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Résumé

Nous allons assister au cours de la prochaine décennie, à la première lumière
des nouveaux Extremely Large Telescope (ELTs). Ces télescopes géants, mesu-
rant entre 25 m et 40 m de diamètres vont permettre de répondre à des ques-
tions fondamentales de l’astrophysique contemporaine, depuis l’imagerie directe
d’exoplanètes jusqu’à l’étude des galaxies primordiales. Leur grande taille per-
met non seulement d’augmenter leur sensibilité, mais également leur résolution
angulaire, c’est à dire leur capacité à distinguer les détails fins de l’objet ob-
servé. Cependant, la résolution angulaire d’un télescope terrestree, quelque soit
sa taille, est toujours fortement limitée par la turbulence atmosphérique. En ef-
fet, ces mouvements de masses d’air à différentes températures induisent une
variation de l’indice optique et déforment le front de l’onde incidente.

Pour pallier à ce problème et exploiter pleinement leur potentiel, les grands té-
lescopes sont désormais indissociables de leurs instruments d’Optique Adaptative
(OA). L’OA est une technique qui permet d’analyser les effets de la turbulence
sur le front d’onde et de les compenser en temps réel à l’aide d’un ou plusieurs
miroirs déformables, dans le but de retrouver la limite théorique de résolution
d’un télescope optique. En complément, la plupart des télescopes de la généra-
tion 8-10 m sont maintenant équipés de systèmes d’étoiles lasers qui permettent
d’augmenter la proportion du ciel pouvant bénéficier d’une correction par OA.

Dernièrement, un système d’OA Grand Champ a été installé sur le télescope
de 8 m de Gemini Sud. Il s’agit de l’instrument GeMS (Gemini Multi-Conjugate
Adaptive Optics), qui permet avec ses cinq étoiles lasers, de corriger la turbu-
lence de l’atmosphère à plusieurs altitudes et ainsi, d’augmenter significative-
ment la taille du champ de vue corrigé par OA. Au cours des premiers mois de
cette thèse, j’ai utilisé l’instrument GeMS pour étudier la formation des étoiles
massives dans un jeune amas, domaine dans lequel les performances de l’OA
Grand Champ dans le proche infrarouge promettent de grandes avancées. Grâce
à ces observations, nous avons pu détecter un grand nombre d’objets stellaires
très jeunes ainsi que plusieurs étoiles massives inaccessibles à des télescopes dé-
pourvus d’OA. Nous avons également pu proposer un processus de formation
séquentiel des étoiles au sein de cette région.

Au delà des résultats astrophysiques nouveaux, le travail réalisé sur ces ob-
servations a permis de mettre en évidence les paramètres principaux limitant
l’analyse scientifique des données issues d’OA Grand Champ. Car malgré les ex-
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cellentes performances de ces systèmes, la correction apportée aux images reste
partielle et des résidus de correction limitent encore leur qualité. Pour extraire
les meilleurs résultats scientifiques des images issues de l’OA Grand Champ, il
est donc essentiel d’optimiser au maximum les outils de réduction et d’analyse
de données. Dans ce contexte, je me suis en particulier intéressée à la distorsion
variable observée dans les données d’OA Grand Champ, et identifiée comme fac-
teur limitant les analyses photométriques et astrométriques. Je présente dans
ce document une méthode originale de correction de la distorsion basée sur la
résolution d’un problème inverse. Je détaille son formalisme complet ainsi que
l’ensemble des étapes qui ont permis sa validation sur des données de simulation
dans un premier temps, puis sur des données réelles. Alors que cette dernière ap-
plication concerne spécifiquement les données issues de l’instrument GeMS, la
méthode proposée reste pertinente pour corriger la distorsion sur toute image
soufrant de ce phénomène, et en particulier sur les données issues des futurs
ELTs.

Mots clés : traitement d’images, haute résolution angulaire, optique adapta-
tive, distorsions, photométrie, astrométrie
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Abstract

The next decade will see the first light of the new Extremely Large Teles-
copes (ELTs). Those giant telescopes with an aperture for its primary mirror
from 25 meters up to 40 meters across, will address fundamental questions of
modern astrophysics from exoplanet direct imaging to the study of the first ga-
laxies. Their large diameter, increases both their sensitivity and their angular
resolution, which is the ability to discern the very small details. However, the
angular resolution of all sizes ground-based telescope is always strongly limi-
ted by the atmospheric turbulence. These movements of air layers with different
temperatures induce fluctuation in the optical index and alter the shape of the
incident wavefront.

To tackle this problem and fully exploit their capabilities, large optical teles-
copes had become indissociable of their Adaptive Optics (AO) instruments. AO
is a technic that consists in analyzing the effects of turbulence on the wavefront
and compensating for it in real time, thanks to one or several deformable mir-
rors in order to restore the initial angular resolution of optical telescopes. In
addition, most of the 8-10 meters telescopes are supplied with laser guide stars
systems in order to increase the portion of the sky that can benefit for such an
AO correction.

Lately, a Wide Field AO system has been implemented on the 8 meters Gemini
South telescope : the Gemini Multi-Conjugated AO (GeMS) instrument. With its
five laser guides stars, it corrects turbulence at different altitudes and provides
AO corrected images over much larger a field of view than regular AO. In a first
part of this PhD, I collected data with the GeMS instrument in order to study
the formation of massive stars in a young cluster. Such science cases should lar-
gely benefit from the new performance offered by Wide field AO at near infrared
wavelengths. Thanks to these observations, we detected a large number of very
young stellar objects, as well as several massive stars. We also developed a pos-
sible triggered formation scenario for the stellar population in this region.

In addition to new science results, the study carried out on these observations
has enable to highlight the critical parameters that limit the scientific analyses
of Wide Field AO data. Indeed, despite the excellent performance of such sys-
tems, the correction performed is not perfect and some residuals still limit the
image quality. In order to get the best science results out of the Wide Field AO
images, dedicated and optimized reduction and analyses tools are needed. In
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this context, I paid a particular attention to variable distortion observed on Wide
Field AO data, which was identified as a limiting factor which affects astrometry
and photometry studies. I present in this document a new and original method of
distortion correction based on an inverse problem approach. I detail the forma-
lism as well as the whole validation steps, from the characterization on simulated
data to the application on real data. While this last application is specifically va-
lid for GeMS data, the proposed method remains relevant to correct distortion in
any image affected by this phenomenon, and especially in science observations
from the future ELTs.

Keywords : image processing, high angular resolution, adaptive optics, distor-
tions, photometry, astrometry
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Introduction

Pour voir plus loin, il est nécessaire de collecter plus de lumière. Cette affirma-
tion a naturellement conduit à augmenter de plus en plus la taille des télescopes.
Alors que la première lunette astronomique élaborée par Galilée en 1609 mesu-
rait une dizaine de centimètres, nous préparons aujourd’hui la mise en service de
la future génération des télescopes géants dont les miroirs primaires mesureront
entre 25 m et 40 m de diamètre.

Avec ces observatoires, les limites de l’imagerie de l’espace sont une fois de
plus repoussées, et de nouveaux champs de recherche actuellement limités, s’ouvrent.
Parmi eux, on peut citer par exemple l’imagerie directe d’exoplanètes et l’étude
de leur atmosphère, l’analyse de la population stellaire de galaxies éloignées ou
encore, la détection des premières étoiles et galaxies de l’Univers.

En effet, la grande taille du miroir primaire permet non seulement d’augmen-
ter le nombre de photons collectés de façon proportionnelle au carré du dia-
mètre, mais aussi d’améliorer la résolution angulaire, c’est à dire la capacité à
discerner les détails fins de l’objet observé. Si cette affirmation est vraie pour
les télescopes spatiaux, ce n’est malheureusement pas évident pour les téles-
copes basés aux sol. Les couches turbulentes d’air à différentes températures qui
composent notre atmosphère induisent des variations de l’indice optique qui per-
turbent fortement les ondes lumineuses provenant des objets observés. Quelque
soit sa taille, la résolution angulaire d’un télescope basé sur Terre est donc tou-
jours fortement limitée par la turbulence atmosphérique. Par exemple dans le
proche infrarouge, la résolution limite équivaut à celle d’un télescope d’une qua-
rantaine de centimètres.

Les grands télescope terrestres auraient étés condamnés à "voir flou", sans
l’avènement d’une technologie nommée Optique Adaptative. L’OA est une tech-
nique qui permet d’analyser les effets de la turbulence sur le front d’onde, grâce
à un Analyseur de Surface d’Onde (ASO), et de les compenser en temps réel
à l’aide d’un ou plusieurs miroirs déformables (ou DM pour Deformable Mirror
en anglais). De cette façon, on s’affranchit des défauts induits par la turbulence
atmosphérique, et on se rapproche de la résolution théorique d’un télescope op-
tique.

En OA classique, la mesure des déformations s’effectue à partir d’une source
ponctuelle dans une direction privilégiée, idéalement, une étoile naturelle (NGS
pour Natural Guide Star). Cependant, une telle étoile n’est pas toujours dispo-
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nible dans la zone du ciel que l’on souhaite observer. A défaut, on utilise alors
des étoiles artificielles (LGS pour Laser Guide Star) crées à partir d’un faisceau
laser que l’on propage dans la direction de la cible scientifique. De tels systèmes
permettent d’augmenter significativement la proportion du ciel pouvant béné-
ficier d’une correction par OA. On passe de quelques pourcents, à 50-70% de
couverture du ciel.

Si ces systèmes permettent d’améliorer incontestablement la qualité des images,
la taille du champ corrigé par OA reste assez limitée (de l’ordre de quelques
arcsecondes). Les déformations sont mesurées dans la direction d’une unique
source, et la correction se dégrade dès lors que la direction de la cible scien-
tifique diffère de celle de l’analyse. Pour corriger ce phénomène connu sous le
nom d’anisoplanétisme, Beckers propose en 1988 le concept d’Optique Adapta-
tive Multi-Conjuguée (Beckers [1988]). L’idée est de réaliser une analyse de la
turbulence dans plusieurs directions d’observation pour en reconstruire le vo-
lume. La turbulence peut ensuite être corrigée à différentes altitudes grâce à
plusieurs miroirs déformables. Cette technique permet la correction d’un champ
significativement plus grand (1 à 2 arcminutes) que celui corrigé par OA clas-
sique. Plusieurs concepts s’appuyant ainsi sur une analyse de la turbulence dans
plusieurs directions pour en reconstruire le volume sont ensuite développés dans
le but de répondre à différents besoins scientifiques. Ils se regroupent sous l’ap-
pellation Optique Adaptative Grand Champ.

Le premier et seul instrument d’Optique Adaptative Multi-Conjuguée opéra-
tionnel actuellement (après la validation du concept par le démonstrateur MAD,
[Marchetti et al., 2007, Meyer et al., 2011]), est le Gemini Multi-Conjugated
adaptative optics Systems (GeMS) implenté sur le télescope de Gemini [Neichel
et al., 2014b, Rigaut et al., 2014]. Il fonctionne avec 5 LGS, 3 NGS et 2 MD
conjugués au sol et à 9 km d’altitude. Depuis sa première lumière en 2012, il
délivre des images d’une qualité proche de la limite de diffraction sur un champ
de 1.5 × 1.5 arcminutes.

Lors de la campagne d’observation de décembre 2014, nous avons eu l’oppor-
tunité d’utiliser l’instrument GeMS pour étudier la formation des étoiles massives
dans un jeune amas d’étoiles nommé N159W et situé dans le Grand Nuage de
Magellan. De telles observations nécessitent à la fois une étude Grand Champ
et une grande résolution angulaire afin de pouvoir sonder toutes les étapes de
la formation jusqu’aux plus petites échelles. L’utilisation de la MCAO dans ce
domaine parait alors tout à fait approprié (Neichel et al. [2013]). La majorité
des connaissances dont nous disposons actuellement sur la formation des étoiles
massives, proviennent d’observations résolues de régions situées dans notre Ga-
laxie. Pour obtenir une statistique satisfaisante, et surtout observer la formation
des étoiles massives dans différents environnements, il est intéressant de regar-
der à plus grande distance. Grâce à la MCAO, nous sommes désormais en me-
sure d’imager de larges populations stellaires avec une résolution encore jamais
atteinte dans des régions extragalactiques (Neichel et al. [2015]). Il est alors

20



possible d’étudier précisément leur distribution en âge, et en masse, et d’éla-
borer des scénarios de formation dans un environnement différent de celui de
notre Galaxie. Grâce à ces observations, nous avons pu détecter un grand nombre
d’objets stellaires très jeunes (Young Stellar Objects ou YSO en anglais) ainsi que
plusieurs étoiles massives. L’étude de ces deux populations d’étoiles nous a per-
mis de proposer un processus de formation séquentiel des étoiles au sein de la
région qui indiquerait un lien entre les étoiles massives de première génération,
celles qui ionisent le gaz et forment la région H II , et les étoiles jeunes se formant
en bordure de celle-ci.

Au delà des résultats astrophysiques nouveaux obtenus grâce à ces observa-
tions, le travail réalisé a permis de mettre en évidence les facteurs limitant l’ana-
lyse scientifique des données MCAO. Ceci dans le but d’améliorer les données
issues de l’instrument GeMS et de preparer au mieux l’observation sur les futurs
systèmes à grand champ du VLT et des ELTs.

Car malgré les excellentes performances de ces systèmes sur un grand champ,
des résidus de correction limitent encore la qualité des images et doivent faire
l’objet d’une attention toute particulière lors des processus de traitement et d’ana-
lyse des données. Au cours de cette thèse, je me suis en particulier intéressée
à la distorsion variable observée dans les données MCAO et identifiées par de
nombreux auteurs comme facteur limitant des analyses photométriques et astro-
métriques [Anderson and King, 2003, Cameron et al., 2009, Fritz et al., 2010,
Massari et al., 2016, Meyer et al., 2011, Trippe et al., 2010]. Je présente dans ce
document une nouvelle méthode optimale de correction de la distorsion basée
sur la résolution d’un problème inverse. A l’origine développée pour le recen-
trage de données isoplanétiques (Gratadour et al. [2005]), les développements
effectués au cours de cette thèse ont permis de généraliser cette méthode à tous
types de déformation du champ. La description complète de l’algorithme ainsi
que les résultats de simulations sont présentés dans ce document. Enfin, j’expo-
serai les premiers résultats de cette méthode appliquée à des données réelles. Il
est important de noter que bien que cette dernière application soit effectuée sur
des données issues de l’instrument GeMS, la méthode proposée est pertinente
pour corriger la distorsion sur toute image dont l’analyse est limitée par ce phé-
nomène.

Le document est construit de la façon suivante : Dans la première partie de
cette thèse, je décris l’ensemble de la chaîne d’acquisition d’une image à haute
résolution angulaire, depuis la formation de l’image dans un instrument optique,
jusqu’aux premières étapes de réduction des données. Je me place d’abord dans
un cadre général, puis me concentre sur le cas spécifique de données issues d’ins-
truments MCAO.

Le deuxième chapitre est dédié à l’étude de la population stellaire de la jeune
région de formation d’étoile N159W observée grâce à l’instrument GeMS. Je me
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concentre en particulier sur les outils méthodologiques utilisés pour mener à bien
cette étude. Ce chapitre me permet également de mettre en évidence les facteurs
limitants l’analyse photométrique, et en particulier, les distorsions géométriques
variables observées dans les données MCAO.

Le Chapitre 3 de ce document est dédié à la description de la méthode opti-
male de correction de la distorsion développée au cours de cette thèse. Dans ce
chapitre, je présente une caractérisation complète des performances de l’algo-
rithme effectuée sur des données simulées en fonctions de différents paramètres
liés notamment au type de champ observé.

Enfin, dans le Chapitre 4 je présente les résultats obtenus suite à la première
application de cette nouvelle méthode sur des donnés réelles. Les données uti-
lisées pour cette étude sont extraites du jeu d’observation de N159W obtenus
avec GeMS. Cette application me permet de mettre pleinement en évidence le
gain apporté par cette méthode optimale en la confrontant à des méthode de
correction existantes. Je mets également en évidence le gain apporté par cette
méthode sur la suite de l’analyse scientifique.
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1 Imagerie à Haute Résolution
Angulaire

Dans ce premier chapitre, je présente l’ensemble de la chaine d’acquisition
d’une image à haute résolution angulaire, depuis la formation de l’image sur
l’instrument jusqu’aux premières étapes de la réduction des données. Je me place
ici dans le cadre d’un télescope basé au sol, et en particulier, équipé d’un instru-
ment d’Optique Adaptative (OA) Grand Champ. Je décris dans un premier temps
les relations qui existent entre un objet observé et son image à travers un système
optique, dans le cas général. Dans une deuxième temps, je présente les effets in-
duits par la turbulence atmosphérique sur des images acquises depuis le sol. La
troisième partie est dédiée à la description des systèmes d’OA développés pour
compenser ces effets, et en particulier des systèmes dits, d’OA Grand Champ.
Enfin, dans la dernière partie, je détaille les principales étapes de traitement des
données, nécessaires à l’exploitation des images issues de tels instruments. Je
présente en particulier les spécificités associées aux données issues d’instruments
d’OA Grand Champ.

