle décrites précisement dans la partie III. Enfin, je conclus cette partie
par une description des futures évolutions du banc THD.

I1.1.1 Présentation général et objectifs

Le banc THD a été développé depuis 8 ans pour étudier les problématiques d’imagerie a
haut-contraste, principalement pour des applications spatiales. Il est en particulier le seul banc
a ce jour & intégrer la technique de la self-coherent camera pour la correction de speckles en plan
focal. Le banc s’est tout d’abord développé pour obtenir de trés bonnes performances en lumiére
monochromatique, puis s’est ouvert a d’autres sources, coronographes et méthodes d’analyse de
front d’onde pour effectuer des corrections en plus large bande.

Les niveaux de contrastes atteints nous rendent sensibles aux moindres perturbations. Ainsi,
les changements de température et la turbulence de ’air vont introduire des aberrations en phase
et en amplitude qu’il s’agira, avant toute correction, de limiter. En outre, les poussiéres de la
salle, en se déposant sur les optiques, vont aussi limiter les performances du banc en créant de la
lumiére diffusée. Le banc THD se trouve donc sur une table avec mouvements amortis, elle méme
dans une salle blanche de classe 10'000. Cette salle est thermalisée a quelques dixiémes de degrés
pres. Toutes les électroniques non-essentielles ont aussi été placées dans une piéce mitoyenne de
la salle blanche. Pour limiter les turbulences de 'air, plusieurs solutions ont été pensées. D’une
part, un coffrage a été spécialement concu pour ce banc. De plus, le faisceau est & dessein proche
de la table (8.5 cm), ce qui permet de limiter la hauteur de ce coffrage et donc la turbulence en
son sein. Enfin, & part pour les étalonnages les plus robustes (recentrage du Lyot, par exemple), il
est possible d’actionner le banc depuis la salle de controle, mitoyenne. Le systéme de contréle du
banc, qui sera décrit dans le paragraphe I1.1.8 permet de travailler plusieurs heures sans entrer
dans la salle blanche. Pour limiter les vibrations sur le banc, la soufllerie de la salle blanche
est éteinte lorsque qu’il est utilisé. Contrairement & certains autres bancs haut-contraste et bien
qu’il soit orienté pour le développement spatial, ce banc n’est pas sous vide et il n’est pas prévu
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Chapitre 11.1. Une description du banc THD

de I’y mettre pour le moment pour des questions de budget. L’'un des objectifs de ce banc est
donc aussi d’arriver & des vitesses de correction d’une centaine de Hertz pour minimiser les effets
résiduels de la turbulence interne au banc.

I1.1.2 Trajet optique

La figure II1.1.1 présente une photo du banc (en février 2013) tel que je Iai utilisé pour
produire les données de ( ). Certaines modifications ont été apportées depuis,
au niveau des coronographes, que je détaillerai principalement dans le paragraphe I1.1.3.2. Sur
cette figure, j’ai indiqué le chemin parcouru par le faisceau en rouge. En bleu, je montre les
différents composants qui seront décrit plus précisément dans cette partie. En vert, j’ai indiqué
les endroits ot se forment les plans pupilles et focaux sur le banc.

Les sources lumineuses (paragraphe I1.1.5) ne sont pas situées dans la salle blanche et la
lumiére est amenée sur le banc par un systéme de fibre dont la sortie simule I'étoile et est
située en PF1 sur la figure I1.1.1. Le faisceau est ensuite réfléchi par un miroir parabolique hors-
axe (ou parabole hors-axe, ou PHA) noté PHA1 sur la photo puis envoyé sur le miroir tip-tilt
(paragraphe I1.1.7). Ce miroir tip-tilt est situé 90 mm avant le premier plan pupille (PP1), ot
se trouve la pupille de notre “télescope” qui fait 8.1 mm. Cette pupille est un diaphragme sans
obstruction centrale ni araignées. Apreés ce plan pupille, on trouve deux PHA (2 et 3) d’affilée
sans autres composants. Un plan focal (PF2) se forme donc entre les deux mais n’est pas utilisé.
Le faisceau collimaté est alors réfléchi sur le miroir déformable (chapitre 11.3) qui se trouve dans le
second plan pupille afin de corriger la phase. Le faisceau est ensuite focalisé par la PHA3 (utilisée
une seconde fois) sur le masque de phase coronographique (paragraphe I1.1.3) en plan focal (PF3).
Le faisceau est une derniére fois collimaté pour le passage du diaphragme de Lyot (PP3) modifié
pour l'utilisation avec la self-coherent camera (paragraphe 11.1.4). Enfin une derniére PHA et un
miroir plan sont utilisés pour faire sortir le faisceau du coffrage et le focaliser sur les détecteurs
(PF4). Deux détecteurs sont montés sur le banc (paragraphe I1.2) : un CCD et un sCMOS. Un
miroir plan sur monture magnétique peut étre ajouté ou enlevé pour envoyer le faisceau sur le
détecteur utilisé. La photo de gauche de la figure I1.1.2 montre les deux premiers plans pupilles
et le plan focal du coronographe (PF3) dans lequel est placé un FQPM.

Les PHA sont en Zerodur et ont une rugosité de surface testée de quelques nm RMS. La
focale F' mesurée des PHA 2, 3 et 4 est de 908.6 mm (+1%) ce qui donne une ouverture de
F/D = 112.2, en particulier sur le miroir et le coronographe.

Enfin, la roue a filtre permet d’accéder a plusieurs modes :

— Le mode de correction. Cette position de la roue & filtre ne place rien devant le faisceau.

— Le mode flat permet d’éclairer uniformément le plan focal, ce qui permet d’observer le
FQPM et de centrer la caméra sur celui-ci avant la correction. Pour cela, un miroir est
inséré dans ce mode dans la roue a filtre, face réfléchissante vers PHA1. Ce miroir est
éclairé par une lampe & lumiére diffusée que ’on apercoit sur la figure I1.1.1.

— Le mode dark permet, sans modifier le flux de la source, de bloquer le faisceau et de prendre
des poses d’obscurité (darks).

— Plusieurs filtres de densité neutre, qui seront décrits dans le paragraphe I1.1.6, peuvent étre
introduits dans le faisceau.
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Chapitre 11.1. Une description du banc THD

FIGURE I1.1.2 — Sur la photo de gauche, je montre les 2 premiers plans pupilles et focaux du
banc. De droite a gauche, on apergoit le premier plan pupille (PP1, qui contient la pupille) puis le
second plan pupille (PP2, ou se trouve le miroir déformable) et enfin le troisiéme plan focal (PF3),
ot se trouve le masque coronographique (ici un FQPM). Entre les deux premiers plans pupilles se
trouve un plan focal (PF2), inutilisé pour le moment. Entre chacun de ces plans se trouve un miroir
parabolique, hors cadre. Sur la photo de droite, je montre le troisieme plan pupille, contenant le
diaphragme de Lyot, au centre et les diaphragmes de référence, autour.

I1.1.3 Les coronographes

11.1.3.1 FQPM

Le coronographe que j’ai utilisé dans le cadre de mes manipulations est un FQPM développé
par le pole instrumental du GEPI (Galaxies, Etoiles, Physique et Instrumentation). Ce masque
n’est pas achromatique (le déphasage de 7 est obtenu par la traversée de couche de silice, voir
équation 1.3.23) et est optimisé pour la longueur d’onde 637 nm. On peut I'observer sur la gauche
de la photo I1.1.2. Le diaphragme de Lyot utilisé est une pupille de 8 mm (soit un filtrage a 99%
de la pupille d’entré, de 8.1 mm).

Les résultats obtenus avec ce coronographe sont présentés dans les publications reproduites
dans la partie I1I. Cependant, 'un des objectifs de ce banc est d’obtenir des performances en
contraste avec de larges bandes. Des coronographes plus achromatiques ont donc été montés
depuis. Il s’agit aussi de montrer que la self-coherent camera est utilisable avec plusieurs corono-
graphes.

I1.1.3.2 Autres coronographes utilisés sur le banc THD

Depuis récemment, il est possible d’introduire un apodiseur & micro-dots sur le diaphragme de
Lyot. En effet, 'utilisation de I’apodisation pourrait permettre I’amélioration des performances
en contraste du banc THD (voir partie III) et certains coronographes (comme le FQPM) ne
supportent pas I'apodisation en plan pupille.

Enfin, deux nouveaux types de coronographes ont été montés récemment sur le banc THD :

Multi-FQPM (MFQPM) (Galicher et al., 2011) Ce coronographe, développé au LESTA | est
un assemblage de trois coronographes FQPM (optimisés pour 630 nm, 631 nm et 639 nm) et
trois masques de Lyot en série . Les trois diaphragmes de Lyot filtrent respectivement le faisceau
de 97.7%, 96.2% et 95.3% (en cumulé).
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I1.1.4. Diaphragmes de référence

Ce coronographe permet d’obtenir de meilleures performances en large bande qu’un FQPM
simple. La complexité de cet instrument fait qu’il demande une longue période de réglage et n’est
donc pas rapidement substituable & un autre coronographe. En particulier, son utilisation avec
la self-coherent camera nécessite 'alignement des diaphragmes de référence successifs dans les
plans de Lyot.

DZPM ( , ) Ce coronographe a été décrit au paragraphe 1.3.6.6.1. Celui
que nous utilisons sur le banc THD est issu d’un partenariat avec le LAM. Les spécifications
de ce masque (voir équation 1.3.26) ont été optimisées pour maximiser le contraste dans la zone
1-10 A/D, pour une bande passante centrée sur A\g = 665 nm et de largeur AX = 133 nm
(R = 5). L’apodisation chromatique de ce coronographe ( , ) est obtenue avec
un apodiseur a micro-dots (voir revue dans , ), introduit dans la pupille d’entrée,
et qui a pour équation :

A% PN L
1+ wy (B) + wa (B) sip<D/2

0 sinon.

Plp)\) = (IL.1.1)

ol w1 et wy ont aussi été optimisés pour ces caractéristiques. Enfin, le diaphragme de Lyot est
le méme que celui utilisé pour le FQPM : pupille de 8 mm soit un filtrage a 99% de la pupille
d’entrée (8.1 mm)

I1.1.4 Diaphragmes de référence

A partir du montage optique d’un coronographe classique, on obtient celui de la self-coherent
camera en ajoutant un ou plusieurs diaphragmes de référence dans le plan de Lyot (voir Fi-
gure [1.1.2, droite).