1.1 Formation des images dans les instruments
d’astronomie

Cette partie a pour but de présenter les concepts physiques de base utiles
pour comprendre la formation des images dans les instruments d’astronomie. Je
présente dans un premier temps les lois permettant de décrire la relation entre
un objet observé et son image à travers un système optique. J’introduis ensuite
la notion d’échantillonnage de l’image sur une grille de pixels, et décris enfin les
principaux types de bruit qui contaminent les images et que nous considérerons
dans la suite du document.

1.1.1 Relation objet-image
Dans le cadre de cette étude, la lumière est considérée comme une vibration

électromagnétique décrite par un champ scalaire (on ne considère pas les effets
de la polarisation). Ce champ scalaire ψ peut alors s’exprimer en tout point M
selon une amplitude et une phase, sous la forme :
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ψ(M, t) = A(M, t)eiφ(M, t) (1.1)

avec A(M, t) l’amplitude et φ(M, t), la phase.

Lors du processus de formation des images, les ondes lumineuses sont limi-
tées par la pupille de l’instrument imageur. Cette limitation spatiale des ondes
lumineuses perturbe la propagation du champ électromagnétique et introduit un
phénomène de diffraction. On se place ici dans le cadre de la diffraction dite de
Fraunhofer, qui intervient lorsque l’onde lumineuse rencontre un objet diffrac-
tant et focalisant (lentille ou miroir) et que l’on s’intéresse au champ propagé
dans le plan focal de cet élément, comme c’est le cas dans les instruments d’op-
tique pour l’astronomie. Le champ en plan focal ψ f est alors facilement relié au
champ incident ψi grâce à l’opérateur Transformée de Fourier (TF) :

ψ f ∝ TF
(
P × ψi

)
(1.2)

où P est la fonction pupille associée à l’élément focalisant. Elle vaut 1 dans la pu-
pille et 0 en dehors. Le facteur de proportionnalité dépend de la longueur d’onde
et de la focale de l’objet diffractant f . Dans la suite, on considère un objet dif-
fractant de focale, f = 1.

En pratique, les détecteurs optiques ne mesurent pas directement le champ
d’une onde électromagnétique ψ f , mais la valeur intégrée (durant un temps de
pose), de son module au carré. L’intensité I obtenue pour un champ incident ψi
s’écrit alors :

I ∝| TF
(
P × ψi

) |2

Dans le cas de l’image d’un point source à l’infini sur l’axe optique, ψi est une
onde plane. Si l’instrument imageur est un télescope parfait de diamètre D sans
obscuration centrale, l’intensité I0, idéal est donnée par la fonction d’Airy à deux
dimensions définie par :

I0, idéal(r) = *.
,

2J1
(
πDr
λ

)
(
πDr
λ

) +/
-

2

(1.3)

où J1 est la fonction de Bessel de 1ere espèce, λ est la longueur d’onde considérée
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et r est la coordonnée radiale en plan focal.

La tache d’Airy est caractérisée par sa largeur à mi-hauteur (ou FWHM pour Full
Width Half Maximum en anglais) qui vaut λ/D. Son premier zéro est atteint
pour r = 1.22λ/D. Elle est représentée Figure 1.1. La figure centrale est tracée
en échelle logarithmique afin de mieux discerner les anneaux.
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Fig 2.2 – Pouvoir de résolution : images de deux points sources séparés d’un angle ✓. Dans
l’image de gauche, les deux sources ne sont pas discernables.
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Figure 1.1 – La tache d’Airy est l’image d’un point source à l’infini sur l’axe optique
par un télescope idéal (de diamètre D) sans obscuration centrale. Elle
est caractérisée par sa largeur à mi-hauteur qui vaut λ/D. Son premier
zéro est atteint pour r = 1.22λ/D. La figure centrale est tracée en
échelle logarithmique afin de mieux discerner les anneaux. Crédit :
inspiré du rapport de thèse de A. Gallene.

Dans le cas où la source ponctuelle se situe hors de l’axe optique, selon une
direction angulaire β, on note Iβ (α − β), la distribution d’intensité diffractée au
foyer de l’instrument optique. Un schéma illustratif est présenté Figure 1.2 où
α et β représentent des vecteurs positions (exprimés en radian) en plan focal.
Dans la suite, les vecteurs sont représentés en gras.

On suppose maintenant que l’objet est étendu de distribution angulaire d’in-
tensité : O(α). Les ondes issues de chaque point du champ sont incohérentes si
bien que la distribution d’intensité dans le plan image, Iétendue s’obtient comme
la somme des contributions individuelles de chaque point de la source :
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Figure 1.2 – Image d’une source ponctuelle située à l’infini sur l’axe optique et hors
axe optique.

Iétendu(α) =
∫ ∫

O(β)Iβ (α − β)dβ (1.4)

On définit ici Iβ comme étant la Fonction d’Etalement du Point (FEP) dans la
direction angulaire β (ou en anglais Point Spread Fonction, PSF). La PSF est la
réponse en plan focal, d’un système optique à un point source : c’est la réponse
impulsionnelle du système. La caractérisation complète d’un système optique
suppose la connaissance de cette PSF pour chaque vecteur angulaire β dans le
champ de vue considéré. Dans certains cas, on peut supposer que la PSF est in-
variante par translation, c’est-à-dire qu’elle ne dépend plus de sa position dans le
champ, réduisant ainsi la connaissance du système à la connaissance d’une seule
PSF. Le domaine où la PSF est considérée comme invariante est appelé domaine
isoplanétique. Sous cette hypothèse, ∀β, Iβ = I0 = PSF et l’Equation (1.4) se
simplifie en un simple produit de convolution :

Iétendue(α) =
∫ ∫

O(β)I0(α − β)dβ (1.5)

= O ? I0(α) (1.6)

où I0 est l’image d’un point source à l’infini sur l’axe optique.
et ? est le produit de convolution dont on rappelle la définition :
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f ? g =

∫ +∞

−∞
f (x − t).g(t) dt (1.7)

L’image formée au foyer d’un instrument optique est donc la convolution de la
distribution d’intensité de la source par la réponse impulsionnelle du système :

Iétendue = O ? PSF (1.8)

En prenant la transformée de Fourier de cette équation on obtient :

TF (Iétendue) = TF (O) × FTO (1.9)

où FTO désigne Fonction de Transfert Optique définie comme la transformée de
Fourier de la PSF :

FTO = TF (PSF) (1.10)

La FTO permet de quantifier l’atténuation fréquentielle introduite par la PSF sur
l’objet observé. Elle s’interprète comme un filtre passe bas dont la fréquence de
coupure fc permet de définir la résolution angulaire du système, R = 1/ fc. La
résolution angulaire peut être vue comme la capacité de l’instrument à discerner
les détails fins de l’objet observé. D’après le critère de Rayleigh, lorsque deux
objets sont séparés d’un angle θ, ils sont considérés résolus si θ ≥ R.

Dans le cas d’un télescope idéal de diamètre D sans obscuration centrale, la
PSF est la tâche d’Airy. La résolution angulaire est alors donnée par la largeur
à mi-hauteur de la tâche d’Airy qui vaut λ/D. On dit que le système est "limité
par la diffraction". La Figure 1.3 résume les liens entre PSF, FTO et résolution
angulaire dans ce cas. La Figure 1.4 illustre le critère de Rayleigh.

1.1.2 Echantillonnage du signal
L’acquisition d’une image formée au foyer d’un télescope par un détecteur se

fait par l’intermédiaire d’une matrice de pixels. On ne peut donc en avoir qu’une
version échantillonnée. L’échantillonnage est une étape fondamentale de la for-
mation d’une image, qui doit prendre en compte le contenu de celle-ci. En effet,
on conçoit assez facilement qu’une partie de l’image comportant des structures
fines, c’est à dire des oscillations de grandes fréquences spatiales, nécessite plus
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FIGURE 1.1 – Liens entre les différents plans et grandeurs FEP et FTO

de chaque colonne de pixels. Le transfert n’étant pas parfait, quelques électrons provenant de
certains pixels sont récupérés par d’autres. On obtient finalement de légères variations de la
valeur de chaque pixel. Le bruit de détecteur est un bruit additif, c’est-à-dire indépendant du
signal vrai, suivant une loi gaussienne de moyenne nulle et dont la variance dépend du détecteur
utilisé.

Ces deux bruit sont combinés dans l’image. Afin de simplifier les modèles, on considère
que l’on a un unique bruit additif gaussien de moyenne nulle, et la variance de bruit sur un pixel
k s’écrit :

�2
k = Īk + �2

e (1.5)

avec Īk le flux moyen (flux vrai) sur ce pixel, et �2
e la variance du bruit de détecteur. Cette

approximation est valide pour les problèmes traités dans cette thèse [Mugnier et al., 2004].

1.2.2 Télescope idéal

1.2.2.1 FEP et FTO d’un télescope idéal

En considérant un télescope comme un système imageur dont la FEP est invariante par
translation, la FEP d’un télescope idéal s’exprime alors de la façon suivante :

FEP (↵, t) = |TF [P ]↵|2 (1.6)

où P définit la fonction pupille.
On considère par la suite, et par souci de simplicité, qu’un télescope se décrit par une

pupille circulaire, bien qu’il serait préférable de considérer une pupille circulaire présentant
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Figure 1.3 – Relation entre la pupille (de diamètre D), la FTO, la PSF et la réso-
lution angulaire dans le cas de l’image d’un point source situé à l’infini
sur l’axe optique par un télescope idéal.
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l’image de gauche, les deux sources ne sont pas discernables.
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θ < λ /D θ > λ /Dθ = λ /D

Figure 1.4 – Images de deux points sources séparés angulairement d’un angle θ
par un télescope idéal. Selon le critère de Rayleigh, les objets sont
considérés résolus si θ ≥ λ/D, ce qui n’est pas le cas sur la figure de
gauche.
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de pixels qu’une zone présentant des fréquences spatiales plus faibles. Pour s’as-
surer d’obtenir une image échantillonnée représentative de la totalité des struc-
tures incluses dans l’image réelle, il faut respecter le critère de Shannon-Nyquist
(?). Celui-ci affirme que l’on peut reconstruire le signal continu original à partir
d’une version échantillonnée de celui-ci, si et seulement si la fréquence d’échan-
tillonnage est au moins le double de la plus grande fréquence contenue dans le
signal original. Si l’on définit la fréquence d’échantillonnage comme l’inverse de
la dimension angulaire des pixels (ou "plate scale" en anglais), celle-ci doit être
au moins deux fois supérieure à la résolution R de l’image (définie par la FTO),
pour respecter le critère de Shannon. Dans le cas d’un système parfait limité par
la diffraction, la condition sur la fréquence d’échantillonnage, fe s’écrit alors :

fe ≥ 2D/λ (1.11)

La Figure 1.5 illustre le non-respect du critère de Shannon dans ce cas. La demi-
fréquence d’échantillonnage est plus petite que la résolution optique : on observe
un recouvrement de spectre.
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M
od

ul
e 

de
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Fréquence de coupure 
 optique  = 1/R 

Demi-fréquence  
d’échantillonnage fe/2 

fe        

Figure 1.5 – FTO et fréquence d’échantillonnage. Le critère de Shannon n’est pas
respecté, on observe un recouvrement de spectre.

1.1.3 Bruit de mesure
La mesure d’une grandeur physique s’accompagne toujours de ce qu’on appelle

un bruit de mesure, qui s’ajoute systématiquement au signal théorique. Le bruit
est un phénomène aléatoire caractérisé par une loi de probabilité, une variance
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et une moyenne. La variance, donne une information sur l’amplitude de varia-
tion du bruit, tandis que la moyenne représente la valeur autour de laquelle il
varie.

En imagerie optique, l’intensité lumineuse (ou flux) enregistrée sur une grille
de pixels correspond à la quantification du nombre de photons mesurés sur chaque pixel.
Cette mesure de flux reçu est soumise à différentes sources de bruit que l’on
considèrera dans la suite de trois types, à savoir le bruit de photon, le bruit de
fond et le bruit de détecteur.

· Le bruit de photons provient de la nature quantique de la lumière. Quelle
que soit la source, les photons sont émis de manière aléatoire. La probabi-
lité de l’arrivée d’un photon en un point donné en fonction du temps suit
une loi de Poisson. Il s’agit d’un bruit multiplicatif, c’est-à-dire dépendant
du signal théorique. La variance et la moyenne du bruit de photons sont
toutes deux égales au flux (e.g. Goodman [1985]).
A fort flux, on peut montrer que la loi de Poisson tend vers une loi Gaus-
sienne non stationnaire de variance égale au signal détecté en chaque pixel
(voir par exemple, Mugnier et al. [2004]) ;

· Le bruit de fond, est un bruit de photon dû au rayonnement du ciel. Il est
particulièrement visible en imagerie IR où il peut atteindre rapidement une
trentaine d’électrons par pixels. Comme le bruit de photon, le bruit de fond
de ciel suit une loi de Poisson avec une variance égale au nombre de pho-
tons de fond (e.g. Itakura et al. [1985]) ;

· Le bruit de détecteur, ou bruit de lecture, est lié à la méthode de détection
des photons. Les détecteurs sont équipés de composants électroniques pho-
tosensibles qui convertissent les photons reçus en électrons. La conversion
n’étant pas parfaite, on obtient un signal électrique proportionnel au flux
avec de légères variations sur la valeur de chaque pixel. Dans le visible, le
bruit de détecteur est de l’ordre de quelques électrons par pixel seulement.
En imagerie IR, il présente des valeurs légèrement plus élevées, comprises
entre 10 et 20 électrons par pixel. Le bruit de détecteur est un bruit additif,
c’est-à-dire indépendant du signal théorique. Il suit une loi Gaussienne de
moyenne nulle et dont la variance dépend du détecteur utilisé (e.g. Snyder
et al. [1995]).

En imagerie IR, le bruit de détecteur est très vite dominé par le bruit de fond.
Le bruit dominant sur l’objet observé dépend ensuite de son intensité : pour les
objets faibles (magnitude en bande K ≥ 15), le bruit dominant est le bruit de
fond, alors que pour les sources brillantes c’est le bruit de photon qui domine
(voir par exemple, [Fritz et al., 2010, Neichel et al., 2014b]). La détection d’un
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objet stellaire nécessite de pouvoir distinguer le signal par rapport au bruit pré-
sent dans les images. On exprime ceci par le rapport signal à bruit (SNR pour
Signal to Noise Ratio) définit come suit :

SN R =
Flux
σnoise

(1.12)

où Flux est la valeur intégrée du nombre de photon dans un rayon donné autour
de la position de l’objet et σnoise est l’écart type du bruit mesuré à l’intérieur de
ce même rayon. Le SNR est directement lié à la détectabilité d’un objet : plus le
SNR est faible, plus la détection est difficile. Cet effet est illustré par la Figure
1.6. La détectabilité d’un objet impacte ensuite la précision qu’il est possible d’ob-
tenir sur la mesure de grandeurs associées à celui-ci, telles que son flux (pour les
études de photométrie, voir Chapitre 2), mais aussi sa positon (pour les études
d’astrométrie, voir Chapitre 3).

1.2 La turbulence atmosphérique
Les sources étudiées en astronomie étant suffisamment loin pour être consi-

dérée à l’infini, la lumière qui provient des objets que nous observons depuis
la Terre, arrive sous forme d’une onde plane. Lorsque cette onde plane traverse
l’atmosphère, elle est affectée par la turbulence qui y règne. Je décris dans cette
section le phénomène turbulent ainsi que ses effets sur la formation des images.

1.2.1 Phénomène physique
L’atmosphère terrestre est formée d’un mélange de gaz en perpétuelle évo-

lution. Ce gaz est chauffé par le rayonnement solaire et subit des interactions
radiatives avec le sol. La température dans l’atmosphère est donc fortement in-
homogène. Cela a pour conséquence la formation de masses d’air de densités dif-
férentes. Sous l’effet de la gravitation, ces masses d’air sont mises en mouvement
et interagissent constamment. Il se crée alors à leur interface un écoulement
turbulent : c’est la formation des couches turbulentes.