J’ai utilisé plusieurs diameétres de diaphragme de référence pour réaliser une étude paramé-
trique publiée dans ( ). Les diaphragmes de référence disponibles sont de
diamétre 0.3 mm, 0.35 mm, 0.4 mm, 0.5 mm, 0.8 mm et 1.5 mm soit v = 26.7, 22.9, 20.0, 16.0,
10.0 et 5.3 dans le cas du Lyot de 8 mm utilisé avec le FQPM. Ces références sont toutes sur une
petite barrette, et il est possible de changer ces tailles sans rentrer dans la salle. En juin 2013,
un second diaphragme de référence a été installé, puis en mars 2014 un troisiéme, tout deux de
taille 0.3 mm pour le moment.

I1.1.5 Sources

Nous utilisons deux sources différentes sur le banc THD, qui sont injectées depuis la salle de
controle dans une fibre qui rentre dans la salle blanche. La premiére source est une diode laser
stabilisée en température. Ses caractéristiques spectrales sont résumés dans le tableau I1.1.1. Sa
puissance est de 70 mW.

La source blanche est de marque Fianium et produit un spectre relativement plat entre 450
nm et 2000 nm avec une puissance de 2.4 W. Avant son entrée dans la fibre qui I’améne au banc,
on peut insérer plusieurs filtres dont les caractéristiques sont résumées dans le tableau I1.1.1.

Les nouveaux coronographes introduits sur le banc ont permis une amélioration des perfor-
mances en contraste en large bande chromatique. De nouveaux filtres plus larges (A = 641 nm,
AX =80, \/AX = 8) et situés a des bandes plus éloignées (A = 615 nm et A = 675 nm) ont donc
été ajoutés.

93



Chapitre 11.1. Une description du banc THD

Source A (nm) | AX (nm) | A/AX
Diode laser 636.9 <1 > 600
633.2 7.5 84.4

Source blanche | 637.4 9.9 64.4
filtrée 643.7 9.4 68.5
652.2 35.0 18.6

657.1 8.6 76.4

TABLE II.1.1 — Positions centrales et largeurs des bandes spectrales sur le THD tel que je I’ai utilisé
(traduit depuis , ).

II.1.6 Filtres de densités neutres et mesure du contraste

Une fois les images de la correction haut-contraste enregistrées, la mesure de leur performance
(équation 1.3.25) nécessite d’avoir accés a une fonction d’étalement du point non-coronographiée
et non saturée. On essaiera de placer le niveau des speckles au fond du DH a un niveau pour
étre sensiblement au dessus du bruit. Prenons un exemple, oil ce niveau correspond a 300 ADU.
En considérant une correction & un niveau de contraste de 3.1078, le maximum de la fonction
d’étalement du point non coronographiée se trouve donc vers 101 ADU, bien au dela des limites
de saturation de ce détecteur. J'explique dans ce paragraphe la méthode que j’ai utilisée pour
mesurer les contrastes pour les articles insérés dans cette thése et pour les bandes spectrales
présentées dans le paragraphe précédent. Pour des raisons expliquées a la fin de ce paragraphe,
cette méthode n’est pas utilisée pour les plus larges bandes spectrales.

La roue a filtre contient donc deux filtres de densité neutre, I'une atténuant les intensités
de 10* et Pautre de 10%. J'appellerai ces densités ND4 et ND6 respectivement. La mesure du
contraste d’une image telle que je I’ai faite pour les résultats de mes articles s’est effectuée de la
fagon suivante :

1. A la fin de la correction, les images des résidus stellaires sont enregistrées avec un certain
flux. On essaie que le flux soit suffisamment important dans les zones de meilleur contraste
(au fond du DH) pour limiter I'influence du bruit de détecteur.

2. On ajoute la ND4 ou 6, selon le niveau de contraste estimé.

3. Tout en gardant le flux de la source constant, on ajoute une rampe de phase au front
d’onde grace au miroir tip-tilt, ce qui permet d’obtenir une image de la fonction d’étalement
du point, hors de I'axe du coronographe (on évite aussi qu’elle soit placée sur l'une des
transitions du FQPM ou du MFQPM).

4. On enregistre une image de la fonction d’étalement du point. La source se retrouve donc
dans la position d’'un compagnon hors axe, ce qui permet de prendre en compte l'atté-
nuation lors du parcours chemin optique (passage par le Lyot, transmission des optiques)
qu’un tel compagnon subirait.

5. On ajuste une gaussienne sur cette image, ce qui permet de trouver la valeur du maximum
de la fonction d’étalement du point en ADU.

6. Cette valeur est multipliée par la valeur de I'atténuation de la ND & la longueur d’onde
considérée. On utilise la valeur obtenue pour normaliser les images de la correction. On
prend ensuite ’écart type pour calculer le contraste dans la zone voulue.

J’al mesuré la transmission de ces ND aux différents flux offerts sur le banc THD. Pour cela,
j’ai utilisé une autre densité neutre d’atténuation 10? (appelé ND2). Les rapports de contraste
entre chaque ND (2 ordres de grandeurs seulement) sont accessibles au détecteur. J'ai donc
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FIGURE II.1.3 — Evaluation de Uatténuation des différents filtres ND pour les bandes accessibles
sur le banc

mesuré 'atténuation de la ND2, puis de la ND4 par rapport a la ND2, puis de la ND6 par
rapport & la ND4 et déduit I'atténuation de ces filtres pour chacune des bandes accessibles sur
le banc. Les résultats sont représentés sur la figure I1.1.3.

Cette figure montre que les ND2 et ND4 fournissent bien une atténuation constante de 102
et 10% a toutes les bandes considérées. En revanche la ND6 produit une atténuation assez chro-
matique (de 8.10° pour la source monochromatique & 4.10° pour le filtre 4 660 nm).

Pour cette raison, cette méthode n’est plus utilisée depuis pour évaluer les performances en
contraste pour de plus larges bandes spectrales. Dans ce cas, elles sont en effet mesurées en
utilisant un spectrométre prélevant une petite quantité de la lumiére injectée dans la fibre. La
linéarité de cet instrument a été vérifiée. En faisant varier les temps d’acquisition, il permet donc
de mesurer le rapport entre un premier flux lumineux, utilisé lors de la correction et un second
flux, utilisé pour prendre une image non saturée de la fonction d’étalement du point, hors de
I’axe du coronographe.

I1.1.7 La boucle tip-tilt

Plusieurs solutions de contréle du til-tilt ont été testées sur le banc THD par d’autres étu-
diants de Pierre Baudoz. En effet, les coronographes a petit IWA (voir paragraphe 1.3.6.5) sont
particuliérement sensibles aux erreurs de tip-tilt. Je n’ai jamais travaillé sur ces méthodes et je
les présenterai donc assez rapidement.

La technique de ( ), développée plus longuement dans ( ), permet
d’estimer les aberrations de tip-tilt en amont d’un coronographe FQPM (centrage de la source sur
le masque coronographique). Cette solution utilise la forme caractéristique des erreurs de centrage
sur un FQPM (une tache d’airy coupé en deux par une transition, aussi appelée forme en haricots)
pour les corriger grace au miroir tip-tilt. Cependant, avec les changements de coronographes
récents, cette méthode est devenue inutilisable.

Une autre méthode pour la correction des aberrations de bas ordre en amont du coronographe
a donc été implémentée sur le THD ( , ). Cette méthode, un peu comme le
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systeme CAL, utilise la lumiére rejetée par le coronographe, cette fois en utilisant une couronne
réfléchissante autour du Lyot. Cette lumiére est focalisée sur une camera, non représentée sur la
photo du banc. Aprés un premier centrage, une boucle fermée permet de détecter le mouvement
de la source par rapport au coronographe et, grace a un miroir tip-tilt, de corriger ces erreurs.

La méthode de ( ) permet aussi de corriger les erreurs en aval du coronographe
(mouvement de la caméra par rapport au masque du coronographique) en utilisant un asservis-
sement des mouvements du détecteur sur les speckles situés dans une couronne autour du centre
de la fonction d’étalement du point. Cette méthode a aussi été testée sur le banc THD.

Le miroir tip-tilt utilisé sur le banc est un prototype développé pour 'instrument SPHERE.
Il s’agit d’un miroir plan monté sur deux axes de rotation et orienté par deux actionneurs pié-
zoélectriques. Sa course maximale est de 2 mradians et une précision de mouvement de 0.16
pradians.

I1.1.8 Contréle a distance

Dans la salle voisine du banc se trouve la salle de controle. Les cébles, fibres ainsi que les
tuyaux d’arrivé d’eau (permettant le refroidissement du détecteur Neo) passent par une ouverture
dans le mur entre les deux salles. Durant ma thése, nous sommes passés de deux ordinateurs
controlant indépendamment les composants du banc, & trois ordinateurs, que j'appelle THD 1,
THD 2 et THD 3, reliés ensemble par un réseau interne. Ce changement a nécessité d’importantes
modifications du software en Labview auxquelles j’ai participé activement durant toute ma thése.
Les différentes fonctions assurées par les trois ordinateurs sont décrites dans le schéma I1.1.4.

THD 1 est la machine principale du banc, d’ot ’on active le programme main.vi contrélant
toutes les opérations du banc directement ou via TDH 1 et 3. Parmi les éléments qu’il controle
directement, on peut citer le miroir déformable et le miroir tip-tilt, la roue a filtre et la lampe & flat
ainsi que le détecteur Pike. Les sources sont aussi controlées depuis cette machine, directement
via l'intensité envoyée a la diode pour la source monochromatique et via trois moteurs (controlés
par USB) permettant U'injection de la lumiére dans la fibre et la roue a filtres pour la source
blanche.

THD 2 est en charge du contréle des moteurs, par USB. Il permet ainsi de controler les
mouvements des caméras en X,Y et Z (en focus). Il est aussi en charge des moteurs du plan de
Lyot : deux moteurs pour controler la position et la taille de I'un des diaphragmes de référence
dans le plan du Lyot et un moteur pour déplacer un cache pour pouvoir masquer les différents
diaphragme dans le plan du Lyot (0, 1 ou 2 diaphragmes de référence, avec ou sans diaphragme
de Lyot). Enfin, il controle aussi un moteur qui permet d’activer une lentille juste & la sortie du
coffrage du banc. Cette lentille permet, lorsqu’elle est mise en place, d’observer le plan pupille
avec les détecteurs. THD 2 permet aussi depuis récemment de controler la boucle tip-tilt par
réflexion sur le masque de Lyot. Tous ces moteurs sont controlés par Labview et peuvent étre
activés directement depuis THD 1.

THD 3 contréle le détecteur Neo et est utilisé pour la multiplication matricielle dans la
boucle de correction. Lors de I'activation de cette boucle, il renvoie donc les commandes pour le
miroir déformable au THD 1.

11.1.9 Le banc THD 2

Le déménagement du banc vers une nouvelle salle blanche de classe supérieure permettra
sans doute d’améliorer les performances du banc. Il est aussi prévu a court terme d’ajouter deux
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11.1.9. Le banc THD 2

Config. Paramétres Matrice|contréle
THD SCC \)
Matrice

interaction

Commandes Commandes
moteurs DM

Commandes (Labview) Controle
TT Neo

*Moteurs X,Y,Z Neo (3) +Programme maitre (Labview) <Acquisitions images

*Moteurs du Lyot (3) * Miroir déformable Neo

*Moteur plan focal / * Miroir tip-tilt * Multiplication
plan pupille (1) *Roue a filtre matricielle
*Ajout récent : seconde  <Flux source monochromatique

camera Pike pour *Moteurs X,Y,Z Pike (3)

boucle tip-tilt

FIGURE II.1.4 — Schéma expliquant les réles de chaque ordinateur dans le contréle du banc. On
a utilisé les notations TT pour miroir tip-tilt et DM pour miroir déformable. Les traits rouges
représentent des échanges entre les programmes IDL et Labview d’une méme machine, les traits
noirs des échanges entre machines, souvent par TCP/IP.

miroirs déformables (un MEMS de 32 x 32 actionneurs et un MEMS de 12 x 12 actionneurs) en
plus de celui déja présent.
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Chapitre 11.1.

Une description du banc THD
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Chapitre 11.2

Détecteurs

Cette partie présente dans un premier temps les deux détecteurs installés sur le banc THD.
Je poursuis ensuite par la caractérisation précise du détecteur Neo de la marque Andor que j’ai
effectuée durant mon doctorat.

I1.2.1 Présentation des détecteurs

Deux détecteurs sont utilisables sur le banc, un CCD AVT Pike F-0.32B qui sera appelé Pike
par la suite et un CMOS Neo de la marque Andor, que 'on appellera Neo par la suite. Leur
caractéristiques sont rappelées dans le tableau 11.2.1. La principale motivation de I'achat de ce
second détecteur a été sa grande dynamique. En effet, les objectifs particuliers du banc THD
nécessitent de traiter des zones trés éclairées et des zones faiblement éclairées dans une méme
image. Il est donc intéressant d’utiliser un détecteur possédant a la fois une haute valeur de
saturation et un bruit de lecture trés faible.

Nom du détecteur Pike Neo
Taille totale 640 x 480 2592 x 2160
Taille des pixels 7.4 pm 6.5 pm
Format des données 14 bits 11 bits — 16 bits
Bruit de lecture (ADU) 18 3.6
Bruit de lecture (e™) 144 3.2
Gain (e~ /ADU) 0.8 0.9
Saturation (ADU) 16000 57000 (35000)

TABLE I1.2.1 — Caractéristiques des détecteurs du banc THD.

La caméra Neo est refroidie jusqu’a —40°C grace a4 un systéme de modules Peltier. Lors de
son arrivée, ces modules évacuaient la chaleur grace a une soufflerie. Ce systéme ne pouvait donc
pas étre utilisé dans la salle blanche durant la correction sans introduire de mouvements d’air
importants. J’ai donc fait une rapide étude comparative des systémes de refroidisseur a circula-
tion d’eau et mis en place ce refroidissement. J’ai ensuite développé en Labview la majorité des
codes pour son intégration au systéme décrit dans le paragraphe I1.1.8, une premiére fois sur un
ordinateur avec un processeur en 32 bits puis une seconde fois quand j’ai mis & jour le logiciel
de la caméra (mise a jour qui introduisait des modifications non compatibles avec les codes que
j’avais développés avec les versions précédentes) sur un ordinateur avec un processeur en 64 bits.
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Chapitre 11.2. Détecteurs

Enfin, j’ai surtout fait une étude des capacités de cette caméra, présentée dans ce chapitre.

FIGURE I1.2.1 — La camera Neo d’Andor
telle qu’elle est installée sur le banc THD.
Les tubes sur le coté permettent le refroidis-
sement & eau (la pompe et le compresseur se
trouve dans la piéce de contrdle. On aperc¢oit
deux moteurs (le “tube” vertical et le paral-
lélépipede noir au dessus du détecteur) qui
permettent le centrage de la caméra sur le
masque coronographique. Un troisiéme mo-
teur permet de régler la focalisation sur la
caméra mais n’est pas vistble sur cette image.

Pour obtenir une image I., corrigée des effets d’'un détecteur a partir de 'image brute Iy,
renvoyée par le convertisseur, on effectue 'opération suivante :

I. = (I, - D)G (11.2.1)

ou D est une pose d’obscurité (un dark) prise au méme temps de pose que I'image et ou G est
un gain local pour chaque pixel calculé de la fagon suivante :

G = (F - D)/(F - D) (11.2.2)

ot F' désigne une image uniformément éclairée (un flat) et ot F' désigne la moyenne spatiale de
F. Cette étude, en plus de caractériser la caméra, tentera aussi d’identifier les termes de cette
équation pour l'utilisation de ce détecteur sur le banc THD . J’ai mené cette étude en utilisant
dans un premier temps une sphére intégrante, prétée par Tristan Buey puis une source étendue
de type DEL (prétée par Marie Glanc et Guillaume Chenegros) permettant d’éclairer uniformé-
ment et & la méme longueur d’onde l'intégralité du détecteur.

Dans un CMOS, chaque pixel (ou photodiodes) posséde son propre convertisseur charge/tension
et amplificateur qui transforme les électrons en ADU (analog to digital units, 'unité de sortie de
la caméra). L’avantage de ces caméras est que I'on peut changer le gain indépendamment pour
chaque pixel. La société Andor propose un systéme électronique avec plusieurs types de convertis-
seur intégrés. Certains modes sur 11 bits ont des gains trés grands (> 7e~ /ADU) qui permettent
d’atteindre de hauts niveaux d’ADU mais ne sont pas précis. D’autre modes, toujours sur 11 bits,
ont un gain beaucoup plus faible (< 0.6e~ /ADU), qui leur permet d’étre précis aux faibles flux.
Il est possible aussi de combiner ces deux modes, et la Néo, en fonction de I’éclairement du pixel
et du temps de pose, choisit quel convertisseur utiliser pour son traitement. Pour des valeurs
supérieures & 21 ADU sur le convertisseur de gain faible, on bascule alors automatiquement sur
lautre convertisseur (de gain fort, aussi sur 11 bits). Finalement, la camera peut atteindre un
nombre d’ADU codé sur 16 bits (et une saturation a 2'6 = 65536) dans les parties de fort flux
de I'image, tout en gardant un bruit de détecteur de quelques électrons, utiles pour les parties
de faibles flux. Cette propriété, trés intéressante dans le cas de la haute dynamique, a motivé
I’achat de ce détecteur. Cependant, que le gain de notre détecteur est constant pour tout flux
(sinon le rapport du nombre d’ADU dans deux parties de I'image ne correspond pas au méme
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11.2.2. Bruit de lecture, bruit thermique et pixels chaud

rapport en photons).

Pour cette configuration particuliére et pour la température d’utilisation (—40°C), j’ai étudié
les caractéristiques de la camera : bruits de lecture, bruit thermique et pixels chauds dans le
paragraphe [1.2.2 puis linéarité et gain dans le paragraphe 11.2.3. J’ai pris a chaque fois des
images 2000x2000 (I'image de taille maximale, 2560 x 2160 posait parfois des problémes de
mémoire vive sur 'ordinateur) centrées sur le détecteur.

I11.2.2 Bruit de lecture, bruit thermique et pixels chaud

Je mesure tout d’abord le bruit de détecteur. Celui-ci s’obtient en mesurant des images sans
éclairement et sans bruit thermique (camera refroidie & —40°C et temps de pose le plus court
possible). Pour limiter 'influence d’une variation spatiale du niveau, j’ai pris 100 différences
d’images sans éclairement & 10 ms. Je calcule ensuite ’écart type temporel pour chaque pixel,
et I'on déduit le bruit en faisant la moyenne spatiale (et en divisant par 4/2 car I'on a pris une
différence d’images). J'obtiens un bruit de détecteur de 3.6 + 2.3 ADU, ce qui fait avec le gain
calculé plus bas un bruit de 3.2 + 2.1 e™.

Toujours en maintenant le refroidisseur & —40°C, j’étudie maintenant la variation du bruit
thermique avec le temps de pose. J’ai donc pris des images sans éclairement pour des temps de
pose variant de 1 ms & 3 s, et I'on étudie maintenant le niveau sans éclairement (appelé “offset”
en anglais) en fonction du temps. J’observe une variation exponentielle, mais la variation de ce
niveau moyen est inférieur a4 0.8 ADU pour les durées considérées (de 99.1 ADU pour 10 ms a
99.8 ADU pour 3 s), ce qui est faible en comparaison du bruit de détecteur. Je considére donc
que le niveau de base de détecteur est quasiment constant en fonction du temps de pose, tant
en niveau moyen, qu’en variation spatiale. Je peux donc considérer, pour cette température de
caméra, que la pose pour le biais (bias frame) et la pose d’obscurité (dark frame) sont identiques
pour 'application pendant la correction quel que soit le temps de pose. Dans ’équation I1.2.1 il
est donc légitime d’appliquer une pose d’obscurité D mesurée avec un temps égal & 10 ms quelle
que soit la valeur de la pose de I'image I;.

J’étudie maintenant la qualité des pixels de la camera. A —40°C, on trouve environ 1% de
pixels défectueux sur le détecteur. Un filtre peut étre utilisé (directement implémenté dans la
caméra) pour mettre ces pixels a la valeur moyenne de leur 8 voisins. Je passe maintenant a
I’étude de la linéarité du détecteur en fonction du temps et du gain.

I1.2.3 Linéarité et gain

En gardant le flux de la lampe & flat constant, j’augmente progressivement les temps de pose
(de 1 ms & 3.5 s). Je prend ensuite plusieurs images moyennées auxquelles je retire l'intensité
moyenne sans éclairement (celle pour 10 ms, mais ce choix n’a pas d’importance pour la plage de
temps de pose considérée vu la faible incidence du courant de d’obscurité¢). Je prend ensuite la
moyenne spatiale sur tout le détecteur. Les résultats de cette étude de linéarité sont présentés sur
la figure 11.2.2. A gauche, les losanges rouges représentes ce niveau moyen pour un temps donné.
Je remarque la saturation a la valeur maximum accessible au convertisseur, soit 2'6 = 65'536,
que l'on a représentée par une courbe pointillée bleue. Enfin, j’ai ajusté une droite en prenant
les points allant de 7 ms & 800 ms. J’ai représenté cette droite en pointillés noirs sur cette figure.