Kolmogorov (Kolmogorov [1941]) a proposé une description statistique du
phénomène de turbulence atmosphérique, à partir de lois d’échelle. Un écoule-
ment turbulent entraîne la formation de grands tourbillons, dont l’énergie ciné-
tique se transmet à des tourbillons de plus en plus petits, sous forme d’une cas-
cade d’énergie, jusqu’à dissipation par frottement visqueux. L’évolution rapide de
ces tourbillons induit des variations locales de température, de pression et d’hu-
midité, qui entraînent des variations locales de l’indice optique. Ces fluctuations
sont à l’origine de phénomènes de réfraction qui provoquent une perturbation de
la propagation des ondes électromagnétiques. Cela a une incidence directe sur le
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fixé à 5σnoise (=750 ADU dans le cas représenté), l’étoile de gauche
n’est pas détectée.
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front d’onde issue de l’objet : initialement plan à son entrée dans l’atmosphère,
il apparait déformé lorsqu’il arrive au sol.

La turbulence se répartie en altitude selon un profil continu comprenant quelques
couches prépondérantes. Une grand partie de la turbulence se trouve dans les
premières centaines de mètres Rigaut et al. [2000] mais quelques couches sont
également présentes en altitudes, en particulier aux altitudes 4-5 km, 7-8 km et
10-11 km. Enfin, au de la de 15-20 km, on considère généralement que la tur-
bulence atmosphérique devient négligeable. Ces tendances sont confirmées par
les différentes campagnes de tests conduites sur des sites astronomiques, même
si on observe des différences sur la force et l’altitude des principales couches en
fonction des sites étudiés [Agabi et al., 2006, Tokovinin et al., 2003, Vernin and
Munoz-Tunon, 1992, 1994]. Pour quantifier l’intensité de la turbulence en fonc-
tion de l’altitude, on utilise la constante de structure des fluctuations de l’indice
de réfraction, C2

n (h) de dimension [m]−2/3. La Figure 1.8 montre un profil typique
de répartition de la turbulence en fonction de l’altitude.

CHAPITRE 5. PHASE TURBULENTE ET IMAGERIE À TRAVERS LA
TURBULENCE

Fig. 5.2 – Répartition verticale de la turbulence.

courtes pour négliger les effets de la diffraction. Quel est alors l’effet de l’atmosphère sur

la phase optique ?

Fig. 5.3 – Effet d’une couche turbulence sur la propagation d’un onde plane.

Pour comprendre, considérons tout d’abord un cas simple où l’atmosphère ne serait com-

posée que d’une unique couche d’épaisseur δh << h (Cf. Fig. 5.3). Dans ce cas, la phase

est affectée par les différences de chemins optiques dues aux fluctuations d’indice n(r) dans

la couche telle que :

ϕ(r, h) =
2π

λ
∆(r, h) avec ∆(r, h) =

h+δh∫

h

n(r, z)dz (5.3)

En quelques sortes, la phase reproduit les déformations de l’atmosphère avec un coefficient

de sensibilité inversement proportionnel à la longueur d’onde : les grandes longueurs d’onde

seront moins sensibles aux déformations atmosphériques que les courtes longueurs d’onde.

Notons que les fluctuations d’indices étant à moyenne nulle, celles de la phase le sont aussi.

Pour généraliser ce résultat à l’ensemble de la propagation à travers l’atmosphère, on sup-

posera que la turbulence atmosphérique peut être décrite par une série de couches minces
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Figure 1.7 – Profil typique de répartition de la turbulence en fonction de l’altitude.

1.2.2 Imagerie en présence de turbulence
L’image formée par un télescope en présence de turbulence possède une réso-

lution beaucoup moins élevée que la résolution théorique d’un télescope limité
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par la diffraction. Pour caractériser cette perte de résolution, on utilise une gran-
deur caractéristique, appelée paramètre de Fried (Fried [1966]) et notée r0.

Le paramètre de Fried s’exprime en fonction de la constante de structure des
fluctuations de l’indice C2

n (h), de la longueur d’onde d’observation λ et de l’angle
zénithal d’observation ζ :

r0 =


0.42

(
2π
λ

)2 1
cos(ζ )

∫ ∞

0
C2

n (h)dh


−3/5

Il est défini comme le diamètre équivalent d’un télescope de diamètre infini
dont les performances seraient limitées par les effets de turbulence. En effet,
pour un télescope de diamètre D ≥ r0 observant à travers la turbulence, la ré-
solution n’est plus définie par la limite de diffraction λ/D, mais par λ/r0. La
fréquence de coupure de la FTO associée est alors fc = r0/λ. Les fréquences
spatiales supérieures à fc ne sont pas transmises : le telescope agit comme un
filtre passe-bas, beaucoup plus bas qu’en l’absence de turbulence. Dans le visible,
l’ordre de grandeur de r0 est de la dizaine de centimètres seulement dans.

Un autre paramètre fréquemment utilisé pour caractériser l’imagerie en pré-
sence de turbulence est le seeing (noté S). Le seeing est relié au r0 par la relation
suivante :

S = 0.976
λ

r0

Il donne la résolution angulaire théorique que l’on peut atteindre lors d’une ob-
servation à travers la turbulence.

Cette perte de résolution est associée à la formation de la PSF qui n’est alors
plus une tâche d’Airy. A la place, on obtient une figure de tavelures (speckles
en anglais). Ce sont des réseaux de franges d’interférences constructives et des-
tructives aléatoirement superposés, induits par les fluctuations de la phase tur-
bulente dans la pupille. Chaque grain de speckle a pour taille caractéristique la
limite de diffraction λ/D. En courte pose, ils se répartissent dans une zone de
taille donnée par λ/r0. Dans le cas de longues poses, le moyennnage temporel
conduit à la superposition des speckles et à la formation d’une tâche de pro-
fil typiquement gaussien de largeur à mi-hauteur λ/r0. La figure 1.8 illustre la
formation de la PSF en présence de turbulence.

1.3 L’Optique Adaptative
On a vu dans la section précédente que la turbulence atmosphérique limitait la

qualité des observations, en dégradant la résolution angulaire des instruments.
L’optique adaptative est une technique qui permet de retrouver la résolution
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2.2. Principe de l’optique adaptative 29

Fig 2.3 – Déformation du front d’onde : schéma du front d’onde déformé à son passage
dans l’atmosphère. Lors d’une longue pose, l’image est la superposition de multiples fronts
d’onde. Lors d’une courte pose, la turbulence est presque "gelée", moins d’ondes se super-
posent.

Front
d’onde

Matrice de
micro-lentilles

Matrice
CCD

Fig 2.4 – Principe du Shack-Hartmann : schéma de fonctionnement d’un analyseur de type
Shack-Hartmann.

Figure 1.8 – Effet de la turbulence sur l’image d’un point source à l’infini par un
télescope parfait de diamètre D. La lumière provenant de la source ar-
rive sous forme d’une onde plane. L’image sans turbulence conduit à la
tâche d’Airy de largeur à mi-hauteur λ/D. En présence de turbulence,
des speckles de taille caractéristique λ/D se forment (discernables sur
l’image courte pose), et se moyennent (image longue pose) pour for-
mer une tâche gaussienne de largeur mi-hauteur λ/r0. Crédit : inspiré
du rapport de thèse de A. Gallene.
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angulaire théorique, par correction de front d’onde en temps réel. Cette section
est consacrée à la description de ces systèmes et de leurs limitations, qui ont
conduits aux développements d’instruments dits "Grands Champ".

1.3.1 Principe de l’OA classique
L’OA [Babcock, 1953, Hardy et al., 1977, Roddier, 1999, Rousset et al., 1990]

est une technique qui permet de corriger en temps réel les déformations du
front d’onde induites par la turbulence atmosphérique, à l’aide de systèmes opto-
mécaniques. L’idée est de mesurer la turbulence grâce à un Analyseur de Surface
d’Onde (ASO) qui mesure les défauts de la phase de l’onde incidente. Cette me-
sure est ensuite envoyée à un calculateur qui traite les données de l’ASO en temps
réel (RTC pour Real Time Computer) et qui envoie les commandes déduites à un
Miroir Déformable (ou DM pour Deformable Mirror). La forme inverse de la
phase incidente mesurée est alors imprimée sur le DM, permettant ainsi corriger
le front d’onde qui redevient plan après reflexion sur le DM. Le temps d’évolution
de la turbulence étant très rapide (de l’ordre de 10 ms), la correction doit se faire
à une cadence de quelques centaines de Hertz.
Le but d’un système d’OA est d’obtenir, sur le détecteur, une image corrigée de
la turbulence, aussi proche que possible de la limitation théorique de diffraction
du telescope.

Un schéma illustrant le principe de l’OA est montré Figure 1.9. Sur la figure, le
miroir déformable est situé en amont du système de mesure : c’est la configura-
tion dite, "boucle fermée". Dans cette configuration, le DM mesure seulement les
résidus de correction dont la dynamique est assez faible. Ceci assure en général
un bonne linéarité aux ASOs, car ils fonctionnent dans un domaine réduit au-
tour d’un point de référence. C’est actuellement la configuration la plus utilisée.
Le système d’OA peut alors être vu comme un système transformant une phase
turbulente en une phase résiduelle, pour laquelle les basse fréquences spatiales
ont été fortement atténuées. L’objectif est alors d’obtenir le filtrage le plus effi-
cace et de tendre vers une phase résiduelle nulle. En pratique, cet objectif n’est
jamais atteint, dû aux nombreuses sources d’erreurs qui entachent le processus
de filtrage. Les principales sources d’erreur sont détaillées en Section 1.3.3 et les
critères utiles pour évaluer la qualité de la correction par OA sont décrits dans la
section suivante.

1.3.2 Critères de performance de l’OA
Pour évaluer la qualité de la correction fournie par l’OA, plusieurs indicateurs

peuvent être utilisés selon le type d’instrument considéré :
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Miroir

Actionneurs

V V V V

Fig 2.5 – Miroir déformable : schéma du miroir déformable monté sur des actionneurs
piézoélectriques pour pouvoir déformer sa surface.

Shack-Hartmann

Calculateur

Détecteur

Lame
séparatrice

Miroir déformableMiroir Tip/Tilt

front d’onde
perturbé

Télescope

front d’onde
plan

Fig 2.6 – Schéma de l’optique adaptative : schéma d’un système d’optique adaptative
comprenant un miroir déformable et un analyseur de front d’onde de type Shack-Hartmann.

Analyseur 	
de surface d’onde	

Figure 1.9 – Schéma de principe de l’Optique Adaptative. Configuration en boucle
fermée.
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· Le rapport de Strehl (ou Strehl Ratio (SR) en anglais), est un critère parti-
culièrement bien adapté à la caractérisation de systèmes d’OA à haute per-
formance. Il est définis comme le rapport des intensités maximales entre la
PSF étudiée et la PSF d’un instrument considéré comme parfait, i.e. sans
aucune aberration optique.Il est donc compris en 0 et 1. Dans le cas d’une
OA classique, le SR se situe typiquement autour de 50-60%. Il peut mon-
ter à 90% pour les systèmes d’OA extrêmes mentionnés plus loin, en Sec-
tion 1.3.4. Des exemples de PSFs associées sont montrées Figure 1.10. A
gauche, la PSF de l’instrument Nasmyth Adaptive Optics System (NAOS,
Rousset et al. [2003]) du VLT, couplé à la camera IR CONICA (Lenzen et al.
[1998]), (NACO). A droite, la PSF de l’instrument d’OA extrême, SPHERE
pour Spectro-Polarimetry High-contrast Exoplanet REsearch [Beuzit et al.,
2005, Fusco et al., 2005].

· la Largeur à mi-hauteur ou FWHM, correspond à la largeur de la PSF
lorsque l’intensité de celle-ci est égale à la moitié de sa valeur maximale.
Elle est égale à λ/D dans le cas d’un système parfait, comme cela a été
mentionné en Section 1.1.1 ;

· l’Energie Encadrée (EE), est utilisée pour évaluer la répartition de l’éner-
gie de la PSF dans le plan focal image. Elle mesure la fraction d’énergie
contenu à l’intérieur d’un cadre donné. Ce critère est pertinent lorsque le
rôle de l’OA n’est plus d’atteindre la limite de diffraction de l’instrument,
mais simplement d’améliorer la concentration de l’énergie lumineuse.

NACO 
SR~55% 

SPHERE 
SR~90% 

Figure 1.10 – Gauche : PSF de l’instrument VLT/NACO avec SR=55% en bande
K. Droite : PSF de l’instrument SHERE avec SR=90% en bande H.
Crédit : Girard et al. [2010] &Sauvage et al. [2016].
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1.3.3 Limitations de l’OA classique
L’OA permet d’améliorer significativement la qualité des observations du ciel

depuis la Terre. Cependant, la correction apportée n’est pas parfaite et un cer-
tains nombre d’erreurs limitent encore la qualité des observations (Fusco et al.
[2006]). Les principales sources d’erreur sont présentées dans cette section. Je
détaille en particulier l’erreur dite d’anisoplanétisme, qui sera mentionnée à plu-
sieurs reprise dans la suite du document.

1.3.3.1 Limitations fondamentales

Les limitations fondamentales représentent les limites ultimes de l’OA qui ne
sont dues qu’à la nature de l’objet observé et à la répartition volumique de la
turbulence au dessus du télescope.

Propagation du bruit

Cette erreur est liée au flux limité de l’objet observé. En effet, quelque soit
l’ASO utilisé, la mesure de la phase turbulente est codée en terme d’intensité
lumineuse sur un détecteur. La mesure est alors dégradée par du bruit de photon
et du bruit de détecteur décrits tous deux en Section 1.1.3. Ces différents bruits
se propagent ensuite lors du processus de reconstruction de la phase turbulente.
On peut alors définir un flux minimal requis pour définir l’étoile guide, de façon
à ce que l’erreur de reconstruction de l’ASO soit inférieure à un objectif fixé.

Anisoplanétisme

Le phénomène d’anisoplanétisme est directement lié à la turbulence [Campbell
and Elford, 1990, Chassat et al., 1989, Peri et al., 1989]. En effet, la boucle d’OA
est généralement asservie sur une source brillante et relativement isolée, appelée
étoile guide naturelle (NGS pour Natural Guide Star). La correction à apporter
pour compenser les défauts de phase est calculée pour la turbulence vue dans
la direction d’observation de cette NGS. Du fait de la distribution en altitude
de la turbulence atmosphérique, deux front d’ondes séparés angulairement ne
traversent pas le même volume d’atmosphère : ils ne subissent donc pas le même
déphasage. Ce phénomène est illustré Figure 1.11. Ainsi, dès lors que la source
scientifique d’intérêt est angulairement éloignée de l’étoile guide, la turbulence
traversée n’est plus la même. Il en résulte une dégradation de la qualité de la
correction par OA dans le champ de vue, comme on peut le constater sur la
Figure 1.12

On caractérise cette erreur en évaluant l’angle isoplanétique θ0 du site d’obser-
vation. Selon la définition de Fried, l’angle isoplanétique est la distance angulaire

40
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Figure 1.12 – Schéma de principe du phénomène d’anisoplanétisme, ici dans le cas de l’ob-
servation de deux étoiles. Leurs fronts d’onde respectifs ne traversent pas la même turbulence.

turbulence traversée n’est plus la même. Il en résulte une décorrélation angulaire des défauts de
phase dans le champ de vue et la qualité de la correction par optique adaptative se dégrade.

Ce phénomène, exposé sur la figure 1.12, limite le champ de correction de l’optique adaptative
classique. Il dépend du champ de vue ainsi que de la force de la turbulence. Il est caractérisé
par l’angle isoplanétique. Fried en propose l’expression suivante [Fried(1982)] :

θ0 =
[
2,91k2

∫ H

0
C2
n (h)h−5/3 dh

]−3/5

. (1.63)

θ0 dépend fortement de la longueur d’onde d’observation λ, ainsi que du profil de C2
n. Ce para-

mètre peut être utilisé pour comparer la qualité des sites astronomiques. θ0 est généralement de
l’ordre de quelques arcsecondes.

Afin de pallier à l’effet d’anisoplanétisme, de nouveaux concepts d’optique adaptative ont
été développés, appelés optiques adaptatives grand champ. Ces systèmes permettent d’accroître
le champ de correction, par rapport à l’OA classique.

1.3.3.2 Les étoiles laser

Un autre problème posé par l’anisoplanétisme est celui de la couverture de ciel. En effet, il
est nécessaire d’asservir la boucle d’OA sur une étoile guide de forte magnitude, pour garantir un
bon rapport signal à bruit. Or, il n’existe pas toujours d’étoile naturelle de magnitude suffisante
à proximité de la source scientifique d’intérêt. Pour remédier à ce problème, il est possible
d’utiliser des étoiles artificielles, ou étoiles laser, utilisant un laser pointé vers le ciel. Ces étoiles
guides laser (Laser Guide Star LGS en anglais) tirent parti soit de la diffusion Rayleigh, entre

Figure 1.11 – Illustration du phénomène d’anisoplanétisme. Deux front d’onde pro-
venant de deux sources angulairement séparées ne traversent pas les
mêmes couches de turbulence.

Figure 1.12 – Effet d’anispolanétisme : la qualité de la correction se dégrade dès
lors que l’on s’éloigne de l’étoile guide (schématisée à gauche).
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maximale (à partir de l’axe optique), pour laquelle la variance de l’erreur d’esti-
mation de la phase turbulente est inférieure à 1 rad2.

θ0 =


2.91

(
2π
λ

)2 ∫ H

0
C2

n (h)h−5/3dh


−3/5

θ0 dépend fortement de la longueur d’onde d’observation λ, ainsi que du profil
de C2

n . Ce paramètre peut être utilisé pour comparer la qualité des sites astrono-
miques. Il est généralement de l’ordre de quelques arcsecondes.

On souhaite donc que la source de référence et l’objet d’intérêt soient sépa-
rés angulairement par un angle inférieur ou égal à θ0. Cette contrainte est très
limitante pour certaines applications de l’OA puisque elle restreint d’une part,
la taille du champ de correction, et d’autre part, la proportion des objets pour
lesquels une bonne correction de la turbulence par OA est réalisable : on parle
de couverture du ciel, qui est de l’ordre de quelques pourcents seulement en OA
classique.

1.3.3.2 Erreurs technologiques

Les erreurs technologiques sont liées à l’architecture de la boucle d’OA. Elles
dépendent entre autres, du nombre d’actionneurs permettant de déformer le DM,
du nombre de points de mesure de l’ASO, et du type de détecteur. Les principales
erreurs technologiques sont détaillées ci-dessous :

Erreur de fitting

L’OA permet, par le biais d’un DM, de corriger les défauts de la phase jusqu’à
une certaine fréquence spatiale liée au nombre d’actionneur utilisés pour défor-
mer le DM. Les hautes fréquences non-corrigées induisent alors une erreur dite
de sous modélisation (ou fitting, en anglais, e.g., Conan [1994]). Cette erreur
impacte les "ailes" de la PSF, c’est à dire les anneaux extérieurs de la tache, qui
ne sont alors pas corrigés de la turbulence.

Erreur d’aliasing

L’erreur d’aliasing est liée à l’échantillonnage d’un signal. Dans le cas d’un
système d’OA, c’est la mesure de la phase turbulente qui est échantillonnée par
l’ASO. La mesure de la phase est donc entachée d’une erreur qui dépend du
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spectre de la phase turbulente et de la fréquences d’échantillonnage de la mesure
effectuée par l’ASO [Correia and Teixeira, 2014, Gendron and Rousset, 2012].

Erreur temporelle

Cette erreur se caractérise par le temps de traitement de l’information entre la
mesure, le calcul et la correction du défaut de phase. Ce temps de traitement se
traduit par un retard qui implique que la correction n’est jamais optimale puisque
la correction appliquée au miroir à l’instant t, est calculée au temps t − 1 à partir
des mesures effectuée à l’instant t − 2.

Les cinq termes d’erreurs que l’on vient d’introduire représentent les princi-
pales limitations d’un système d’OA. Il existe d’autres erreurs dont l’impact est
généralement moins élevé. On notera par exemple l’erreur de réfraction différen-
tielle et l’erreur de chromaticité, liées aux effets de propagation et de diffraction
à travers la turbulence, les erreurs de calibration, l’erreur due aux aberrations
non communes liée à la séparation entre la voie d’imagerie et la voie de d’ana-
lyse du front d’onde, ou encore les erreurs dues à l’environnement extérieur du
système d’OA, qui peuvent provenir par exemple, de vibrations du système. Pour
plus de détails concernant ces types d’erreurs, on peut se référencer par exemple
à Rigaut [2015], Davies and Kasper [2012] ou encore Fusco et al. [2006].

1.3.4 Les systèmes d’OA Grand Champ
Pour pallier aux limitations intrinsèques de l’OA classique décrites dans la sec-

tion précédente, de nouveaux concepts d’OA ont vu le jour depuis quelques an-
nées. On peut distinguer deux grandes familles : d’une part, les OA extrêmes
(XAO), et d’autre part les OA Grand Champ. Les instruments XAO sont une
amélioration de l’OA classique. Ils sont destinés à fournir une correction quasi
parfaite (SR avoisinant les 100 %) sur un champ de vu relativement petit. Par
exemple, l’instrument XAO SPHERE, fournit un SR de 90% sur un champ de vue
de 1” de rayon [Beuzit et al., 2005, Fusco et al., 2006]. Pour cela, il a fallut mini-
miser l’erreur de fitting en utilisant un très grand nombre d’actionneurs, et créer
des systèmes avec un temps de réponse très faible.

A l’inverse, les systèmes d’OA Grand Champ, que l’on étudie plus en détail dans
cette section, visent à augmenter le champ de vu corrigé par OA. Ils trouvent leur
principale limitation dans l’effet d’anisoplanétisme décrit en Section 1.3.3.1 qui
a une influence directe sur la couverture du ciel et la taille du champ de vue
corrigé. Afin de pallier à ces limitations, ces nouveaux systèmes utilisent d’une
part, des étoiles artificielles, appelées étoiles laser (ou LGS pour Laser Guide
Star en anglais), dans le but d’augmenter la couverture du ciel, et d’autre part,
plusieurs sources d’analyse dans le but d’augmenter le champ de correction.
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1.3.4.1 Etoiles laser

Le principe d’une étoile laser [Foy and Labeyrie, 1985, Le Louarn et al., 2000,
Pilkington, 1987, Tallon and Foy, 1990, Viard, 2001] est basé sur la rémission
de la lumière par des particules excitées. Il existe deux grandes classes d’étoiles
laser :

· les étoiles lasers qui utilisent la diffusion Rayleigh (voir par exemple,
[Clark, 2001, Clark et al., 2003, Thompson et al., 1991]). La diffusion de
Rayleigh est due aux molécules gazeuses présentes dans l’atmosphère ou
aux fines particules de poussière. Elle se produit lorsque la taille des molé-
cules diffusantes est très inférieure à la longueur d’onde du rayonnement.
Le rayonnement induit alors un moment dipolaire de la particule qui est ré
émis à la même longueur d’onde. L’intensité diffusée est alors inversement
proportionnelle à la puissance 4 de la longueur d’onde du rayonnement
incident. Il est donc préférable d’utiliser de courts longueurs d’ondes (UV,
bleu ou vert) pour augmenter l’efficacité de l’étoile laser. La diffusion de
Rayleigh se produit à une altitude de 15 km environ.

· les étoiles qui utilisent l’excitation des atomes de Sodium (voir par exemple,
[Lloyd-Hart et al., 1998, Otarola et al., 2016, Sawruk et al., 2010]). Ces
atomes de sodium sont présents dans la haute atmosphère, à une altitude
de 90 km environ, sous forme d’une couche d’une dizaine de kilomètres.
L’énergie émise par un laser de longueur d’onde λ = 589 nm va alors exciter
les atomes de sodium présents dans cette couche. Par désexcitation spon-
tanée, l’énergie est ré-émise à la même longueur d’onde que celle émise.

Les deux techniques sont actuellement exploitées sur différents télescopes. La
Figure 1.13 montre par exemple, les LGS de type Rayleigh du William Herschel
Telescope (WHT) aux Canaries [Morris, 2003, Talbot et al., 2006] et les LGS de
type Sodium du Very Large Telescope (VLT) au Chili (Bonaccini et al. [2002]).

En fournissant une source brillante n’importe où dans le ciel, l’étoile laser per-
met de résoudre les problèmes de couverture du ciel. Elle souffre cependant de
trois limitations principales :

· L’effet de cône : on a vu en Section 1.1.1 que l’onde incidente d’un objet
céleste peut être vue comme une onde plane, puisque celui-ci est suffi-
samment loin pour être considéré à l’infinie. Pour des étoiles laser dont
l’altitude est de 15 km ou 90 km, cette hypothèse n’est plus valable : l’onde
est sphérique. La turbulence considérée n’est alors plus un cylindre mais un
cône. Ainsi les perturbations de phase vues par l’ASO ne sont pas exacte-
ment les mêmes que celles qui auraient été obtenues avec une NGS. Plus le
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Figure 1.13 – Les deux grands types d’étoiles laser. Gauche : étoile laser de type
Rayleigh au William Herschel Telescope aux Canaries. Droite : étoile
laser de type Sodium au Very Large Telescope, au Chili. Crédit :
Isaac Newton Group of Telescopes, La Palma & European Southern
Observatory (ESO).
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diamètre du télescope est grand, et plus l’étoile laser est focalisée près du
sol, plus l’effet de cône devient important [Foy and Labeyrie, 1985, Tallon
and Foy, 1990] ;

· L’indétermination du tip/tilp. La position de la LGS sur le ciel est toujours
inconnue du fait du principe de retour inverse de la lumière. Le faisceau
laser parcourt toujours le même trajet et n’est pas affecté par les modes
tip-tilts dus à l’atmosphère. La mesure de ces modes ne peut donc pas être
effectuée sur une seule LGS. [Ellerbroek and Rigaut, 2000, Rigaut and Gen-
dron, 1992] ;

· L’indetermination du focus : l’altitude moyenne de la couche de sodium
varie au cours du temps, ce qui provoque une erreur dans l’estimation du
focus sur une étoile laser de type sodium [Neichel et al., 2013, Pfrommer
and Hickson, 2010] : la variation d’altitude s’ajoute au focus turbulent, et
il est alors impossible de différencier l’un de l’autre dans la mesure.

L’indétermination du tip/tilt et l’indétermination du focus peuvent être levées
en utilisant une étoiles naturelle en complément des étoiles lasers. Le choix de
l’étoile naturelle est cependant moins contraignant que dans le cas d’une cor-
rection par OA classique : cette étoile ne servant qu’à mesurer les modes de
fréquence spatiale les plus bas (le tip, le tilt et le focus), elle peut être moins
brillante (utilisation de la pleine pupille, ce qui augmente le flux disponible). La
couverture de ciel apportée par les étoiles lasers reste donc toujours supérieure
au cas ou l’OA fonctionne uniquement sur étoiles naturelles. L’effet de cône est
quant à lui résolu par l’utilisation de plusieurs sources d’analyses, comme cela
est décrit ci-après.

1.3.4.2 Constellation d’étoiles laser et OA Tomographiques

Pour résoudre l’effet de cône, les systèmes d’OA fonctionnant sur étoile la-
ser peuvent utiliser non pas une LGS, mais une constellation de LGS. En effet,
en multipliant les directions d’analyse de la turbulence, on est capable d’en re-
construire le volume. Ce procédé de reconstruction est appelé tomographie par
analogie avec la tomographie médicale. L’idée est d’utiliser autant d’analyseurs
de surface d’onde que ce qu’il y a d’étoiles guides de façon à ce que chaque analy-
seur perçoive la turbulence dans une direction donnée. En combinant l’ensemble
des mesures 2D de chacun des analyseurs on peut reconstruire la turbulence en
3D dans l’ensemble du volume délimité par les mesures (i.e. délimité par les
étoiles guides).

Plusieurs concepts s’appuyant ainsi sur une analyse de la turbulence dans plu-
sieurs directions ont été développés dans le but de répondre à différents besoins
scientifiques. Ils se regroupent sous l’appellation d’OA Tomographique. Dans cha-
cun des cas, la turbulence est mesurée sur plusieurs étoiles (laser ou naturelles)
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de façon à en reconstruire le volume dans une zone donnée. La correction appli-
quée diffère ensuite selon les systèmes. Je les décris brièvement ci-après.

L’OA Tomographique Laser

L’OA Tomographie Laser, ou LTAO pour Laser Tomographie Adaptive Optics
[Baranec et al., 2006, Hubin et al., 2005, Milton et al., 2007] et la plus simple
des techniques d’OA Tomographiques. Ce type d’OA permet de résoudre l’effet
de cône et d’apporter une correction comparable à celle de l’OA classique, c’est à
dire dans un champ limité, dans une zone du ciel où l’on ne dispose pas d’étoile
guide naturelle assez brillante pour faire fonctionner l’OA uniquement sur des
étoiles naturelles. La turbulence est mesurée dans plusieurs directions selon plu-
sieurs LGS, comme décrit précédement, de façon à en reconstruire le volume.
Elle est ensuite projetée sur la pupille, dans la direction de l’objet d’intérêt et
corrigée pour cette direction grâce à un seul DM. Le principe de la LTAO est
schématisé Figure 1.14.

Figure 1.14 – Schéma de principe de la LTAO.
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L’OA couche au sol

L’OA couche au sol, ou Ground Layer Adaptive Optics (GLAO) [Rigaut, 2002,
Tokovinin, 2004] est dédiée à la correction de la turbulence proche du sol, par
un unique DM, conjugué de la pupille. La turbulence est sondée dans différentes
directions d’observation à l’aide de plusieurs étoiles guides et plusieurs ASOs.
Les ASOs voient la même turbulence au sol mais une turbulence différente en
altitude. A cause de l’effet de décorrélation angulaire, la turbulence en altitude
est moyennée et s’annule. C’est donc uniquement l’effet de la couche au sol sur la
phase turbulente qui est corrigé dans tout le champ : la GLAO permet de corriger
un champ plus grand que l’OA classique ou la LTAO, mais avec une qualité moins
bonne, en terme de SR.

Dernièrement, le dispositif Optique Adaptative Facility (AOF, Kolb et al. [2016])
a été mis en place sur le télescope UT4 (Unit Telescope 4) du VLT. Grâce à ses 4
LGS et à un miroir secondaire adaptatif, l’ensemble des instruments de ce téles-
cope peuvent bénéficier d’une correction de la turbulence au sol. Le premier ins-
trument à bénéficier de cette correction est le spectrographe intégral de champ
MUSE (Multi-Unit Spectroscopic Explorer, [Bacon et al., 2010, Jarno et al., 2008,
Kelz and Roth, 2007]) par l’intermédiaire du module d’OA GALACSI (Ground At-
mospheric Layer Adaptive Corrector for Spectroscopic Imaging, [La Penna et al.,
2014, Ströbele et al., 2012]). Le système GALACSI/MUSE fonctionne actuelle-
ment sur un mode grand champ (1′ × 1′) qui permet de doubler l’EE par rapport
à des observations limitées par le seeing. Une évolution de GALACSI en champ
de vu étroit (7.5′′ × 7.5′′) est prévue pour 2018. La turbulence sera alors corrigée
par LTAO de façon a augmenter le SR à 10-30%. Enfin, dans un futur proche, un
autre système de GLAO baptisé GRAAL (GRound-layer Adaptive optics Assisted
by Laser, Paufique et al. [2010]) sera connecté à la camera HAWK-I pour fournir
des images IR sur un champ de vu de 10′ × 10′.

Le Large Binocular Telescope (LBT, au Etats-Unis) de 8 m est également équipé
d’un système de GLAO, nommé ARGOS (pour Advanced Rayleigh Guided Ground
Layer Adaptive Optics System, Rabien et al. [2014]). Couplé aux 6 LGS du LBT,
le système ARGOS permet de diviser par 2 la FWHM de la PFS sur un champ de
vu de 4′ × 4′(Orban de Xivry et al. [2016]).

L’OA Multi-Objets

L’OA Multi-Objets, ou Multi-Object Adaptive Optics (MOAO) Hammer et al.
[2004, 2002], est un concept d’OA grand champ dédié à l’observation de champs
scientifiques très étendus (plus de 5 arcmin en général), contenant de petits ob-
jets peu brillants (taille inférieure à 1 arcsec), typiquement un amas de galaxies.
Le volume de turbulence est analysé dans l’ensemble du champ étendu, puis
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projeté sur de petites zones limitées par l’anisoplanétisme dans les directions des
objets d’intérêt. La correction est alors effectuée de manière simultanée sur cha-
cun de ce objets à l’aide de miroirs déformables dédiés. L’inconvénient majeur de
ce système d’OA est qu’il fonctionne en boucle ouverte. Dans cette configuration
le DM se situe en aval du système de mesure. Il est par conséquent beaucoup
plus sensible aux non-linéarités des ASOs qu’en boucle fermée (voir 1.3.1) car la
dynamique de mesure est beaucoup plus importante. De plus, la correction du
DM est effectuée "en aveugle" et seul le contrôle a posteriori de l’image finale
renseigne sur la qualité de la correction qui a été apportée.