A droite de la figure I1.2.2, j’ai représenté 1’écart a cette linéarité (en pourcentage) en fonction
du temps de pose, pour des temps de pose allant de 0 & 20 ms (en haut) puis en fonction de
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Chapitre 11.2. Détecteurs

I'intensité moyenne sur toute la gamme du détecteur (en bas). La ligne pointillée indique un
écart de 5%. On observe que pour les trés petits temps de pose (inférieur & 10 ms) on s’écarte
beaucoup de la linéarité. Les niveaux obtenus pour ces valeurs étant encore trés supérieurs au
bruit du détecteur (200 ADU & 9 ms), on déduit que la perte de linéarité est plutot due au fait que
le détecteur ne peut pas étre utilisé pour cette taille (2000x2000) a des temps de pose inférieure a
10 ms. Pour des valeurs > 10 ms, on reste inférieur a 5% d’écart a la linéarité quasiment sur toute
la gamme de la camera (jusqu’a 63’000 ADU). On voit donc que la linéarité de cet instrument
est bonne.

Courbe intensite = f(tps_pose) Ecart a la linearite
?‘.---4.--------------‘.4.----4.‘-‘-‘-.«mo 20F _
=60 PEONE BERL
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X E S ; OFE
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g 30~ E
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FIGURE I1.2.2 — Linéarité de la camera Neo. A gauche, les points de l'intensité moyenne en

fonction du temps de pose en rouge. J ai tracé la droite en pointillés noirs en ajustant sur les valeurs
de 10 a 270 ms. La droite en pointillés bleus est au niveau mazximum atteint par le convertisseur
(216 = 65'536). A droite, j’ai tracé l’écart a cette linéarité (en pourcentage) en fonction du temps
de pose, pour des temps de pose allant de 0 a 20 ms (en haut) puis en fonction de intensité
moyenne sur toute la gamme du détecteur (en bas).

J’étudie maintenant le gain du détecteur. En reprenant les images utilisées précédemment,
et comme pour le calcul du bruit, on fait des différences d’images 2 a 2 (pour limiter 'influence
d’une éventuelle variation du niveau sans éclairement), dont on prend la variance spatiale. Je
trace la valeur obtenue en fonction du niveau moyen dans les images sur la figure I11.2.3 (en haut
a gauche) pour des niveaux allant de 0 & 2'6 = 65’536 ADU. On remarque qu’on a une stagnation
de la variance, donc une saturation électronique a 33’000 ADU. Cette valeur est cohérente avec
la valeur trouvées lors de ’étude de la linéarité intensité — temps de pose. En dessous de cette
valeur, on observe un comportement linéaire : en haut & droite, j’ai représenté un grossissement
de cette méme courbe pour des niveaux allant de 0 & 30’000 ADU. J’ai ajusté en pointillés noirs
une droite sur les points de 3’000 et 20'000 ADU. Cette droite a pour coefficient directeur 2.13,
ce qui donne le gain en prenant I'inverse et en multipliant par deux (car on a pris une différence
d’images et la variance est donc deux fois la variance pour une seule image). On obtient donc un
gain de 0.94 e~ /ADU.

Cependant, on remarque une cassure de pente pour les valeurs entre 3’000 et 4’000 ADU. On
représente sur la méme figure, en bas, un grossissement de cette méme courbe pour des niveaux
allant de 0 & 3’000 ADU. J’ai tracé en pointillés noirs la méme droite que précédemment et ajusté
en plus en pointillés bleus une droite sur les points 200 et 17600 ADU. On observe que les parties

102



11.2.3. Linéarité et gain

SF ] PINE
1x10° - ° o ME NN
[ 0° ] o3 ° El
F o o 9] - 3
8x10* ° © . et
[ F 0 ® 19 PR E
€ ex10'F 0% ¢ 5 »*
o L ad 7 O v 3
c F 00 1 c ® E
<] o S 1 o o® E
> 4x10° - > ..A'* E

1ot ]
O/ ]

10 20 30 40 50 60

5 10 15 20 25 30

Intensite movenne (de 0 a 2'® en 103 ADU) Intensite moyenne (de 0 a 30.10% en 10° ADU)
= T T T T T <
8000 - L
o 6000 - JPtae o L= -
o e .7 i
S : —‘—— ow&wo 7

.- °

‘= 4000 - = d»‘}o@ © _
O i L= 4 7
> : —“‘ www :
0w ]

0.0 0.5 1.0 1.5 2.0 2.5 3.0
Intensite moyenne (de 0 a 3.10% en 10° ADU)

FIGURE I1.2.3 — Gain de la camera Neo. En haut & gauche, je trace en rouge la variance spatiales
de la différence de deuz images au méme flux en fonction du niveau moyen dans l'image pour des
niveauz allant de 0 & 2'6 = 65536 ADU. En haut & droite, un grossissement de cette méme courbe
pour des niveauz allant de 0 a 30’000 ADU. J’ai ajusté en pointillés noirs une droite sur les points
3’000 et 20'000 ADU. En bas, un grossissement de cette méme courbe pour des niveauz allant de
0 6 3000 ADU. J’ai représenté en pointillés noirs la méme droite que précédemment et ajusté en
pointillés bleus une droite sur les points 200 et 1600 ADU.

avant 2000 et aprés 3’000 sont linéaires et que le gain pour ces deux parties est trés proche :
0.94 e~ /ADU pour la partie supérieure a 3’000 ADU et 0.90 e~ /ADU pour la partie inférieure
a 2’000 ADU. Avant de commenter la grosse cassure au milieu du graphe, on remarque que la
courbe est par contre totalement linéaire jusqu’a des valeurs inférieures & 100 ADU. Cela montre
bien que I'absence de linéarité sur la courbe intensités — temps de pose pour les faibles temps de
pose est bien di & un temps de pose trop court et non & un niveau de flux trop bas.

Pour la zone de cassure, la documentation d’Andor est assez lacunaire sur ce point, cepen-
dant, on imagine que c’est cette zone oil les pixels basculent 'un aprés I'autre entre le premier
convertisseur et le second : les deux convertisseurs de 11 bits ne sont pas tout a fait équivalents
& un convertisseur de 16 bits. En effet, si 'on fait la différence entre les deux droites ajustées,
on obtient 2057 — 10 = 2047 ADU. Puisqu’on a fait une différence entre deux images, on doit
diviser par deux et prendre la racine pour obtenir Iaugmentation du bruit. On trouve alors
£/ (2047/2) ~ 32.0 = 2° ADU, différence entre 2! et 216.

Le probléme de ce systéme est que 'application de ’équation I1.2.1 n’est plus possible. En
effet, il n’y a aucune raison que le gain pixel a pixel G calculé pour des faibles flux et celui calculé
a de forts flux soit identiques. On ne peut donc pas 'appliquer & toute 'image d’un coup mais
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pixel & pixel. Une correction de ce type (pixel par pixel) est intégré par Andor directement dans
I’électronique de la caméra mais ne nous met pas a ’abri d’une évolution dans le temps. Pour le
moment, cette caméra est utilisée sur le banc THD sans correction par un gain local, en enlevant
seulement une pose d’obscurité. Cependant, une autre solution serait, pour chaque image, de
tester la valeur de chaque pixel (supérieure ou inférieure a 2’048 ADU et de lui appliquer le
gain correspondant. Cette modification, si elle est implémentée, ne doit pas ralentir la boucle de
correction des speckles.

Apres cette analyse, les performances de la caméra sont assez décevantes pour notre usage
trés spécifique (grande dynamique). J’ai utilisé la Pike pour les résultats de mon premier article
( , ) puis la Neo pour ceux du second article ( , ). Elle
est actuellement utilisée sur le banc THD. Je présente maintenant 1’étude que j’ai réalisée d’'un
autre composant majeur du banc THD : le miroir déformable.
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Chapitre 11.3

Analyse du miroir déformable 1024
actionneurs de Boston Micromachines

Au mois de mars 2013, nous avons emporté le miroir & Marseille pour effectuer une analyse
sur le banc interférométrique développé par deux chercheurs, Frédéric Zamkotsian® et Patrick
Lanzoni?®, avec lesquels j’ai collaboré pour cette étude. Les résultats de cette analyse ont donné
lieu & une présentation sur poster et & un acte de conférence au SPIE Montréal en Juin 2014. Je
commence ce chapitre par la description du miroir déformable MEMS (voir paragraphe 1.3.7.3),
des performances annoncées par Boston Micromachines et de son état supposé avant cette ana-
lyse (paragraphe 11.3.1). Je décris aussi le banc interférométrique du LAM (paragraphe 11.3.2).
Les résultats de cette analyse seront présentées en plusieurs parties. Je décrirai d’abord la forme
générale observée du miroir et la qualité de sa surface (paragraphes 11.3.3 et 11.3.4. J’analy-
serai ensuite finement la fonction d’influence d’un actionneur et sa réponse a l'application de
différentes tensions (paragraphe 11.3.5). J’étendrai ensuite cette analyse a tous les actionneurs.
Enfin, une attention particuliére sera portée aux actionneurs défaillants que j’ai identifiés (para-
graphe 11.3.6).

11.3.1 Le miroir déformable 1024 actionneurs de Boston Micro-
machines

FIGURE II.3.1 — Coupe schématique d’un miroir déformable MEMS tirée de Bifano (2011). Une
plaque métallique (Aluminium, en doré sur le schéma) est attachée par des pics en silicone (en
vert) & une matrice de membranes localement déformables (en bleu). En dessous, une matrice
d’électrodes (en rouge) en silicone est posée sur le substrat en damier (noir). L’application d’un
voltage sur ces €lectrodes permet la déformation de la membrane, a la masse.

a. Laboratoire d’astrophysique de Marseille
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Chapitre 11.8. Analyse du miroir déformable 1024 actionneurs de Boston Micromachines

Le miroir déformable est un MEMS de la société Boston Micromachines. I contient 1024
actionneurs. Une coupe schématique de 5 actionneurs est présentée en figure 11.3.1. Une plaque
métallique (Aluminium, en doré sur le schéma) est posée sur des pics en silicium (en vert) qui la
relie & une matrice de membranes localement déformables (en bleu). Une matrice d’électrodes en
silicium (en rouge), posée sur le substrat (noir), permet l'application d’un voltage indépendam-
ment pour chaque actionneur. La création d’'un champ va déformer la membrane bleue, qui se
trouve & la masse. J'utilise une numérotation pour les actionneurs de 0 (coin en bas a droite) a

Actionneurs endommagés et ancienne pupille

1023|991 959 | 927 | 895 | 863 | 831 | 799 | 767 | 735 | 703 | 671 | 639 | 607 | 575 | 543, 351 | 319 | 287 | 255|223 | 191|159 127 | 95 | 63 | 31
t
1022|990 | 958 | 926 | 894 | 862 | 830 | 798 | 766 | 734 | 702 | 670 06 | 574 | 542 | 510 478 | 446 | 414 | 382 | 350 | 31Bpagg | 254 | 222|190 | 158 | 126 | 94 | 62 | 30

1021|989 | 957 | 925 893 | 861 | 829 | 797 | 765 | 733 yﬁ 637 | 605 | 573 | 541 | 500 | 477 | aas | 413 | 381 | 349 | 317 | 285 2591 | 189 | 157 | 125| 83 | 61 | 20

1020| 988 | 956 | 924 | 892 | 860 | 828 | 796 | 764 700 | 668 | 636 | 604 | 572 | 540 | 508 | 476 | 444 | 412 | 380 | 348 | 316 | 284 | 252 | 220 156 (124 | 92 | 60 | 28

1019 987 | 955 | 923 | 891 | 859 | 827 | 795 | 263 | 731 | 699 | 667 | 635 | 603 | 571 | 539 | 507 | 475 | 443 | 411 | 379 | 347 | 315 | 283 | 251 | 219 | 187 | 19§ 123 | 91 | 59 | 27

1018 986 | 954 | 922 | 890 | 858 | 826 762|730 | 698 | 666 | 634 | 602 | 570 | 538 | 506 | 474 | 442 | 410 | 378 | 346 | 314 | 282 | 250 | 218 | 186 | 154 9 | 58 | 26 FIGURE II 32 — Nume?"OtCl,-
1017| 985 | 953 | 921 889 | 857 a’ 793| 761|729 697 | 665 | 633 | 601 | 569 | 537 | 505 | 473 | 441|409 | 377 | 345 | 313 | 281 | 249 | 217 | 185 | 153 [ 121 \go | 57 | 25 tion d@S actionneurs et po-

sition de la pupille sur le

1016| 984 | 952 | 920 | 888 | 856 ly 792 | 760 | 728 | 696 | 664 | 632 | 600 | 568 | 536 | 504 | 472 | 440 | 408 | 376 | 344 | 312 | 280 | 248 | 216 | 184 | 152 | 120 EA 56 | 24

1015/ 983 | 951 | 919 | 887 | 856 | 823 | 791 | 759 | 727 | 695 | 663 | 631 | 599 | 567 | 535 | 503 | 471|439 | 407 | 375 | 343 | 311 | 279 | 247 | 215 | 183 | 151 | 119 | 87 \5 23

1014| 982 | 950 | 918 | 886 | f54 | 822 | 790 | 758 | 726 | 694 | 662 | 630 | 598 | 566 | 534 | 502 | 470 | 438 | 406 | 374 | 342 | 310 | 278 | 246 | 214 | 182 | 150 [ 118 | 86 | 544 | 22 m?:T‘Oi’I‘ défO’I‘mable a,’UaT[,t les
1013 981 | 949 | 917 aasl 853 | 821|789 | 757 | 725 | 693 | 661 | 629 | 507 | 565 | 533 | 501 | 469 | 437 | 405 | 373 | 341 | 300 | 277 | 245 | 213 | 181|149 | 117 | 85 | 53 \21 tests au LAM en mars 2013
1012| 980 | 948 | 916 | 88f | 852| 820 | 788 | 756 | 724 | 692 | 660 | 628 | 596 | 564 | 532 | 500 | 468 | 436 | 404 | 372 | 340 | 308 | 276 | 244 | 212 | 180 | 148 | 116 | 84 | 52 |0 . . N
1011|979 | 947 | 915 | 883 | 851 819 | 787 | 755 | 723| 691 | 659 | 627 | 595 | 563 | 531 | 499 | 467 | 435 | 403 | 371|339 | 307 | 275 | 243 | 211|179 | 147 | 115 | 83 | 51 | fo La’ numeérotation commence 4
1010|978 | 946 | 914| 82 | 850 | 818 | 786 | 754 | 722|690 | 658 | 626 | 504 | 562 | 530 | 498 | 466 | 434 | 402 | 370 | 338 | 306 | 274 | 242|210 | 178 | 146 | 114 | 82 | 50 0 da,’l’LS le Coin en ba,S d d’r’OZ‘te
1009| 977|945 | 913 | 81 | 849 | 817 | 785| 753 | 721| 689 | 657 | 625 | 593 | 561 | 529 | 497 | 465 | 433 | 401|369 | 337 | 305 | 273 | 241 | 209 177 | 145| 113 | 81 | 49 et ﬁnzt d 1025) dans le COin
1008| 976 | 944 | 912 | 840 | 848 | 816 | 784 | 752 | 720 | 688 | 656 | 624 | 592 | 560 | 528 | 496 | 464 | 432 | 400 | 368 | 336 | 304 | 272 240 | 208 | 176 144 | 112 | 80 | 48 | f6

1007| 075 | 943 | 911 a7\ 847|815 | 783 | 751| 719 | 687 | 655 | 623 | 591 | 550 | 527 | 495 | 463 | 431 | 399 | 367 | 335 | 303 | 271 | 239 | 207 | 175 | 143 | 111 | 79 | 47 Is en haut a gauche. La pupllle
1006] 974 | 042 | 910 | 878\ 846 | 814 | 782 | 750 | 718 | 656 | 654 ] 622 | 590 558 | 526 | 494 | 462 | 430 298 | 366 | 334 | 302 | 270 238 206 | 174 122 [ 110 | 78 | 46 J1a utilisée (en 'l/eT’t) est réduite

1005( 973 | 941 | 909 | 877 | §45 ( 813 | 781 | 749 | 717 | 685 | 653 | 621 | 589 | 557 | 525 | 493 | 461 | 429 | 397 | 365 | 333 | 301 | 269 | 237 [ 205 | 173 | 141 [ 109 | 77 | 4! 13 y
(27 actionneurs le long du
1004 972 | 940 | 908 | 876 | 8 812|780 | 748 | 716 | 684 | 652 | 620 | 588 | 556 | 524 | 492 | 460 | 428 | 396 | 364 | 332 | 300 | 268 | 236 | 204 | 172 | 140 | 108 | 76 4 | 12 . N .
diameétre de la pupille seule-

1003|971 939 | 907 | 875 | 843 \g11 | 779 | 747 | 715 | 683 | 651 | 619 | 587 | 555 | 523 | 491 | 459 | 427 | 395 | 363 | 331 | 299 | 267 | 235 | 203 | 171 | 139 | 107 7? 3| n

. .
1002| 970 | 938 | 906 | 874 | 842 a\ 778 | 746 | 714 | 682 | 650 | 618 | 586 | 554 522 | 490 | 458 | 426 | 304 | 362 | 330 | 208 | 266 | 234 | 202 | 170 | 138 106/4 42|10 ment) et décentrée par rap-
1001| 969 | 937 | 905 873 809 745|713 | 681 649 | 617 | 585 | 553 | 521| 489 | 457 | 425 | 303 | 361 | 329 | 207 | 265 | 233 | 201 | 169 | 137 74| NS S0v

[s4] port au miroir pour éviter les
1000| 968 | 936 | 904 872 | 840 | 808 | 776 712|680 | 648 | 616 | 584 552 | 520 | 488 | 456 | 424 | 392 | 360 | 328 | 296 | 264 | 232 | 200 | 168 104 72| 40 | 8

actionneurs défectueuzr (841
UG | 166|134 102| 70 | 38 | & et ]97, en 'f'OU/ge).

999 | 967 | 935 | 903 | 871 | 839 | 807 | 775 | 743 679 | 647 | 615 | 583 | 551 | 519 | 487 | 455 | 423 | 391 | 359 | 327 | 295 | 263 | 231 | 199
8
997 | 965 | 933 | 901 | 869 | 837 | 805 | 773 | 741 | 700 | 677 | 645 | GTONGR1 | 549 | 517 | 485 | 453 | 421 | 389 | 357 | 325 2 il 229.165 133(101| 69 [ 37 | 5

998 | 966 | 934 | 902 | 870 | 838 | 806 | 774| 742 | 710 | 6TNsg4s | 614 | 582 | 550 | 518 | 436 | 454 | 422 | 390 | 358 | 326 | 204 | 262 2394

~ o
996 | 964 | 932 | 900 | 868 | 836 | 804 | 772| 740 | 708 | 676 | 644 | 612 | 580 | 548 | 5T 6 | 324 202 | 260 | 228 | 196 | 164 (132100 | 68 | 36 | 4

995 | 963 | 931|899 | 867 | 835 | 803 | 771 | 739 | 707 | 675 | 643 | 611 | 579 | 547 | 515 | 483 | 451|419 | 387 | 355 | 323 | 291 | 259 | 227 | 195 | 163 |131| 99 | 67 | 35 | 3

994 | 962 | 930 | 898 | 866 | 834 | 802 | 770 | 738 | 706 | 674 | 642 | 610 | 578 | 546 | 514 | 482 | 450 | 418 | 386 | 354 | 322 | 290 | 258 | 226 | 194 162|130 | 98 | 66 | 34 | 2

993 | 961 | 929 | 897 | 865 | 833 | 801 | 769 | 737 | 705 | 673 | 641 | 609 | 577 | 545 | 513 | 481 | 449 | 417 | 385 | 353 | 321 289 | 257 | 225 (193 [ 161 [129| 97 | 65 | 33 | 1

992 | 960 | 928 | 896 | 864 | 832 800 | 768 | 736 | 704 | 672 | 640 | 608 | 576 | 544 | 512 | 480 | 448 | 416 | 384 | 352 | 320 | 288 | 256 | 224 | 192 | 160 |128| 96 | 64 | 32 | 0

. Actionneurs défectueux

1023 (coin en haut a gauche) comme présenté sur la figure 11.3.2. Seulement 1020 sont utilisables,
les coins (actionneurs 0, 31, 992 et 1023) étant fixés. Le bord du miroir est aussi composé de
rangées d’actionneurs fixes, non numérotés. La distance inter-actionneur est de 300 um, pour une
taille de miroir total de 9.3 mm. Une fenétre optique est placée devant la surface réfléchissante
du miroir déformable pour la protéger de I’environnement extérieur (notamment de ’humidité).
Cette fenétre a été fabriquée par nos soins avec un traitement anti-reflet de bonne qualité pour
limiter I'apparition de reflets parasites sur le banc. Les reflets sur cette fenétre ont été mesurés
et sont inférieurs a 0.2% entre 620 et 950 nm. Boston Micromachines annonce un pas minimal de
déformé sub-nanométrique et une course totale de 1.5 pm. Enfin, la qualité de surface lorsque le
miroir est & plat est évaluée a 30 nm (RMS). Il s’agit 1a de déformations mécaniques. Si l’on veut
transcrire en aberrations de phase ces valeurs, il faut alors multiplier par deux (augmentation
du chemin optique de deux fois la déformée lors de la réflexion). Dans toute cette partie et sauf
mention du contraire, les aberrations seront exprimées en déformations mécaniques de la surface.