Deux démonstrateurs ont récemment montré la faisabilité de la MOAO sur
ciel : l’instrument RAVEN [Andersen et al., 2012, Conan et al., 2010], installé
sur le télescope de 8.2 m, Subaru à Hawaii, qui a permis de mettre en évidence
une augmentation de l’EE de 7% par rapport au mode GLAO (Ono et al. [2016]),
et l’instrument CANARY [Gendron et al., 2016, Vidal et al., 2014], installé au
WHT, dont les performances ont permis d’observer la fusion de deux galaxies à
une distance de 500 millions d’années-lumières (Gratadour et al. [2014]).

L’OA Multi-Conjuguée

Pour augmenter la taille du champ corrigé, l’OA Multi-Conjuguée, ou Multi-
Conjugated Adaptive Optics (MCAO) [Beckers, 1988, Ellerbroek and Rigaut,
2000, Ellerbroek, 1994, Tallon and Tallon-Bosc, 1992] a recourt à plusieurs
miroirs déformables conjugués optiquement aux altitudes des couches turbu-
lentes dominantes. Un tel système utilise typiquement deux à trois miroirs dé-
formables : un miroir déformable conjugué optiquement à la couche au sol, et les
autres conjugués à des altitudes correspondant aux couches les plus turbulentes
(soit typiquement 5 km et 10 km). L’utilisation de plusieurs miroirs permet une
correction de la turbulence sur un volume et à différentes altitudes. Cette tech-
nique, illustrée par la Figure 1.15 permet d’atteindre une correction proche de
la limite de diffraction du telescope sur un champ de vue de l’ordre de 1 à 2 arc-
minutes (soit une surface 25 à 100 fois plus grande qu’un champ de vue corrigé
par OA classique).

Cette technologie a été testée par le démonstrateur MAD (Multi-conjugate
Adaptive optics Demonstrator), installé au focus Nasmyth du VLT/UT3, et fonc-
tionnel de 2007 à 2008 (Marchetti et al. [2007],Meyer et al. [2011]). Aujour-
d’hui, un seul instrument de ce type est opérationnel sur le ciel. Il s’agit de
l’instrument GeMS (pour Gemini Multi-conjugated adaptive optics Systems) im-
planté sur le télescope de Gemini Sud, au Chili en 2013. Je m’y intéresse tout
particulièrement, puisque les travaux effectués au cours de cette thèse sont basés
sur des données issues de cet instrument. Il est décrit plus longuement dans la
section 1.3.5.
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Figure 1.15 – Schéma de principe de la MCAO.
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1.3.4.3 OA Tomographiques et ELTs

D’ici quelques années, nous assisterons à la première lumière des télescopes
de la classe des 30-40 m, les ELTs (Extremely Large Telescopes). Avec les ELTs,
l’OA devient le nouveau standard de l’observation au sol et s’intègre directement
au télescope lui-même. En particulier, les futurs ELTs seront tous équipés de sys-
tèmes d’OA tomographiques et ce, dès leur mise en service.

Par exemple, dans le cas de L’European ELT (E-ELT), deux instruments de pre-
mière lumière seront équipés d’OA tomographique en complément de modules
d’OA classique : le spectro-imageur IR, MICADO (pour Multi-AO Imaging Camera
for Deep Observations, Davies et al. [2016]) équipé d’un système MCAO (Diolaiti
[2010]) et le spectrographe intégral de champ visible et IR, HARMONI (pour
High Angular Resolution Monolithic Optical and Near infrared Integral field
spectrograph, Neichel et al. [2016], Thatte et al. [2016]) équipé d’un système
de LTAO. Le spectro-imageur IR moyen METIS (pour Mid-infrared E-ELT Imager
and Spectrograph, Brandl et al. [2014]), sera équipé d’un module d’OA classique,
puis d’un module de LTAO dans une seconde phase de développement. Dans un
deuxième temps vient également un spectrographe multi-objet (MOSAIC pour
Multi-Object Spectrograph for Astrophysics, Intergalactic-medium studies and
Cosmology, Kelz et al. [2016]) qui sera lui, équipé d’un module pouvant fonc-
tionner en MOAO et en GLAO.

En ce qui concerne le Thirty Meter Telescope (TMT), un système de MCAO est
prévu pour l’instrument NFIRAOS (This Narrow-Field Infrared Adaptive Optics
System, Herriot et al. [2006]). Le Giant Magellan Telescope (GMT) sera quant à
lui, équipé d’un instrument de GLAO [Athey et al., 2004, Sharp et al., 2016].

Dans ce contexte, l’étude des systèmes d’OA tomographique et la caractérisa-
tion de leurs performances devient une étape cruciale pour la préparation des
développements technologiques nécessaires à l’instrumentation des futurs ELTs.
Dans la suite, je m’intéresse tout particulièrement à l’instrument MCAO, GeMS.

1.3.5 L’instrument GeMS
L’instrument GeMS est le premier instrument d’OA multi-conjugué opération-

nel sur le ciel. Il est implanté sur le telescope de 8 m de Gemini Sud au Chili.
L’instrument GeMS fonctionne avec 5 étoiles laser, 3 étoiles naturelles et 2 mi-
roirs déformables et délivre des images proche de la limite de diffraction du
télescope sur un champ de vue de 1.5 × 1.5 arcminutes. Il est constitué de deux
ensembles distincts : le système LGSF (pour Laser Guide Star Facility an anglais),
qui génère les étoiles laser, et le banc d’OA CANOPUS.
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1.3.5.1 Le système LGSF

Les étoiles artificielles générée par le Laser Guide Star Facility utilisent l’ex-
citation des atomes de la couche de Sodium. Le LGSF est composé de 3 sous-
systèmes :

· la cavité laser. qui fournit une source de lumière cohérente de longueur
d’onde λ = 589 nm grâce à la génération de fréquence somme de deux
faisceaux de longueur d’onde 1064 nm et 1319 nm ;

· le Beam Transfer Optic (BTO), qui permet d’acheminer le faisceau de 50W
de la sortie de la cavité laser à l’entré du système de "lancement" du laser.
Le BTO est composé de multiples lentilles, miroirs et séparateurs de fais-
ceaux qui permettent également de séparer le laser en 5 faisceaux distincts ;

· le Laser Launch Telescope (LLT), qui permet de propager les 5 faisceaux
dans le ciel depuis l’arrière du miroir secondaire situé au centre du teles-
cope.

La Figure 1.16 montre une vue d’ensemble du télescope ainsi que l’emplace-
ment des sous-systèmes du LGSF. La Figure 1.17 montre la constellation des 5
étoiles laser lancée depuis l’arrière du miroir secondaire. Pour plus de détails
concernant le système LGSF et son commissioning voir d’Orgeville [2011], d’Or-
geville et al. [2012], et Fesquet et al. [2013].

1.3.5.2 Le banc d’OA CANOPUS

Le banc d’OA CANOPUS [Bec et al., 2008, Boccas et al., 2008, Garcia-Rissmann
et al., 2010, Neichel et al., 2010] est, comme nous l’avons vu précédemment, un
banc d’OA multi-conjuguée. Il est schématisé Figure 1.18.

La lumière collectée au foyer Cassegrain du telescope est dirigée par un miroir
de renvoi à l’intérieur du banc d’OA. Le faisceau collecté comprend l’information
issue des 5 étoiles lasers ainsi que la lumière émises par la cible d’intérêt. Une
fois à l’intérieur du banc d’OA, le faisceau est colimaté par un miroir parabolique
hors axe et dirigé vers les trois miroirs déformables conjugué à 0 km et 9 km (res-
pectivement DM0 et DM9 sur la figure, DM4.5 étant en cours de maintenance).
Grâce à un séparateur de faisceaux, le signal infra rouge est ensuite redirigé vers
la camera scientifique, tandis que le reste du faisceau est récupéré pour l’analyse
de front d’onde : le faisceau de longueur d’onde 598 nm issue des 5 étoiles laser
est acheminé vers les analyseurs de front d’onde dédiés aux étoiles artificielles,
tandis que la lumière visible des étoiles naturelles est analysée indépendant.

Le faisceau corrigé peut alimenter différentes cameras scientifiques. Parmi
elles, le spectro-imageur multi-objet Flamingos-2 [Eikenberry et al., 2012, Raines
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Figure 1.16 – Le système LGSF génère les 5 étoiles laser du télescope de Gemini.
Il englobe la cavité laser, le système d’acheminement du faisceau
(BTO) et le système de lancement du faisceau (LLT).

Figure 1.17 – Constellation des 5 étoiles laser du télescope de Gemini Sud générées
par le système LGSF. Le faisceau est lancé depuis l’arrière du miroir
secondaire du télescope.
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Figure 1.18 – CANOPUS, banc d’OA du télescope de Gemini Sud.

et al., 2008, 2010], le spectromètre multi-objet GMOS [Hibon et al., 2016, Mu-
rowinski et al., 1998, Roth et al., 2015], et l’imageur proche IR grand champ
GSAOI. Les données collectées au cours de cette thèse ont été acquises par la ca-
mera IR GSAOI, dont les caractéristiques sont détaillées dans la section suivante.

1.3.5.3 La camera IR GSAOI

La camera IR GSAOI (pour Gemini South Adaptive Optics Imager) a été éla-
borée au Research School of Astronomy and Astrophysics (RSAA) de l’Australian
National University. Elle est montée au focus f/32 du banc d’OA CANOPUS et
fonctionne dans un intervalle de longueur d’onde compris entre 0.9 − 2.4 µm.
Les détecteurs de la camera GSAOI sont composés de quatre matrices Rockwell
HAWAII-2RG de 2048 × 2048 pixels chacune, montées selon une mosaïque 2 × 2
pour former un champ de vu total de 4096× 4096 pixels, soit 85× 85 arcsecondes.
L’échelle angulaire des pixels est de 20 mas/pixel. Les quatre détecteurs sont sé-
parés deux à deux par des intervalles de 150 pixels, soit 3 arcsecondes. Ces ca-
ractéristiques sont résumés Figure 1.19.

Chaque détecteur est lu simultanément grâce sa matrice adjacente de 512 ×
2048 pixels selon la technique du "Fowler Sampling" (Fowler and Gatley [1990])
qui garantie un bruit de lecture minimal. La camera est également équipée d’un
système de refroidissement qui permet de limiter la contamination des données
par le signal thermique émis par les détecteurs.
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Gemini South Adaptive Optics Imager 
 

•  2 x 2 mosaïques de 2048 x 2048 pixels 
•  Taille angulaire des pixels = 0.02 "/pixel 
•  Espace entre les détecteurs = 150 pixels = 3 ‘’ 
•  Champ de vu  effectif = 85’’x 85’’   

 85 ’’ 

2048 px 

Figure 1.19 – Caractéristiques des détecteurs de la camera IR GSAOI.

GSAOI est équipée de deux roues à filtres qui permettent d’effectuer des ob-
servations selon 27 bandes spectrales différentes. Les filtres sont définis par une
largeur spectrale ∆λ autour d’une longueur d’onde centrale λ0. Selon la largeur
de la bande spectrale, on parle de bande large, ou de bande étroite. Les 27
bandes spectrales, étroites et larges, correspondant aux filtres disponibles sur
la camera GSAOI sont représentées en Figure 1.20. La courbe de transmission
atmosphérique est également représentée entre 0.9 et 2.5 µm (vert foncé). Le
travail présenté dans la suite du document s’appuie sur des observations effec-
tuées en bandes J, H et Ks (respectivement, 1.2 µm, 1.4 µm et 2.2 µm).

Plus de détails concernant la camera GSAOI et son commissioning sont pré-
sentés dans McGregor et al. [2004] et Carrasco et al. [2011].

1.4 Réduction des données
Les images issues de l’imagerie IR à haute résolution angulaire contiennent un

certain nombre de défauts et de signaux non-désirés, qui peuvent affecter leur
qualité et par conséquent, les performances de l’analyse associée. Le processus
de réduction des données englobe l’ensemble des opérations qui permettent de
minimiser ces effets et de transformer des données brutes en données scientifi-
quement exploitables. Cela nécessite l’acquisition, au cours de chaque observa-
tion, d’images spécifiquement dédiées à cette étape de traitement. On parle alors
d’images "dark", de "flat" et d’images du ciel. Dans cette section je présente les
principales étapes de réduction des images, appliquées aux cas de données issues
de la camera GSAOI.
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Figure 3. Transmission curves for the broad- and narrow-band filters installed in GSAOI. The atmospheric transmission
between 0.9 and 2.5 µm is superimposed as a dark green line.

mode read is interrupted and the science exposure is started with the defined number of non-destructive reads.
The definition and implementation of the three read-out modes in GSAOI for optimal observation of bright, faint
and very faint objects are discussed in section 4.2.

The dark current in the GSAOI detectors is very low (∼0.01 e-/s/pix). However, there is a large number of “hot”
pixels, which appear as a single high dark current pixel affecting to a lesser degree the four adjacent pixels, in a
cross shape (Fig. 4, left panel). In addition, the cosmetics of the GSAOI detectors are affected by the presence of
“dead” (debonded) pixels, light-emitting diodes, “cold” (lower response) regions, and higher dark current areas
(Fig. 4, right panel). To correct and eliminate all these effects, a bad pixel mask is required for proper processing
and analysis of the images.

The GSAOI detectors are intrinsically non-linear due to their source-follower-per-detector architecture. The
linearity correction for each detector has been derived during commissioning and will be implemented as part of
the GSAOI data reduction package (see section 4.1).

Figure 4. A 200 seconds GSAOI dark image observed in March 27, 2011. Left: region of the detector showing the
cross-shaped “hot” pixels. Right: region of the detector showing cosmetic defects (dark and bright regions).

Figure 1.20 – Bandes spectrales associées aux filtres disponibles sur la camera
GSAOI. La transmission atmosphérique est également représentée
(vert foncé).

1.4.1 Correction de la non-linéarité
Les détecteurs de la camera GSAOI souffrent d’une non-linéarité intrinsèque,

due à leur architecture. Cette non-linéarité peut être corrigée en appliquant
sur chaque valeur de pixel, une transformation polynomiale quadratique dont
les coefficients ont été calibrés au cours du commisioning de GSAOI (Carrasco
et al. [2011]). Cette correction doit être appliquée systématiquement sur chaque
image issue de la camera.

1.4.2 Image "Dark" et pixels défectueux
L’image dark, est une image acquise obturateur fermé, de façon à bloquer toute

entrée de lumière sur le détecteur. Elle permet de mesurer uniquement le signal
de bruit thermique de l’appareil, dit courant d’obscurité, pour pouvoir ensuite le
soustraire des données.
Grâce au système de refroidissement mis en place dans la camera GSAOI, le
courant d’obscurité de ses détecteurs est très faible (∼ 0.01 e-/s/pix) et la sous-
traction de l’image dark n’est pas toujours nécessaire. Elle permet cependant de
mettre en évidence des pixels défaillants. Parmi eux, les "pixels chauds", qui en-
voient un signal malgré l’absence de lumière (ils apparaissent alors brillants sur
l’image dark), et les "pixels morts" qui ne répondent pas. Comme nous l’avons
vu en Section 1.1.3, le bruit de détection est attendu gaussien et stationnaire.
Si un pixel fournit une intensité qui s’écarte d’un certain nombre d’écart type de
la valeur moyenne (typiquement plus de 3), alors c’est qu’il est chaud ou mort.
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Ces pixels défectueux affectent généralement leurs voisins par un phénomène
dit de capacitance inter-pixel (Finger et al. [2006]). La capacitance inter-pixel
apparait lorsque la quantité de charges collectée sur un pixel est très différente
de celle collectée sur un pixel adjacent. Cela provoque l’apparition d’une tension
supplémentaire qui s’ajoute à la valeur du pixel. On observe alors, des "croix"
de pixels défectueux comme montré sur la Figure 1.21. Pour le traitement des
données GSAOI, une carte des pixels défectueux (BPM pour Bad pixel Map), qui
comprend les pixels chauds et les pixels morts a été élaborée et mise à disposi-
tion des utilisateurs. Toutes les images peuvent ainsi être corrigées à l’aide d’un
filtre médian : les valeurs des pixels défectueux sont remplacées par les valeurs
moyenne des pixels environnant.

Figure 1.21 – Exemple d’image dark prise sur la camera GSAOI. On observe les
"croix" de pixels défectueux qui apparaissent lumineux malgré l’ab-
sence de lumière.