L’électronique du miroir permet d’appliquer des tensions entre 0 & 300 V et est codée sur
14 bits. Pour des raisons de protection de la surface, la tension maximale est limitée & 205 V
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11.5.2. Analyse au Laboratoire d’Astrophysique de Marseille : banc et mode opératoire

White light
Pin-hole

Interference filter e=====

CCD Camera Sample

n NirTg

ey E——— _;;@-—

T 4 f
Reference flat

FIGURE IL.3.3 — Schéma du banc interférométrique du LAM. Figure tirée de ( ).

pour le miroir déformable utilisé. Connaissant ce maximum, les commandes sont envoyées en
pourcentage : 0% correspond a une tension nulle, tandis que 100% correspond a une tension de
205 V. Chaque pourcent correspond donc & une tension de 2.05 V. Plus on envoie une tension
élevée, plus 'actionneur est tiré vers 1’électrode. Dans toute cette partie, j'utilise exclusivement
ces pourcentages de la tension maximale pour exprimer les commandes en tensions envoyées
aux actionneurs. On peut dés a présent donner une indication sur le pas minimal de chaque
actionneur. En effet, celui-ci est de 300/2' V soit 18.3 mV, soit 8.931073 %. Cette valeur a été
vérifiée sur le banc THD en analysant l’effet, en plan pupille avec coronographe, de 'application
de tensions de plus en plus faibles. La mesure du gain dans le paragraphe 11.3.5 me permettra
de vérifier les spécifications indiquées pour la course et le pas minimal d’un actionneur.

Avant Parrivée au LAM, deux actionneurs semblaient inutilisables (ils ne suivaient pas les
consignes en tension) : le 841 qui pouvait suivre ses voisins s’ils étaient poussés a des niveaux
proches et le 197 qui semblait collé. Ces deux actionneurs endommagés, qui seront étudiés pré-
cisément dans le paragraphe 11.3.6, nous obligeaient & travailler avec une pupille réduite (27
actionneurs le long du diameétre de la pupille seulement) et décentrée (voir figure 11.3.2).

Dans le prochain paragraphe, je décris le banc interférométrique du LAM sur lequel cette
étude a été effectuée. J'utiliserai les résultats de cette étude pour vérifier dans les paragraphes
suivants les caractéristiques annoncées par Boston Micromachines.

I1.3.2 Analyse au Laboratoire d’Astrophysique de Marseille : banc
et mode opératoire

Le banc interférométrique du LAM ( , ) a été développé pour 'analyse pré-
cise de miroirs déformables. La figure I1.3.3 montre le schéma de principe de cet interférométre.
La source blanche, ponctuelle, est filtrée spectralement & A = 650 nm (dans ce cas précis, car il
s’agit de la longueur d’onde du banc THD), de maniére a obtenir une faible longueur de cohérence
(quelques dizaines de microns), afin de ne pas introduire de systémes de franges parasites. On a
ensuite un interféromeétre, dont 'un des miroirs est le miroir & analyser (sample sur le schéma).
L’autre est un miroir plan appelé miroir de référence (Reference flat). Au bout de 'autre bras de
I'interféromeétre se trouve un détecteur CCD (1024x1280). II est possible d’intercaler un systéme
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Chapitre 11.8. Analyse du miroir déformable 1024 actionneurs de Boston Micromachines

de lentilles devant cette caméra permettant de passer d'un grand champ (40 mm de large, cou-
vrant tout le miroir) & un plus petit champ (un peu moins de 2 mm de large ou 6x6 actionneurs).
J’utiliserai les deux durant cette étude.

La mesure de la phase se fait en utilisant la méthode de ( ). Cette méthode
consiste en I'introduction de 5 différences de phase entre les bras : §, € {—23, — 3,0,5,23}. Pour
une différence de phase 4 introduite, les champs dans les deux bras de I'interférométre sont alors
aiexp(¢P1) et agexp(g2 + 04). En posant ¢ = ¢ — ¢1, I'image interférométrique dans le plan
focal du CCD est alors :

Ly = la1f? + |azf® + 2a1a2 cos( + 8s). (I1.3.1)
Un simple calcul montre alors que :

I_g—13 sin(3) sin(¢)

= . 11.3.2
2Ip — 195 — Iz (1 —cos(28)) cos(¢) ( )
Si l'on prend = 7/2, on obtient donc un accés a la phase ¢ :
2(0 9 — I
tan(¢) = u (I1.3.3)

S 2lg— 1 I

Un traitement est ensuite nécessaire pour “dérouler” la phase, c’est-a-dire recoller les endroits de
phase nulle et de phase 27 ( , ). Ce déroulement échoue parfois dans des régions
a tres fort gradient de phase, ce qui a parfois pu limiter I’étude sur tous les actionneurs. Ici, ¢o
représente la phase sur le miroir déformable tandis que ¢ représente les aberrations de phase
introduites par le miroir de référence, que ’on considére absolument plan (¢; = 0). Finalement,
le mouvement sur le miroir est calculé en multipliant par \/(27), puis en divisant par 2 (pour
passer de la différence de marche optique au déplacement mécanique sur le miroir).

La précision sur la mesure absolue de la phase est limitée par les aberrations du miroir plan
et par les aberrations différentielles, en particulier chromatiques. Pour limiter celles-ci, une lame
identique & la fenétre antireflet collée sur le miroir a été introduite dans le bras de référence.
Les performances obtenues sur la mesure des mouvements relatifs du miroir déformable sont
meilleures que le nanométre ( , ).

Je présente maintenant les résultats de ’analyse. Avant méme de faire varier la tension
des actionneurs indépendamment, j’étudie la forme générale du miroir (paragraphe 11.3.3) et
la qualité de sa surface dans le paragraphe I1.3.4.

11.3.3 Forme du miroir

La figure 11.3.4 (gauche) montre une coupe en noir dans une direction principale du miroir
sur toute la surface pour une tension appliquée a tous les actionneurs de 70%. L’abscisse est
mesurée en pas inter-actionneur et l'ordonnée en nanométres. On observe tout de suite que
mettre tous les actionneurs & une tension constante ne correspond pas du tout & une surface
plane : la forme général est un défocus sur toute la surface. Ce défocus est de 'ordre de 500 nm
(PV), qui correspond & une déformation de 1000 nm (PV) en chemin optique (> A!). J’ai tracé
la position de la pupille sur le banc THD avant 'arrivée & Marseille grace & des lignes verticales
en rouge. En orange, j’ai tracé la position d’'une pupille de méme taille mais centrée. Le défocus
naturel du miroir dans une pupille de 27 actionneurs est donc d’environ 350 nm (PV). J’ai tracé
sur la figure 11.3.4 (droite) la méme courbe pour des tensions constantes appliquées & tous les
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11.8.3. Forme du miroir

Coupe grand champ : actionneurs a 70% Coupes miroir a differentes courses
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FI1GURE I1.8.4 — Coupes du miroir. A gauche, en noir, une coupe du miroir sur toute la surface
7 7

lorsque tous les actionneurs sont a la tension 70%. J’ai ensuite retiré numériquement les fréquences
accessibles au miroir et retracé cette fonction en bleu. Les lignes verticales indiquent les limites de
la pupille actuelle (en pointillés rouges) et celle d’une pupille centrée (pointillés-points oranges) de
méme taille. A droite, j’ai tracé cette méme courbe pour différentes tensions appliquées & tous les
actionneurs ensemble (de 0% a 90%). Les abscisses sont en pas inter-actionneur et les ordonnées
en nm.

actionneurs de 0% a 90%. On a retiré le piston et superposé ces courbes, qui montrent que cette
forme de défocus est présente dans les mémes proportions & tous les voltages. Dans cette figure,
du fait de réponses aux tensions légérement différentes selon les actionneurs, on observe une
variation du niveau des actionneurs au centre entre les différentes tensions appliquées.

La course théorique des actionneurs a 1.5um permet normalement de compenser ce défocus, en
placant ceux des bords a de petites tensions et ceux du centre & de grandes tensions. Cependant,
on perd ainsi beaucoup de la course du miroir : pour mettre a plat le miroir, il faut tirer les
actionneurs du centre de plus de 500 nm, ce qui correspond & un tiers de la course annoncée.
La solution choisie sur le banc THD est de placer le masque coronographique en dehors du plan
focal. En effet, & une distance d du plan focal, le défocus introduit est de :

Defocpy = S(FC/iD)Q’ (I1.3.4)
pour une mesure de la différence de chemin optique en PV. Pour le banc THD, 'ouverture au
passage du masque coronographique F'/D vaut 112 et celui-ci est & d = 7 cm du plan focal.
Cela correspond donc a l'introduction aprés le miroir d’un défaut de défocus en chemin optique
d’environ 700 nm (PV), qui compense exactement les 350 nm (PV) de défocus dans une pupille
de 27 actionneurs, tout en gardant intacte la course. On a ainsi pu faire nos corrections aux
alentours d’une tension constante pour tous les actionneurs. Avant l'analyse au LAM, cette
valeur moyenne était de 70%, ce qui correspond environ au milieu de la course d’un actionneur
(voir paragraphe 11.3.5.2).

On remarque aussi sur la figure 11.3.4 (gauche), la grande variation sur les bords du miroir
(550 nm, PV) lorsque 'on applique une tension de 70% a tous les actionneurs. Cette différence
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tend & diminuer pour des valeurs de tensions plus faibles, cependant, on ne peut pas mettre
tous les actionneurs des rangs en bordure a 0% si 'on veut pouvoir garder de la course pour les
utiliser aussi. Il s’agira donc & tout prix de s’éloigner de cette partie du miroir. On remarque que
la pupille avant I'analyse & Marseille (lignes verticales rouges) était proches de ces bords.

Sur les bords, on observe nettement les “créneaux” créés par les actionneurs du miroir. Pour
rendre compte de cet effet, j’ai retiré numériquement les fréquences inférieures & 1 (pas inter-
actionneur) ! (qui incluent toutes les fréquences accessibles au miroir) avec un filtre de lissage
(smooth) et j’ai tracé le résultat sur la figure 11.3.4 (gauche) en bleu. On observe nettement cet
effet de créneaux de plus en plus marqué au fur et & mesure que ’on approche du bord. La
encore, il vaut mieux utiliser une pupille centrée (en orange) plutot qu’une pupille décentrée. Ces
effets sont les principales causes de la mauvaise qualité de surface des miroirs MEMS annoncé
par Boston, dont je traite dans le paragraphe suivant.

I1.3.4 Qualité de surface

FIGURE I1.3.5 — Surface du miroir déformable en grand champ & gauche (environ 10 mm par 10
mm donc tout le miroir), et en petit champ a droite, centré sur les 4 par 4 actionneurs centrauz
du miroir (soit 1.2 mm par 1.2 mm). Dans les deux cas, tous les actionneurs du miroir déformable
sont a 70%. Pour bien observer les structures fines du miroir, j’ai retiré dans les deuz cas les basses
fréquences, en post-traitement. Sur le miroir total, on remarque ’actionneur 769 en bas & gauche,
qui est bloqué a la valeur 0% (voir paragraphe I1.3.6.3).

On étudie maintenant la qualité de surface du miroir déformable, d’abord en niveau d’aberra-
tions mécaniques, puis a travers une étude de la densité spectrale de puissance. Sur la figure 11.3.5,
je présente les surfaces obtenues en grand champ & gauche (environ 10 mm par 10 mm donc tout
le miroir), et en petit champ a droite, centré sur les 4 par 4 actionneurs centraux du miroir (donc
1.2 mm par 1.2 mm). J’ai retiré toutes les fréquences corrigeables par le miroir déformable (infé-
rieures & 0.5 (pas inter-actionneur) ! numériquement grace a un filtre de lissage (smooth) dans les
deux cas pour bien observer les structures fines du miroir. En particulier, le défocus dont j’ai parlé
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11.53.4. Qualité de surface

dans la partie précédente a été retirée dans 'image de gauche. Sur le miroir total, on remarque
lactionneur 769 en bas a gauche, qui est bloqué a la valeur 0% (voir paragraphe 11.3.6.3), ce que
I’on ignorait avant les tests au LAM, mais pas de traces des deux autres actionneurs défectueux
de la figure 11.3.2). On remarque aussi les bords et les quatre coins, trés brillants, constitués
d’actionneurs immobiles. On observe enfin bien la structure carrée des actionneurs.

Il est difficile de vérifier le chiffre de 30 nm (RMS) avancé par Boston Micromachines pour
la qualité de surface. En effet, ce chiffre est annoncé “miroir & plat”, ce qui n’est pas le cas
ici. J’ai tenté de mesurer les déformations mécaniques dans la pupille (voir figure 11.3.2) en
appliquant un jeu de tensions mesurées aprés une correction haut contraste effectuée sur le banc
THD. Cependant, deux problémes se posent alors. D’une part, il n’est pas siir que le mouvement
des actionneurs soit & ce point reproductible, surtout aprés un déplacement Meudon-Marseille *.
D’autre part, les aberrations restantes incluent a la fois le défocus compensé par le déplacement
du masque coronographique et les aberrations propres au banc THD. Dit autrement, le miroir
dans cette pupille et pour ce jeu de tensions est au mieux aussi “a plat” que le banc THD ne
I’est. Une estimation peut étre faite en retirant numériquement les fréquences corrigeables par le
miroir déformable et en retirant les bords. Ce calcul donne bien 32 nm (RMS), ce qui est annoncé
par Boston Micromachines (légérement supérieur mais il y a au moins un actionneur cassé). Le
méme calcul sur la pupille de 27 actionneurs décentrée donne 8 nm (RMS) et 7 nm (RMS) pour
une pupille centrée.

Dans l'image de droite, on observe les détails des actionneurs. On observe trois types de
détails :

— le centre de 'actionneur, en noir, qui a une taille caractéristique de 'ordre de 25 um,

— les arétes de l'actionneur qui apparaissent comme deux barres éloignées de 45 pum et de

longueur 1 pas inter-actionneur (300um),

— les trous d’évidement de la membrane qui sont au nombre de 4 dans la partie centrale
de l'actionneur (plus 2 sur chaque arréte). Ils sont espacés entre eux de 150 ym (dans les
directions principales du miroir) et ne font que quelques pm de larges. A priori, ce sont des
trous utilisés lors le processus de fabrication du miroir par lithographie.

J’ai effectué des coupes en petit champ, présentées sur I'image 11.3.6. L’abscisse est en pas
inter-actionneur. Chacun des points de ces coupes de deux actionneurs de long est une moyenne
sur une largeur transverse de 0.1 pas inter-actionneur. J’ai placé ces bandes soit en plein sur le
centre d’un actionneur (courbe “au pire”, en noir), soit justement en évitant a la fois les centres et
les points d’évidement (courbe “au mieux”, en rouge). Les deux bosses de chameau communes aux
deux courbes en 0.15 et 0.35 et en 1.15 et 1.35 pas inter-actionneur correspondent au passage
des arrétes. Elles produisent des aberrations mécaniques de 12 nm (PV). En ce qui concerne
les aberrations introduites par les centres (en 0.65 et 1.65 pas inter-actionneur) et par les points
d’évidement (en 0.5 et 1.5 pas inter-actionneur), les changements brutaux de pente suggérent que
la phase n’est pas correctement déroulée par la méthode utilisée. En outre, les coupes présentées
sont des moyennes sur 0.1 pas inter actionneurs, plus grand que le diamétre de ces trous, ce qui
aurait tendance a minimiser les aberrations mécaniques lors de la mesure. Je déduis donc une
estimation a minima des aberrations mécaniques de 30 nm (PV) sur un actionneur, et de 6 nm
(RMS).

La figure I1.3.6 présente la DSP du miroir. La courbe en noir représente cette DSP en moyenne
azimutale pour le miroir total (grand champ). On observe nettement des pics aux fréquences
caractéristiques du miroir (1/300 um™!, indiquée par une ligne en pointillés noirs) ainsi que ces
multiples (1/(300 * +/2) pm~', 1/(300 # 2) yum~", ...). Je prend une moyenne azimuthale pour

1. En TGV.
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Chapitre 11.8. Analyse du miroir déformable 1024 actionneurs de Boston Micromachines
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FIGURE I1.3.6 — A gauche, coupes sur des actionneurs observés en petit champ, soit en plein sur
le centre d’un actionneur (courbe “au pire”, en noir), soit justement en évitant a la fois les centres
et les points d’évidement (courbe “au mieuz”, en rouge). A droite, DSP du miroir, calculée sur
tout le miroir (grand champ) et sur quelques actionneurs (petit champ). Les lignes verticales en
pointillés noirs indiquent des fréquences particuliéres : la fréquence d’un actionneur (1/300um=")
et la fréquence mazimale correctible par le miroir, soit 1/(2%300)um=". Enfin, en rouge, j’ai ajusté
des fonctions décrivant le comportement asymptotique.

moyenner ces fréquences et observer une tendance générale. Je refais la méme opération pour
une DSP calculée sur un petit champ. Comme dans la figure .3.12, j’ai tracé les tendances de ces

DSP azimuthales, en utilisant la fonction a 3 paramétres utilisée dans ( ) :
DSPy
DSP(f) = —F——-— . (11.3.5)
L+ (f/fe)*
Les jeux de paramétres obtenus sont reportés dans le tableau 11.3.1. On obtient une tendance
DSPy fe

(nm?.ym?) (pm~1) x

Grand champ 1.510* 41074 4.4

Petit champ 6.41072 51073 3.2

TABLE [I1.5.1 — Jeux de paramétre des DSP du miroir déformable en grand et en petit champ.

en l'infini en =44 pour le grand champ et en 32 pour le petit champ. Cependant, les défauts
du miroir qui ont des fréquences avec de trés faibles puissances sont sans doute parasités par
d’autres sources que le miroir (miroir de référence, bruit du détecteur) et difficilement mesurable
par ce banc. Cela pourrait expliquer la forme étrange de la DSP pour les défauts de fréquence
supérieure & 0.03 um™~! (sur la courbe verte). Je me contente de remarquer que les deux courbes
sont trés proches sur les parties oul elles coexistent et on favorisera le chiffre de f~** pour la
décroissance asymptotique des aberrations.

J’étudie dans le paragraphe suivant le comportement d’un seul actionneur, c’est-a-dire la
fonction d’influence, le couplage avec ses voisins, et la réponse lors de ’application d’une tension.
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11.3.5. Comportement d’un actionneur

I1.3.5 Comportement d’un actionneur

Pour cette analyse, j'analyse le comportement d’un actionneur central, le 528. Je mesure sa
fonction d’influence et étudie le couplage inter-actionneur dans le paragraphe I1.3.5.1. J’en déduis
sa réponse 4 une tension, sa course et son pas minimal (paragraphe 11.3.5.2).

On a mesuré le déplacement de cet actionneur pour des tensions allant de 10 a 90 % (les
valeurs extrémes ont été évitées pour ne pas endommager le miroir) tandis que les reste des
actionneurs était fixé a la valeur de 70%, ce qui correspondait au niveau moyen des tensions de
travail sur le banc THD.

I1.3.5.1 Etude de la fonction d’influence et couplage

J’étudie la fonction d’influence F'I d’un actionneur, mouvement de la surface pour une tension
appliquée au miroir. J'utilise la formule suivante pour simuler FI ( , )

FI(p) = exp [ln(w) (;)) a] , (IL3.6)

ol w est le couplage inter actionneur et dg le pas inter-actionneur.

La figure I1.3.7 présente la fonction d’influence d’un actionneur central (le 528). Dans un
premier temps, des tensions de 40% puis de 70% sont appliquées a cet actionneur (les autres
restant a une tension de 70%). J'effectue une différence des images, représentée sur 'image de
gauche. Il s’agit donc de la fonction d’influence pour une tension de —30%. La fonction d’influence
n’est pas symétrique par rotation. Il s’agit d’une tache principale de forme carrée entourée d’une
légére oscillation négative I'entourant.

coupe de l'actionneur 528 en echelle log Coupe de I'actionneur 528 et simulation
A e L B 1.2 T T T

3

coupe dans direction principale ] Coupe reelle
coupe dons direction diogonale 1 [ e Simulgtion Huong et ol 2008

o
=]
o
5

Hauteur (normalisee)
o o
» o

=

....... iveou du zero

Hauteur + 3.5 nm (ecorts au niveou de 70%) (nm)

SR RIS L 0.0
-4 -2 [¢] 2 4 -2 -1 0 1 2
Distance centre actionneur (en pos inter-actionneurs) Distonce cenlre octionneur (en pas inter—aclionneurs)

FIGURE I1.3.7 - Etude d’un actionneur : fonction d’influence. A droite, une image de la fonc-
tion d’influence d’un actionneur central. Au centre, coupes de cette fonction en échelle logarith-
mique selon une direction principale du miroir et selon une direction diagonale. A droite, coupe
de cette fonction selon une direction principale, sur laquelle j’ai superposée une coupe d’une fonc-
tion d’influence simulée. Les abscisses sont mesurées en pas inter-actionneur et les ordonnées en
nanometres.