1.4.3 Correction du "Flat-field"
L’image de Plage de Luminosité Uniforme (PLU ou « flat-field ») est une image

prise d’un écran, ou fond de ciel éclairé uniformément. Cela peut être le fond du
ciel au crépuscule ou à l’aurore (on parle alors de sky-flats), ou bien un écran
blanc placé sous le toit d’un observatoire que l’on éclaire uniformément (on parle
de dome-flats). Les dome-flats présentent l’avantage de pouvoir être effectués à
n’importe quel moment de la journée, sans précipitation. Cependant, obtenir
une illumination uniforme de l’écran est difficile. Même si les sky-flats sont plus
difficiles à acquérir (la courte durée du crépuscule laisse peut de temps pour
l’acquisition), ils sont généralement privilégiés par les astronomes.

De telles images permettent de mesurer la variation de sensibilité des pixels
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du détecteur ainsi que les défauts du système optique. En effet, un capteur ob-
servant une scène uniforme n’en donnera pas forcement une image uniforme.
Les variations mises en évidence par le flat-field sont dues à des impuretés pré-
sentent dans les composants du détecteur. Elles peuvent également provenir de
poussières résiduelles sur les surfaces optiques.

Le temps d’intégration d’une image flat-field est réglé de façon à ce que l’obtu-
rateur ait le temps de s’ouvrir et de se fermer. Il faut également s’assurer que la
moyenne d’intensité des pixels soit comprise entre 50% et 70% de leur saturation
maximale.

Les images brutes sont ensuite corrigées en les divisant par les images flat-
fields préalablement corrigées de la non-linéarité.

1.4.4 Soustraction du "ciel"
Pour le traitement spécifique des données IR, on acquiert également des images

dites, du ciel, ou "sky". Les images du ciel sont des images acquises régulière-
ment au cours de la nuit d’observation en décalant légèrement le pointage du
télescope vers une zone proche de la cible scientifique, mais dépourvue (autant
que possible) d’étoile. Ces images permettent de mesurer le signal émis par le
rayonnement du ciel (particulièrement fort en IR) et par les diverses particules
en suspension dans l’atmosphère. Elles doivent avoir les mêmes caractéristiques
de filtre et de temps de pose que les images scientifiques et sont corrigées de
la même manière de la non-linéarité, des pixels défectueux et du flat-field avant
d’être soustraites à ces dernières.

1.4.5 Correction du gain
A chaque détecteurs est associé un gain permettant de convertir le signal me-

suré en un flux. Ces différents gains ont été calibrés au cours du commisioning
de GSAOI et sont appliqués indépendamment à chaque détecteurs en dernière
étape de réduction des données.

1.4.6 Bilan
Pour chaque type d’image (dark, flat-field et ciel), détaillé ci-dessus, il est pri-

mordial d’effectuer plusieurs prises de vues pour les combiner ensuite. Cela per-
met d’éliminer les valeurs aberrantes, dues par exemple aux rayons cosmiques,
satellites, ou pixels défectueux résiduels. En pratique, ces différentes images sont
effectuées en décalant légèrement le pointage du télescope entre chaque prises
de vues, selon la technique dite, du dithering. Plusieurs méthodes existent en-
suite pour combiner les images. La plus simple consiste à calculer la médiane
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des différentes prises de vues. On peut citer également la méthode de "Sigma
Clippling", couramment utilisée, qui consiste à rejeter les pixels dont la valeur
est trop éloignée de la moyenne, selon un paramètre σ à fixer. Les images ainsi
combinées portent généralement le préfixe "Master". La Figure 1.22 montre un
exemple de masterFlat (droite) et masterSky (gauche) élaborés à partir de don-
nées issues de la camera GSAOI.
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Figure 1.22 – Exemple demasterSky (gauche) etmasterFlat (droite) issus de don-
nées GSAOI.

Finalement :

Iréduite =
(Ibrute −MasterSky)

MasterFlat
∗ BPM ∗ G

où :
G est le gain à appliquer indépendamment à chaque détecteur ;
Ibrute, masterSky et masterFlat sont préalablement corrigés de la non-linéarité.
BMP est la carte de même dimension que l’image, qui vaut 1 par défaut, et 0 à
la position des pixels défectueux.

Sur la Figure 1.23, on peut observer l’effet de la réduction des données sur un
exemple issus de l’instrument GeMS/GSAOI. A gauche l’image brute et à droite
l’image réduite.

59



 0  1000  2000  3000  4000
 0

 1000

 2000

 3000

 4000

S20141208S0157.fits 4233x4233

pixels

pi
xe

ls

 0  1000  2000  3000  4000
 0

 1000

 2000

 3000

 4000

yrS20141208S0156.fits 4233x4233

pixels
pi

xe
ls

Figure 1.23 – Exemple d’image collectée avec la camera GSAOI. Gauche : image
brute. Droite : image réduite.

1.4.7 Combinaison d’images
Certaines applications scientifiques nécessitent également de combiner les images

de sciences en les sommant pixels à pixels. De cette façon, le bruit se moyenne
et le SNR est augmenté, laissant apparaitre les sources les moins brillantes du
champ. Ce processus de combinaison d’images (ou stack d’images, en anglais)
nécessite de recentrer précisément les images individuelles afin de les moyenner
sans perdre la résolution initialement obtenue au cours des observations. Dans le
cas ou l’instrument souffre de distorsion géométrique, il est également nécessaire
de la corriger avant toute opération de combinaison.

1.4.7.1 Recentrage d’images

Les images individuelles obtenues au cours d’une nuit observation peuvent
être décalées l’une part rapport à l’autre, d’une fraction voire de plusieurs pixels
pour plusieurs raisons. Parmi elles, on peut citer l’utilisation du dithering, l’in-
détermination du tilt entre l’ouverture et la fermeture de la boucle d’OA dans
le cas ou l’on décale le pointage du télescope pour acquérir des images du ciel,
l’imprécision de pointage dans le même cas, ainsi que les vibrations du télescope.

Pour pallier à ce problème, la méthode la plus utilisée dans le cas du recentrage
d’images pour l’astronomie, est la Corrélation Croisée (CC) entre ces images. On
trouvera une revue de ces méthode dans Brown [1992]. D’autres auteurs ont
proposé, pour traiter ce problème, des approches optimales de type Maximum
de Vraisemblance (MV) [Costa, 1993, Mort, 1988]. On citera en particulier Gra-
tadour et al. [2005] qui proposent une méthode optimale de recentrage subpixé-
lique basée sur la résolution d’un problème inverse et une estimation du MV. On
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s’appuie sur cette méthode dans la suite du document.

1.4.7.2 Correction de la Distorsion

L’instrument GeMS/GSAIO souffre comme la plupart des systèmes optiques,
d’une distorsion géométrique du champ. Dans ce cas, une correction de la distor-
sion doit être appliquée avant le recentrage, afin de combiner correctement les
images, sans perte de résolution.

La distorsion peut être caractérisée par les déformations qu’elle engendre sur
une grille de points régulière dans l’image. Cette carte de déformation, dite carte
de distorsion, peut alors être appliquée en inverse sur les images individuelles
afin des les corriger de cet effet. Les différentes méthodes actuellement utilisées
pour estimer les cartes de distorsion font l’objet de la première partie du Chapitre
3.

1.5 Spécificités des données MCAO
Les données issues d’instrument MCAO présentent des spécificités dont il faut

tenir compte au cours de la réduction et de l’analyse des données. Cette section
est consacrée à la description de ces particularités. J’aborderai dans un premier
temps la structure particulière de la PSF issue d’observation MCAO ainsi que sa
variation dans le champ. Dans un deuxième temps, je décrirai les phénomènes
de distorsion variable également observés dans ce type de données.

1.5.1 Structure et variation de la PSF
Tout d’abord il est important de noter que toute PSF issue d’observations cor-

rigées par un système d’OA est fondamentalement différente d’une PSF issue
d’observations limitées par le seeing. Alors que cette dernière se modélise effica-
cement par une simple fonction Moffat (comme montré Figure 1.24 (gauche)),
les PSF issues d’observations corrigées par OA présentent une structure complexe
dont la modélisation nécessite de combiner plusieurs fonctions analytiques de
type Gaussienne, Moffat ou encore Lorentzian. A titre d’exemple, le modèle de
PSF de l’instrument GeMS peut être décrit par une tache centrale proche de la
limite de diffraction à laquelle s’ajoute des "ailes" relativement étendues. Le dia-
mètre de la PSF s’approche donc de celui d’une PSF limitée par le seeing, mais
une grande proportion du flux est concentré dans une région dont le diamètre
angulaire est très proche de la limite de diffraction (Neichel et al. [2014b]).
Shreiber et al. [2012] modélisent ce type de PSF en combinant une distribution
Moffat, pour la tache centrale, et une somme de fonction Gaussienne et Moffat
pour les ailes. Le résultat est représenté Figure 1.24 (gauche).

En plus de cette structure complexes, propres aux PSFs issues d’observations
corrigées par tout type d’OA, les PSFs issues d’observations corrigées par MCAO
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Fig. 2. Left : M92 PISCES GS PSF. In this figure the real PSF (continuous line) is well described by the 
Model (dotted line) that is obtained by the combination of three components: a Moffat core (small dashed 
line), a Gaussian halo (dashed-dotted line) and a Toroidal halo (long dashed line); Right: the Moffat core 
variable radii across the FoV with respect to the GS distance. These plots refer to K band images. 

4.2. NACO@VLT 

 
Fig. 3. The NGC 6440 globular cluster with the NACO@VLT. White squares are used to indicate the 
NGS and two stars at different positions in the FoV, showing increasing elongation.  

The images taken with the ESO VLT NAOS CONICA adaptive optics system ([8]) of the 
NGC 6440 globular cluster (Fig. 3) look different from the ones previously analyzed. Even if 
the variation of the PSF looks again radial with elongation pointing the GS, the PSF itself 
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Figure 1.24 – Gauche : PSF issue d’observations limitées pa le seeing modélisée
par une fonction Moffat. Droite : PSF issues d’observations corri-
gées par OA modélisée par une combinaison de plusieurs fonctions.
Crédit :Shreiber et al. [2012].

souffrent d’une variabilité spatiale liée à la grande taille du champ de corrigé. En
effet, même si la correction fournie par un système MCAO dans un grand champ
est beaucoup plus stable que celle fournie par un système d’OA classique, des
résidus de correction limitent encore la qualité des données, et des variations
de la PSF sont mises en évidences ([Massari et al., 2016, Neichel et al., 2014b,
Turri et al., 2017]). Dans une étude basée sur des données issues de l’instrument
GeMS combiné à la camera IR GSAOI, Turri et al. [2017] analysent ces variations.
La Figure 1.25 montre un échantillon de PSF prélevées dans leurs données, à
différents endroits du champ. Les échantillons sont issues de données obtenues
en bande Ks ( i.e. λ = 2.2 µm).

Pour quantifier ces variations, ils utilisent quatre paramètres caractéristiques
de la PSF : Le SR, la FWHM, l’ellipticité et l’orientation angulaire de la PSF. Ces
deux derniers paramètres sont définis pour chaque PSF grâce à un contour el-
liptique ajusté au niveau de la FWHM. Un exemple est montré Figure 1.26 : la
PSF est prélevée dans des données obtenues en bande J où l’élongation est plus
importante, de façon à mettre en évidence le contour elliptique. Les deux axes
de longueur a et b de cette ellipse permettent de calculer pour chaque PSF, une
ellipticité associée e telle que : e = 1−b/a. Le grand axe permet de définir l’orien-
tation angulaire de la PSF. La Figure 1.27 montre les variations de ces différents
paramètres dans le champ et la Figure 1.28 montre la variation de d’ellipticité
de la PSF entre trois prises de vues successives.
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18 Turri et al.

Test stars

Constant Linear

Quadratic Cubic

Figure 18. Profile fitting residuals of six test stars in a Ks image using di↵erent PSF variabilities. Most of the residuals visible
in the cubic version are actually faint companion stars.

The ALLFRAME task in the DAOPHOT suite can perform the profile fitting photometry on multiple images at the
same time. At each iteration, this program uses the geometric transformations of each frame on the master catalog

to determine the position of the stars on the images. Then the PSF models are centered on these positions and are
fitted to the image by subtracting the nearby stars determined in the previous iteration. The estimated residuals in
the positions of the stars are minimized in the following iterations by adjusting both the stars’ positions in the master

catalog and the coe�cients of the geometric transformation. By fixing the positions of the stars in the reference frame
for all the images, the combined photometry is potentially more precise by reducing the uncertainty caused by the
noise in positioning the fitted PSF.

In Figure 22, the first panel shows a region of a Ks band image near the edge of the field. The middle panel shows

the subtracted image once all the PSFs have been fitted without placing constraints on their positions from the master
catalog. The right panel shows the subtracted image where the positions of the stars are fixed using the ALLFRAME

Figure 1.25 – Echantillon de PSFs extraites de données GeMS/GSAOI obtenues
en bande Ks, à différents endroits du champs. Crédit :Turri et al.
[2017].

Ces variations de la PSF dans le champ doivent faire l’objet d’une attention
toute particulière lors de l’analyse des données. En particulier, une étude de
photométrie nécessite le développement de nouveaux outils d’analyse, comme
cela sera plus amplement détaillé au Chapitre 2.
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Figure 5. Image of a PSF star in the J band that shows significant elongation. The left and right images are before and after
the interpolation, respectively. The red contour in the right panel shows the half-maximum values and the blue contour shows
the ellipse fitted to them.

Figure 6. Strehl ratios of the PSF stars in a Ks long exposure (left) and their interpolation witha smoothing spline (right).
The position of the NGSs and LGSs in the field of view are indicated by the red circles and the magenta squares, respectively.

average FWHM in the J band is 0.13 ± 0.0400 and in the Ks band is 0.09 ± 0.0100. For the Strehl ratio, the average
value for the J band is 0.03 ± 0.02, whereas for the Ks band it is 0.17 ± 0.03. It is expected that adaptive optics

performs in Ks band better than in J since the aberrated wavefront has a larger spatial and temporal coherence at
longer wavelengths (Davies & Kasper 2012), and we note that stars in the J band appear on average more elongated
than in Ks. We do not see a correlation between the average ellipticity and FWHM or Strehl ratio in our observations.

In Figure 8, we show the performance maps for the best of our exposure (#8 in the Ks band), which has the smallest
FWHM, the largest Strehl ratios, and the most circular PSFs. The first three panels show the interpolated maps of the
FWHM, SR, and ellipticity. The fourth panel indicates the shape of each FWHM ellipse, where the angle of the dash

indicates the position angle and the length indicates the ellipticity (short dashes are more circular ellipses and thus
the position angle is not as well measured as for longer dashes). In all four panels, it is clear that the performance is
relatively uniform but certainly not constant across the field. In line with expectations, the best values of FWHM and
SR are near the center of the LGS asterism. But we also notice that the shape of the PSF, described by its ellipticity,

has a more complex spatial pattern and does not perform better in the center (thus our best exposure has smaller

Figure 1.26 – PSF issues de données GeMS/GSAOI. Rouge : contour de la FWHM.
Bleu : représentation elliptique du contour. La PSF est prélevée dans
des données obtenues en bande J où l’élongation est plus importante.
Crédit :Turri et al. [2017].

1.5.2 Distortions variables
Les distorsions géométriques présentes dans les systèmes optiques ont des ori-

gines multiples, qui induisent différents comportements.
Elles peuvent être statiques, et provenir de défauts d’alignement ou de sur-

face dans le système optique, ou encore d’imperfections du détecteur. Mais elles
peuvent également être variables et fonction de paramètres environnementaux
tels que la température, comme c’est le cas de l’Optical Telescope Assembly
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FWHM (00) Strehl ratio

Ellipticity Position angle

Figure 8. Performance maps of a Ks long exposure, based on the measuremnt of its PSF stars. The map of the position angles
shows the orientation of the ellipses fitting the PSF stars’ contours at half maximum; the length of the segments is proportional
to the ellipticity.

Massari et al. 2016a,b; Saracino et al. 2016). We now demonstrate that they can produce unprecedented levels of
photometric precision in a crowded field from the ground.

5. PHOTOMETRIC ANALYSIS

It is well know that precision photometry in a crowded stellar field cannot be achieved by aperture photometry due
to crowding, where starlight from one star compromises the measurement of the flux of any nearby star. A more robust

method is profile fitting photometry, especially if the PSF can be estimated empirically on the images. This is the
case for our observations of NGC 1851, where we have a large number of bright point-like sources in every part of the
field of view. For the ensuing photometric analysis we have used the DAOPHOT II suite of programs (Stetson 1987;
Stetson & Harris 1988; Stetson 1994). We begin by providing a broad overview of the process that we use to obtain

our photometry prior to discussing how certain critical stages of our analysis are optimized for best performance.