La figure I1.3.7 montre (centre) des coupes de la fonction d’influence en échelle logarithmique
dans plusieurs directions : une des directions principales du miroir, une des diagonales. La distance
au centre de l'actionneur est mesurée en pas inter-actionneur. Un biais de quelques nanométres
a été ajouté a la différence entre les deux images pour éviter les valeurs négatives lors de la
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Chapitre 11.8. Analyse du miroir déformable 1024 actionneurs de Boston Micromachines
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FIGURE I1.3.8 — Etude d’un actionneur : course et réponse a l'application d’une tension. Gauche :
fonctions d’influence pour différentes tensions appliquées. Droite : valeurs mazimales de ces fonc-
tions d’influence en rouge, et réponse quadratique o 'application d’une tension en noir. A partir
du pas minimal en pourcentage (8.931073%) j’ai tracé le pas minimal en nm pour chaque valeur
de tension, en bleu. La lecture de cette courbe se fait sur l'axe de droite.

représentation en échelle logarithmique. Le niveau moyen de la surface du miroir est donc indiqué
sur le graphe par une ligne pointillé bleue. Dans la direction principale, on observe une cassure de
pente & une distance de 1 pas inter-actionneur, qui rajoute des “ailes” & la fonction d’influence.
L’influence de l'actionneur dans cette direction est limitée a 2 pas inter-actionneur. Dans la
direction diagonale, on peut voir 1'oscillation négative, profonde d’environ 3 nm, soit 0.5% du
maximum. A cause de celle-ci, 'influence est un peu plus grande. Elle est cependant nulle au
dela d’une distance de 3 pas inter-actionneur (attention, dans cette direction les centres des
actionneurs sont éloignés de /2 pas inter-actionneur).

La figure I1.3.7 (droite) montre une coupe de la fonction normalisée dans une direction princi-

pale. Le couplage inter-actionneur (hauteur de la fonction a la distance de 1 pas inter-actionneur)
est de 12%, ce qui rentre bien dans les spécifications de Boston. J’ai ajusté une courbe utilisant
la fonction décrite dans I’équation I1.3.6. Le meilleur paramétrage donne w = 13.8 % et a = 1.8
( = 1.9 si on impose w = 12 %), ce qui prouve que la partie centrale est quasiment une gaus-
sienne (o = 2), mais ne tient pas compte des “ailes” de la fonction d’influence.
( ) décrit une procédure pour introduire une dépendance azimutale dans I’équation de F'I
permettant a la fois de rendre compte de cet effet et de la non-symétrie par rotation. J'ai ce-
pendant plutdt choisi de prendre une F'I empirique mesurée grace aux données de l'analyse au
LAM pour l'introduire dans les simulations que j’ai développées pour la prédiction et 'inter-
prétation des performances en contraste du banc THD (voir chapitre I11.1). Cette introduction
a donné des résultats identiques en contraste a ceux produits par une simulation utilisant de
simples Gaussiennes comme fonctions d’influence. L’utilisation de Gaussiennes pour simuler les
fonctions d’influence du miroir déformable semble donc légitime.

I1.3.5.2 Etude de la réponse quadratique

La figure I1.3.8 (gauche) représente la superposition des coupes dans une direction principale
de la fonction d’influence d’un actionneur pour les valeurs de tensions 20%, 30%, 40%, 50%,
60%, 70%, 80%, 90% (les autres actionneurs restant a 70%). J’ai ensuite ajusté des Gaussiennes
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11.5.6. Actionneurs endommagés

pour toutes ces courbes : la position du maximum et la largeur de ces Gaussienne sont fixes pour
toutes les tensions appliquées. La fonction d’influence est donc identique pour toutes les valeurs
de tension. La valeur maximale de la Gaussienne ajustée a été reportée grace a des losanges
rouges, en fonction de la tension, sur la figure 11.3.8 (droite). J’ai ensuite ajusté une courbe
quadratique (dont I’échelle peut se lire sur I'axe de gauche), en noir sur cette figure, décrivant
la réponse de cet actionneur a une tension. Cet courbe me permet d’extrapoler aux valeurs de
tensions 0% et 100%. De cette figure, on peut déduire que :

— la course maximale est de 1100 nm (1.1pm) légérement moins que la valeur indiquée par
Boston.

— la valeur a 70% est celle qui permet de séparer cette course en deux (545 nm de course
en poussant et 560 nm en tirant) et de profiter ainsi pleinement de la course du miroir
déformable. A la valeur de 25%, on ne peut que profiter que de 140 nm de course dans un
sens (et 850 nm dans 'autre).

— la réponse étant quadratique, la valeur du pas minimal en volt ou en % (8.931073) cor-
respond & différents pas minimaux en nm selon 'emplacement sur cette courbe. J’ai tracé
sur la figure I1.3.8 (droite) la variation du pas minimal en fonction de la valeur en tension
autour de laquelle il est appliqué, en bleu (dont I’échelle peut se lire sur 'axe de droite).
On observe qu’'une variation de 8.931073 % autour de 70% produit un pas minimal de 0.14
nm, deux fois supérieur a la méme variation autour de 25 % (pas de 0.07 nm).

Se placer autour de la valeur de 70% est judicieux si I'on cherche & profiter au maximum de la
course du miroir, mais si I’on cherche & corriger des effets de phase fins, il s’agira de se placer
aux voltages les plus bas possibles. J’analyse maintenant la position et le gain des actionneurs
dans leur totalité.

I1.3.5.3 Gains de tous les actionneurs

En observant les positions de tous les actionneurs pour différentes tensions appliquées, j’ai
vérifié que ceux ci étaient répartis de maniére réguliére sur la surface, et que, quelque soit la
poussée appliquée, le centre apparaissaient toujours aux mémes endroits.

Enfin, j’ai fait une rapide étude des gains pour chaque actionneurs. Pour pouvoir comparer
les gains deux a deux, j’ai sélectionné deux poussées (65% et 75%) et calculé la différence des
hauteurs entre ces deux poussées, divisée par la hauteur de la poussé a 65%. Comme on peut le
voir sur la figure 11.3.8, ce calcul donne une valeur autour de 2 pour I’actionneur 528. La carte des
gains est présentée sur la figure 11.3.9. Le déroulement de la phase de certains actionneurs (une
quarantaine sur les 1024) n’a pas correctement fonctionné. Ces actionneurs sont donc indiqués
en noir. Les autres présentent des gains égaux en moyenne a 2.08, avec une variation de 0.03
(RMS, soit 1%) ou 0.4 (PV, soit 20%).

Je finis cette étude par un inventaire des différentes pathologies d’actionneur que j’ai rencon-
trées ainsi que des solutions qui ont été mises en place pour les pallier.

I1.3.6 Actionneurs endommagés

I1.3.6.1 Actionneur lent

L’actionneur 841 répond bien & nos consignes en tension mais seulement aprés un certain
temps. Le banc de Marseille n’étant pas adapté a une étude temporelle (I'introduction de diffé-
rences de marche limite la fréquence de mesure), j’ai étudié cet actionneur en utilisant la méthode
de mesure de la phase développée sur le banc THD avec la self-coherent camera (qui sera décrite
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Chapitre 11.53. Analyse du miroir déformable 1024 actionneurs de Boston Micromachines

FIGURE I1.3.9 — Carte des gains des actionneurs. Certains actionneurs n’ont pas déroulés correc-
tement et sont donc indiqués en noir.

dans Mazoyer et al., 2013a). Jai ainsi pu examiner la réponse temporelle de cet actionneur aprés
une commande de +5% et la comparer avec celui d’un actionneur normal (le 777). A partir d'un
niveau du miroir & 70%, j’ai tout d’abord envoyé une commande de mise & 75% pour chacun
de ces deux actionneurs I'un aprés I'autre, attendue que cette commande soit exécutée, puis en-
voyé une commande pour le renvoyer & la tension initiale. La figure I1.3.10 présente les résultats
obtenus, pour l'actionneur normal (777) & gauche et pour l'actionneur lent (841) a droite. La
fréquence de mesure est légérement variable mais vaut en moyenne 105 ms pour un temps de
pose de 5 ms. En abscisse est indiqué le temps en secondes en prenant comme origine la date de
lenvoie de la commande de +5%. Cette méthode de mesure ne donne pas une mesure absolue
de la course et je normalise donc le résultat par rapport au niveau moyen avant la mise a +5%
(0% de la course), et apres la mise a +5% (100% de la course).

Pour l'actionneur 777, le temps d’application de la commande est inférieur & la période de
mesure (105 ms en moyenne). Ce résultat est cohérent avec le temps de réponse d’un actionneur
annoncé par le constructeur (< 20us) bien qu’on ne puisse pas en dire plus par cette méthode.
Pour 'actionneur mou, on observe une réponse ralentie autant a la montée qu’a la descente. J’ai
calculé le temps a 95% a la montée (7.5 s) et a la descente (8.1 s). J’ai aussi calculé le gain
statique de cet actionneur pour vérifier qu’il se rend bien & la méme position que les autres,
malgré son retard. Ce gain est tout a fait comparable & celui d’actionneurs sains et il est donc
légitime de réintroduire cet actionneur dans la pupille.

I1.3.6.2 Actionneurs couplés

L’actionneur 197 répond quant a lui aux commandes appliquées a l'actionneur 863, situé a
I’autre bout du miroir déformable. Il semblerait que I'actionneur 197 ait une certaine autonomie,
mais en cas de grandes différences en tensions appliquées a ces deux actionneurs, celui-ci suit la
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11.5.7. Conséquences sur le banc

Actionneur 777 (normal), poussee = 5% Actionneur 841 (mou), poussee = 5%
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FIGURE I.3.10 — FEtude de lactionneur 841. Réponse temporel & Uajout d’une tension de 5% pour
un actionneur normal (4 gauche) et Uactionneur 841 (& droite). Partant d’une tension de 70%,
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