Figure 1.27 – Variation dans le champ des quatre paramètres, SR, FWHM, el-
lipticité et orientation angulaire de la PSF, dans des données
GeMS/GSAOI obtenues en bande Ks. Crédit :Turri et al. [2017].

10 Turri et al.

Figure 9. Maps of the ellipticities of three consecutive Ks long exposures.

5.1. Overview of the photometry procedure

5.1.1. Creation of the master source catalog

• The stars are first detected (using the FIND routine) by convolving each individual image with a truncated

Gaussian profile, lowered to have a zero integral and that has a FWHM similar to that of the real PSF. Local
maxima in the convolved images are identified as stars if they are above a chosen noise threshold (3.5� for J and
4� for Ks) and within a range of “sharpness” and “roundness” parameters, selected to discriminate a star from
extended objects, cosmic rays or artifacts of the detector.

• For each catalog corresponding to each of the original images, we transform the coordinate system to a master
frame of reference (using the DAOMASTER program). The master frame is defined by the seeing-limited catalog
used for the photometric calibration (Section 5.3). A polynomial transformation of order 3 is used.

• We additionally stack the long exposure images (using MONTAGE) by assigning to each pixel of the stacked
image the median value of its nearest pixel from each of the transformed frames, and identifying all sources
(using FIND). While the resulting image has a larger PSF than any of the single exposures (due to the di↵erent

PSFs of each image, see Section 4, and the nearest-pixel approach instead of interpolation), these stacked images
allow us to detect and measure a large number of faint stars that are not detected in the individual exposures
(Figure 10).

• The master catalog is created in each band by combining all detections found in each of the short exposures,
the stacked images, and in at least three of the dithered long exposures. The short exposures are primarily
used to find the brightest unsaturated stars, the stacked images are primarily for the faintest stars, and the long

exposures are for all the other sources, with the requirement of three independent detections to remove most
spurious objects.

5.1.2. Estimating the PSF

• We select 500 “PSF stars” in the entire field of view, approximately 90 in each quadrant of the detector (left panel
of Figure 11), that are used to model the PSF independently for every chip of every exposure. These are stars that

are bright but not saturated and that do not have obvious close companions. They are chosen to be distributed
as uniformly as possible across the observed field of view, except in the cluster core where many saturated stars
cause large flux gradients that render reliable background estimates di�cult. The significant number of PSF stars

ensures that the photon noise in the PSF model is reduced and that systematic e↵ects on individual PSF stars
(such as detector cosmetics or contamination from unrecognized companion stars) are minimized. A constant
background is estimated for each PSF star as the modal value of the pixels in a surrounding annulus and is then
subtracted from each PSF star. We choose the inner edge of this sky region to start from the pixel immediately

outside the PSF model and the outer edge to contain approximately 2000 pixels in the annulus.

Figure 1.28 – Variation de l’ellipticité de la PSF dans le champ sur trois prises
de vues successives. Données GeMS/GSAOI obtenues en bande Ks.
Crédit :Turri et al. [2017].
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(OTA) du Hubble Space Telescope (phénomène connu sous le nom d’OTA brea-
thing et documenté dans Hasan and Bely [1994]).

Dans le cas des données MCAO, de nombreux auteurs ont mis évidence la
variabilité de la distorsion, qui peut évoluer au cours d’une même nuit. [Mas-
sari et al., 2016, Meyer et al., 2011, Neichel et al., 2014b]. L’hypothèse la plus
probable sur l’origine de ces distorsions variables est qu’elles pourraient être in-
troduites par une légère flexion des optiques sous leur propre poids. Par exemple,
dans le cas de l’instrument GeMS, qui est monté au foyer Cassegrain, ces flexions
évoluent à chaque mouvement du télescope. En particulier, si les observations
son effectuées en dithering, les flexions changent entre chaque prises de vues,
et peuvent induire une variation de la distorsion d’une image à l’autre. Dans
une moindre mesure, une partie des variations de la distorsion peut également
provenir des miroirs déformables conjugués en altitude.

Ces variations rapides de la distorsion rendent difficile l’élaboration d’une so-
lution stable et systématique pour corriger la distorsion sur les images. Elles
deviennent alors un facteur limitant pour l’analyse des données, et en particulier
pour les études de photométrie et d’astrométrie. Ces limitations seront abordées
plus en détail au Chapitre 2 . Dans les Chapitres 3 et 4, on s’intéresse à la ca-
ractérisation et à la correction de la distorsion, par une nouvelle méthode de
correction optimale, développée au cours de cette thèse.

1.6 Conclusion
J’ai présenté dans ce chapitre les différentes notions permettant d’appréhen-

der la chaine d’acquisition d’une image à haute résolution angulaire. J’ai dé-
veloppé en particulier les notions d’OA et présenté en détail l’instrument d’OA
multi-conjuguée GeMS ainsi que les spécificités associées aux données MCAO.
Dans la suite, j’utilise cet instrument pour étudier une jeune région de formation
d’étoiles. La description des outils méthodologiques utilisés pour cette étude ansi
que le détail des résultats scientifiques obtenus font l’objet du Chapitre 2.
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2 Etude Stellaire de régions de
Formation d’Etoile - Cas de N159W

L’avènement des nouveaux instruments d’OA Grand Champ permet de repous-
ser les limites de l’imagerie à haute résolution angulaire en augmentant la taille
du champ de vue corrigé par OA ainsi que la proportion du ciel pouvant bénéfi-
cier d’une telle correction. On peut désormais obtenir des images d’une résolu-
tion moyenne de 80 mas sur une champ de vu de 85′′ × 85′′ avec une sensibilité
permettant de détecter des objets 100 fois moins massifs que le Soleil à une
distance de 1.3 kiloparsec 1 (kpc) soit 268 millions d’Unités Astronomiques (UA)
(e.g. Neichel et al. [2015]). Ces nouvelles performances accessibles en terme de
résolution et de sensibilité ouvrent de nouvelles perspectives dans de nombreux
domaines. On pourra citer par exemple l’étude morphologique des galaxies dis-
tantes (Neichel et al. [2014]), ainsi que l’astrométrie de précision, notamment
dans les régions obscurcies par la poussière (e.g. centre galactique, Ghez et al.
[2014]) ou les régions denses (e.g. mouvement propre des amas d’étoiles, Mas-
sari et al. [2016]). Je m’intéresse dans ce chapitre à un troisième domaine qui
bénéficie largement des performances de ces nouveaux instruments. Il s’agit de
l’étude de la formation stellaire dans les jeunes amas d’étoiles massives, dans
notre Galaxie (Neichel et al. [2015]) et dans les galaxies proches (Bernard et al.
[2016]).

En effet, les étoiles naissent dans des coeurs moléculaires denses : les pre-
mières phases de leur formation ne sont donc pas accessibles aux observations
dans le domaine optique. L’OA, en fournissant des images à haute résolution
angulaire dans le proche IR permet d’accéder au coeur de ces régions, et d’y étu-
dier les populations d’étoiles massives dans les stades les plus précoces de leur
formation, qui est encore mal comprise. Parmi les nombreuses questions demeu-
rant dans ce domaine, l’influence de l’environnement sur le processus même de
formation d’étoile reste encore très peu étudié. De plus, la majorité des connais-
sances actuelles proviennent d’observations relativement proche, obtenues dans
des régions galactiques. Pour compléter ces connaissances, il est intéressant d’ob-
server la formation des étoiles massives dans d’autres environnements, et donc,

1. Le parsec (pc) est une unité de distance utilisée en astronomie valant par définition 648000/π
Unités Astronomiques (UA) où l’UA correspond à la distance entre la Terre et le Soleil soit environ 150
millions de kilomètres. Dans la suite, toutes les distances sont données en parsec.
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de regarder à plus grande distance, dans différentes galaxies. Grâce à la MCAO,
nous sommes désormais en mesure de répondre à cette problématique et d’ima-
ger des populations stellaires avec une résolution encore jamais atteinte dans des
régions extragalactiques (typiquement, 90 mas de résolution angulaire à 50 kpc,
ce qui correspond à 0.02 pc de résolution linéaire, Bernard et al. [2016]). Enfin,
la correction accessible sur un grand champ (85′′ × 85′′), permet d’étudier les
grands nuages moléculaires abritant la formation stellaire dans leur ensemble,
et de les sonder jusqu’aux plus petites échelles. De cette façon, on peut ensuite
établir des relations entre les différents amas, et envisager des scénarios de for-
mation pour ce types de régions.

En collaboration avec l’équipe "milieu interstellaire" du Laboratoire d’Astro-
physique de Marseille (LAM), j’ai pu observer avec l’instrument GeMS et sa
camera IR GSAOI, (une description complète de l’instrument et de la camera
est proposée Section 1.3.5.3) l’une de ces régions, nommée N159W, dans un
contexte extragalactique : le Gand Nuage de Magellan (ou LMC pour Large Ma-
gellanic Cloud). L’objectif scientifique de ces observations est d’établir des liens
entre l’environnement interstellaire (région d’hydrogène ionisé H II décrites en
Section 2.1.2.3), et la distribution en âge et en masse des étoiles. Ceci dans le but
d’apporter des éléments de compréhension au processus de formation des étoiles
massives dans un environnement de métallicité différent (sous-métallique dans
le cas du LMC) de celui de notre galaxie. Grâce aux performances délivrées par
le télescope de Gemini Sud couplé à l’instrument GeMS/GSAOI, nous avons pu
de détecter des étoiles massives à un stade précoces (YSOs pour Young Stel-
lar Objects) avec une résolution jamais atteinte à une telle distance (90 mas à
50 kpc, soit 0.02 pc de résolution linéaire). L’analyse photométrique (principale-
ment basée sur la mesure du flux des étoiles), de ces données a permis d’établir
une distribution d’âge dans le complexe et d’envisager des scenarios de forma-
tion, probablement induite, des zones de formations d’étoiles observées autour
de cette région. L’étude complète de la région N159W a fait l’objet d’un publi-
cation dans le journal Astronomy & Atrophysique (Bernard et al. [2016]) que je
joins à ce chapitre. Je ne reviens pas en détails sur les résultats scientifiques de
l’étude mais préfère développer certains points (détaillés ci-après), ne figurant
pas dans la publication.

Dans la première partie de ce chapitre, je reviens sur la problématique scien-
tifique associée à cette étude, qui concerne la formation des étoiles massives. Je
présente les modèles de formations d’étoiles de faible masse, les raisons pour les-
quelles ils ne peuvent pas s’appliquer aux étoiles massives et enfin, les modèles
alternatifs qui sont actuellement proposés. En particulier, je détaille les diffé-
rents modèles de formation stellaire induite, fondés sur l’interaction des étoiles
massives avec le milieu environnant, cette problématique étant fortement asso-
ciée à la région que nous étudions. L’étude de la formation des étoiles massives
est problématique car elle est soumise à plusieurs difficultés observationnelles,
que je détaille dans la deuxième partie de ce chapitre. On verra que ces diffi-
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cultés justifient pleinement l’utilisation de l’instrument GeMS/GSAOI qui nous
permet d’observer une jeune région de formation d’étoiles localisée dans une ga-
laxie voisine, le LMC. Je décris également le LMC dans cette partie, ainsi que
les avantages observationnels et les intérêts scientifiques qu’il présente dans le
cadre de notre étude. La troisième partie de ce chapitre est dédiée à l’analyse des
données. Afin de faciliter la lecture de l’article, je détaille le fonctionnement des
principaux outils méthodologiques utilisés au cours de l’étude photométrique de-
puis l’extraction de la grandeur d’intérêt (le flux), jusqu’à son exploitation dans
les diagrammes Couleur-Couleur (C-C). Enfin, au-delà des résultats scientifiques
escomptés, ces observations m’ont permis de mettre en évidence l’une des prin-
cipales source d’erreur associée au traitement des données d’OA grand champ
et mentionnée dans le chapitre précédent (1.5.2) : les distorsions variables pré-
sentes dans les données qui limitent la précision photométrique. Ce dernier point
est abordé en Section 2.5 et me permettra d’introduire le chapitre suivant.

2.1 Problématique scientifique : la formation des étoiles
massives

Les étoiles dites massives, sont les étoiles dont la masse est supérieure à 8-10
fois la masse du soleil (que l’on notera M� dans la suite) selon que l’on retienne
des critères observationnels ou de modélisation. Elles jouent un rôle dominant
dans l’évolution des galaxies : la dynamique du milieu interstellaire environnant
est gouverné par leur émission de photons ionisants et de vent stellaire (e.g.
Gorti and Hollenbach [2002]). De plus, leur explosion en supernovae à la fin
de leur vie est à l’origine de la synthèse de tous les éléments chimiques lourds
qui nous composent nous et notre système solaire (e.g. Nomoto [2014]). Ce-
pendant, malgré leur rôle dominant dans l’univers, les processus menant à la
formation des étoiles massives ne sont pas encore bien connus. Ces étoiles sont
chaudes, avec une température de surface de 25000 K à 45000 K et elles ont
une luminosité de 104 à 106 fois celle du Soleil. Ce sont les amas contenant ces
étoiles très lumineuses que nous observons dans les bras spiraux des galaxies
lointaines. Dans la classification MKK (Morgan and Keenan [1973]), les étoiles
massives sont classées de B3 à O. L’objectif de cette section est de rappeler com-
ment les étoiles de faible et moyenne masse se forment, pourquoi l’extension de
ce scénario aux étoiles de masse ≥ 8M� pose des problèmes, et quelles solutions
alternatives sont actuellement proposées.

2.1.1 Formation des étoiles de faible masse
Il est établi que les étoiles de faible masse ou de masse moyenne se forment

à partir de l’effondrement gravitationnel d’un nuage moléculaire principalement
constitué d’hydrogène. Le scénario de formation actuellement retenu comporte
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trois phases et repose principalement sur les idées développées par Shu [1977]
et André [1994] :

· La phase préstellaire : condensation d’un fragment de nuage moléculaire.
· La phase protostellaire : accrétion de matière et apparition d’un embryon

stellaire.
· La phase pré-séquence principale : contraction quasi-statique de l’étoile.

Initialement, l’équilibre du nuage moléculaire vis à vis de la gravitation est as-
suré conjointement par la température, le champ magnétique et la turbulence qui
y règnent. Sous l’influence de perturbations extérieures, un fragment du nuage
peut devenir instable gravitationnellement et commencer à s’effondrer sur lui-
même. On se trouve alors en présence d’un premier coeur préstellaire. Lorsque
la température atteint 2000 K, le premier coeur préstellaire s’effondre alors en
un deuxième coeur, de dimension beaucoup plus restreinte et plus proche du
rayon de la future étoile, ce qui marque le début de la phase protostellaire.
C’est au cours de cette phase que l’étoile accrète la majeure partie de sa masse
en puisant dans le disque de poussière qui l’entoure appelé disque d’accrétion.
Le taux d’accretion de l’étoile, exprimé généralement en [M�/an], détermine
la masse finale de l’étoile. Lorsque la température atteint 106 K, la combustion
du deutérium commence et l’objet devient visible en optique : c’est le début de
la pré-séquence principale (PMS pour Pre-Main Sequence en anglais). Pendant
cette phase l’énergie libérée provient principalement de la contraction gravita-
tionnelle. C’est seulement à la fin de la PMS que les réactions nucléaires se dé-
clenchent marquant le début de la séquence principale (MS pour Main Sequence
en anglais). L’étoile va alors y passer la plus grande partie de sa vie, pendant
laquelle elle brûle l’hydrogène de son cœur. L’entrée sur la séquence principale
est aussi désignée comme la séquence principale d’age zéro (ZAMS pour Zéro
Age Main Sequence en anglais).

Pour les deux dernières phases, protostellaire et pré-séquence principale, on
parle d’objets stellaires jeunes (YSOs pour " Young Stellar Objects"). La classifica-
tion de Lada and Wilking [1984] permet de décrire et de classer empiriquement
les différents stades de l’évolution des YSOs en s’appuyant sur les propriétés spec-
trales de ces objets. En effet, ces jeunes objets encore enfouis dans leur nuage
de poussières natal sont caractérisés par un excès de rayonnement IR dans leur
spectre (décrit plus en amplement Section 2.3.4), directement relié à la quantité
de matière présente dans l’environnement circumstellaire. Dans cette classifica-
tion, les objets de Classe 0 sont les plus jeunes : ils sont enfouis dans un environ-
nement de gaz et de poussière qui empêche la lumière visible de nous parvenir ;
ces objets ne peuvent être observés que dans le domaine des ondes radio qui
parviennent à traverser cette enveloppe. A mesure que l’enveloppe s’amincit, les
rayonnements IR commencent à nous parvenir : les YSOs sont alors successive-
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ment catégorisés Classe I, Classe II (ou Classical T-Tauri Star) puis Classe III (ou
Weak-Line T-Tauri Star) pour les objets les plus évolués dont le disque d’accrétion
à quasiment disparu. Ce sont ces objets, particulièrement intéressant à observer
pour comprendre les premier stades de la vie des étoiles, qui nécessitent des
méthodes d’observation à haute résolution angulaire. Un schéma illustrant les
trois principales étapes de la formation des étoiles de faible et moyenne masse
(M < 8M�) ainsi que les différents stades évolutifs des YSOs est montré Figure
2.1.

2.1.2 Théories de formation des étoiles massives
Les étoiles massives se forment dans les coeurs denses des nuages moléculaires

géants (GMCs pour Giant Molecular Clouds), plutôt en amas et de façon privi-
légiée dans des filaments moléculaires (Krumholz et al. [2009]). Les GMCs sont
situés en grande majorité dans les bras spiraux des galaxies, là où la densité du
gaz est la plus importante. Ils sont composés principalement d’hydrogène mo-
léculaire, d’hélium et de poussières. Cependant, on y trouve plusieurs centaines
d’espèces moléculaires (CO, CS, N H3, HCO+, etc. . .) et atomiques (H, O, C, etc.
. .) en bien moindre quantité. Les régions les plus denses et les plus massives de
ces nuages sont appelées clumps et sont des sites actifs de formation d’étoile :
Selon Lada and Lada [1991], 90 % de la formation stellaire est associée à des
clumps massifs.

La formation d’étoiles massives nécessite une très forte accrétion de gaz sur
l’embryon proto-stellaire (e.g.Beuther and Schilke [2004]). Mais l’origine phy-
sique de ce fort taux d’accrétion n’est pas encore établie. Selon les modèles
de formation, le taux d’accrétion suffisant (de l’ordre de 10−3M�/an) pour at-
teindre de fortes masses avant que les réactions de l’hydrogène ne commencent,
nécessite un environnement porté à de hautes températures (50 à 100 K) qui
ne peuvent être atteintes qu’à condition que des étoiles massives déjà formées
chauffent le milieu [McKee and Tan, 2003, Meynadier, 2007, Stahler et al.,
2000]. Dans le cas où la zone de formation stellaire subit une influence ex-
térieure (augmentation de pression, de température, de densité) on parle de
formation stellaire induite. Les différents mécanisme de formation induite sont
décrits Section 2.1.2.3. Dans le cas inverse, des théories alternatives sont en
concurrence pour expliquer la formation d’étoiles massives sans influence exté-
rieure. Elles peuvent se classer en deux familles : celles qui adaptent le scénario
de formation des étoiles de faible masse en trouvant des mécanismes d’accrétion
alternatifs ([Keto, 2003, McKee and Tan, 2003, Yorke and Sonnhalter, 2002]),
décrites en Section 2.1.2.1, et celles qui explorent des scénarios radicalement
différents, comme la possibilité que les étoiles massives se forment par coales-
cence d’étoiles de masses plus faibles (Bonnell et al. [1998]), décrites en Section
2.1.2.2
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(1)  Phase prestellar: fragmentation du nuage moléculaire


Effondrement gravitationnel : t=0



(2)   Phase protostellaire


Classe 0 :  protostar visible dans le submillimétrique 

       t < 10 000 ans

Classe I:  protostar visibe dans l’infrarouge


       t ~ 100 000 ans



(3)   Phase pré-séquence principale


Classe II : « Classical T-Tauri Star (CTTS) »


       t ~ 1 000 000 ans


Classe III : « Weak-Line T-Tauri Star (WTTS)»


       t ~ 10 000 000 ans


Figure 2.1 – Schéma illustrant des trois grandes étapes de la formation des étoiles
de faible et moyenne masse (m < 8M�) : la phase préstelaire, la phase
protostellaire et la phase pré-séquence principale. Pour les deux der-
nière phases, on parle de YSOs (Young Stellar Objects). Les YSOs
sont caractérisé par un excès de rayonnement IR dans leur spectre
relié à la quantité de matière présente dans leur environnement cir-
cumstellaire. Selon cette quantité, les YSOs sont répartis en 4 classes,
également représentées sur le schéma. Crédit : inspiré du rapport de
thèse de A. Isella
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2.1.2.1 Modèle de Formation par Accrétion

Les scénarios de formation des étoiles massives par accrétion découlent du
modèle adopté pour les étoiles de masse faible et intermédiaire, avec des amé-
nagements destinés à contourner les difficultés liées au taux d’accrétion qui in-
terdisent la formation d’étoiles de masse supérieure à ∼ 10 M�.

Une première façon d’augmenter le taux d’accrétion est d’avoir une luminosité
moindre : il est possible de produire cet effet en prenant en compte la rota-
tion de l’étoile. Yorke and Sonnhalter [2002] présentent des simulations numé-
riques prenant en compte cet effet pour aboutir à la conclusion que la formation
d’étoiles massives par accrétion sur un disque est possible. Keto [2003] adoptent
une approche différente en considérant la possibilité que l’accrétion ait lieu à
un rythme modéré (de l’ordre de 10−4M�/an), mais puisse se poursuivre sur de
longues échelles de temps en prédisant l’existence de régions ionisées compactes
suffisamment petites et denses pour être piégées par la gravité de l’étoile malgré
la pression de radiation. Les étoiles ainsi formées peuvent continuer d’accrêter
de la matière alors qu’elles ont commencé la combustion de l’hydrogène. Fi-
nalement, McKee and Tan [2003] propose un modèle de formation des étoiles
massives incluant la turbulence ce qui a aussi pour effet d’augmenter le taux
d’accrétion : c’est le processus dit, d’effondrement monolithique.

2.1.2.2 Modèle de Formation par Coalescence

Une approche alternative proposée par Bonnell et al. [1998] s’appuie sur le
fait que les étoiles massives sont fréquemment observées au centre d’amas. Cette
théorie tente de faire le lien entre la formation des étoiles massives et leur en-
vironnement par la combinaison de deux mécanismes, l’un dit, d’accrétion com-
pétitive et l’autre dit, de coalescence d’étoiles. Le processus d’accrétion com-
pétitive repose sur le fait que toutes les étoiles qui se forment dans un même
amas, puisent dans le même réservoir fini de gaz. Dans cette "compétition", les
étoiles situées au centre de l’amas, sont favorisées : elles accrètent plus de masse
que les autres (Bonnell et al. [1997]), ce qui explique la fréquence plus éle-
vées d’étoiles massives localisées au centre d’un amas. Dans un second temps,
la densité d’étoiles ou de proto-étoiles de masse intermédiaire peut devenir suf-
fisamment importante pour que les probabilités de collision ne soient plus né-
gligeables et rendent plausible un mécanisme de formation des étoiles massives
par coalescence. Ce mécanisme suppose de fortes densités de gaz pour favoriser
les collisions, une réduction de la proportion des étoiles de masse intermédiaire,
puisque ce sont elles qui deviennent par ce biais, des étoiles massives, et un
fort taux de binaires parmi les étoiles massives (qui correspondent à des col-
lisions "ratées"). Des observations confirment ce dernier point (Zinnecker and
Bate [2002]). Le processus prend fin lorsque les premières étoiles massives for-
mées dispersent le gaz qui les entoure et, ce faisant, réduisent les probabilités
de collisions. Ce modèle présente l’avantage de contourner le problème du taux
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d’accrétion et de fournir naturellement une explication à la fréquente présence
d’étoiles massives au centre d’amas stellaires.

2.1.2.3 Modèles de formation stellaire induite et Régions H II

Les modèles de formation induite s’appuient sur les fortes interactions obser-
vées entre les étoiles massives et le milieu interstellaire environnant. La prin-
cipale manifestation de ces interactions est la présence de régions d’hydrogène
ionisé, dites régions H II . On a déjà mentionné le fait que les étoiles massives
se forment dans les coeurs très denses des GMCs. Les étoiles massives nouvelle-
ment formées gouvernent alors l’évolution chimique et dynamique de leur nuage
moléculaire parental par l’intermédiaire de leur émission de photons ionisants et
de leur vent stellaire. Ces emissions sont suffisamment puissantes pour ioniser
l’hydrogène du milieu environnant et aboutir à la création de régions H II . La
détection d’une région H II est généralement interprétée comme étant la mani-
festation visible de la présence d’une (ou plusieurs) étoiles massives (ionisantes),
car seules les étoiles plus massives que B3 peuvent fournir le flux ionisant néces-
saire. Le plasma des région H II étant très chaud (10 000K) et l’environnement
étant très froid (10-100K), ces régions sont en expansion supersonique dans le
milieu environnant selon ce que l’on appelle, un front d’ionisation. Dans cette
propagation supersonique, un front de choc précède le front d’ionisation (Elme-
green and Lada [1977]). L’interaction entre le gaz ionisé en expansion des ré-
gions H II et le milieu interstellaire donne lieu à des phénomènes de compression
des nuages moléculaires pouvant induire un nouvel épisode de formation stel-
laire. Si observationnellement, la formation stellaire autour de régions H II est
mise en évidence (e.g. [Deharveng et al., 2003a,b]) différents scénarios sont en
compétition pour expliquer le phénomène : le modèle de "Radiation Implosive
" (Radiation Driven Implosion" (RDI) en anglais) des globules cométaires (e. g.
Bertoldi and McKee [1990]), le modèle d’ Accumulation & effondrement ("Col-
lect & Collapse" en anglais, Elmegreen and Lada [1977]) et le modèle de Coli-
sions de Nuages (Cloud-Cloud Collision en anglais, Inoue and Fukui [2013]). Je
présente ici rapidement ces trois modèles de formation induite.

Le modèle d’Implosion Radiative
Dans ce premier modèle le front d’ionisation interagit avec des condensations

pré-existantes dans le milieu environnant en y induisant la formation d’étoiles :
En effet, le milieu dans lequel évolue la région H II peut contenir des coeurs,
denses, plus ou moins massifs. Lorsque le front d’ionisation de la région H II atteint
ces condensations, elles s’ionisent en surface et peuvent ultérieurement être com-
pressées par le gaz ionisé. Ces zones compressées par une région H II en expan-
sion sont appelées globules cométaires. Cette situation a été modélisée et simulée
de nombreuses fois, voir par exemple [Bisbas et al., 2009, Lefloch and Lazareff,
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1994, Miao et al., 2009].

Le modèle Accumulation & effondrement
Le modèle développé par Elmegreen and Lada [1977] s’appuie sur une accu-

mulation de matière en bordure de la région H II en expansion. En effet, l’ex-
pansion se faisant à une vitesse supersonique, elle génère la création d’une onde
de choc dans le milieu qui précède le front d’ionisation. Entre ces deux fronts, la
matière peut s’accumuler, conduisant à la formation d’une couche constituée de
gaz neutre et de poussières. La densité de la couche est élevée, jusqu’à 100 fois
celle du gaz ionisé qu’elle entoure. Des instabilités gravitationnelles dans cette
couche conduisent à la formation de fragments denses qui finissent par s’effon-
drer donnant naissance à une nouvelle génération d’étoiles massives en bordure
de la région H II . Ce modèle de formation stellaire induite a notamment été ob-
servée sur la région RCW79 par Zavagno et al. [2005]. Il est illustré par la Figure
2.2.

Le modèle de Collision de Nuages
Enfin, ce dernier modèle de formation induite consiste en la compression d’une

zone de gaz dense entre deux nuages moléculaires voisins ou entre deux zones
H II voisines. Ce type de configuration peut amener à l’effondrement gravitation-
nel du filament de gaz compris entre les deux zones et à la formation d’étoiles
massives. Ce modèle a été développé par Inoue and Fukui [2013].

2.2 Contexte des observations
Si la compréhension des processus de formation des étoiles massives est pro-

blématique, c’est parce que l’étude détaillée des tous premiers stades de leur
évolution (les YSOs), est soumise à plusieurs difficultés observationnelles, que je
détaille ci-après. La qualité des images fournies par l’instrument GeMS/GSAOI
nous permet non seulement de contourner les difficultés observationnelles, mais
également de voir plus loin, et d’étudier une jeune région de formation d’étoiles
localisée dans une galaxie proche, le Grand Nuage de Magellan. Je le décris éga-
lement dans cette partie, ainsi que les avantages observationnels et les intérêts
scientifiques qu’il présente dans le cadre de notre étude.

2.2.1 Contraintes Observationnelles
Tout d’abord, il est important de noter que les étoiles massives sont des ob-

jets rares : pour une étoile de 20 M� dans notre galaxie, on compte environ 100
étoiles de type solaire. Empiriquement, la répartition des masses des étoiles suit

75



Front d’ionisation

Onde de choc

Etoiles Massives

Accumulation de matière neutre

Région HII en expansion

Front d’ionisationEtoiles Massives

Etape 1 Etape 2

Front d’ionisation

Onde de choc

Etoiles Massives

Effondrement gravitationnel
 de fragments denses

Front d’ionisation

Onde de choc

Etoiles Massives

Formation d’une nouvelle
génération d’étoiles massives

Etape 3 Etape 4

Figure 2.2 – Schéma illustrant les grandes étapes de la formation induite selon le
modèle Collect & Collapse développé par Elmegreen and Lada [1977].
Etape 1 : expansion d’une région H II formée par la présence d’étoiles
massives. Etape 2 : formation d’une couche de matière neutre entre
le front d’ionisation et l’onde de choc de la région H II en expansion.
Etape 3 : effondrement gravitationnel de fragments denses au sein
de la couche de matière neutre. Etape 4 : formation éventuelle d’une
nouvelle génération d’étoiles massives dans les fragments denses.
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une relation proche de la ”loi de Salpeter” (Salpeter [1955]). Cette relation ap-
pelée Fonction de Masse Initiale (Initial Mass Function, ou IMF) prend la forme
d’une loi de puissance d’indice -1.35. Elle décrit la distribution en masse des
étoiles, pour une population formée durant un même évènement de formation
stellaire sur une échelle allant jusqu’au parsec (Kroupa [2002]). Elle implique
qu’une étoile massive a statistiquement beaucoup moins de chance d’être for-
mée qu’une étoile de faible masse. De plus, leur durée de vie est très courte (10
millions d’années pour une étoile de 20 M�) comparée à la durée de vie mille
fois supérieure d’une étoile de type solaire (10 milliards d’années). Enfin, leur
évolution rapide rend difficile l’observation des tous premiers stades de leur for-
mation. Afin de cibler avec autant de précision que possible ces objets rares, on
privilégie des zones d’observation telles que les régions H II , dont l’environne-
ment immédiat présente des zones de formation d’étoiles massives [Deharveng
and Zavagno, 2010, Kendrew et al., 2016, 2012].

Une autre difficulté provient du fait que les jeunes étoiles massives sont géné-
ralement profondément enfouies dans leur nuage moléculaire parental, dense et
opaque au rayonnement optique. Lorsque le flux UV et le vent stellaire dispersent
le gaz et les poussières, l’astre est déjà évolué. Les toutes premières étapes de for-
mation des étoiles massives ne sont donc pas accessibles à l’observation dans le
domaine optique. Seuls le rayonnement des poussières chauffées par les méca-
nismes en action, nous permet d’entrevoir l’intérieur du cocon. Ce sont les do-
maines de lumière IR et (sub)millimétrique qui nous autorisent cette incursion
dans l’invisible.

Enfin, la majorité des connaissances actuelles provient d’observations relative-
ment proche de régions situées dans notre Galaxie. Pour obtenir une statistique
satisfaisante, et surtout observer la formation des étoiles massives dans diffé-
rents environnements, il est impératif d’observer de jeunes objets stellaires mas-
sifs à plus grande distance. Ce type d’observation nécessite à la fois une étude
Grand Champ et une grande résolution angulaire afin de pouvoir sonder toutes
les étapes de la formation jusqu’aux plus petites échelles (typiquement, de la
dizaine au centième de parsec dans Bernard et al. [2016]).

Grâce à la qualité des images fournies par l’instrument GeMS/GSAOI (une
résolution moyenne sur les images de 90 mas), nous avons pu repousser les dis-
tances d’observation et étudier une région très active de formation d’étoiles lo-
calisée dans un galaxie voisine à la nôtre : le Grand Nuage de Magellan.

2.2.2 Le Grand Nuage de Magellan
Le Grand Nuage de Magellan (ou LMC pour Large Magellanic Cloud en an-

glais), est une galaxie irrégulière satellite de la nôtre, située à 179 000 années-
lumière de nous (50 kpc, [De Grijs et al., 2014, Pietrzyński et al., 2013]), et
notre plus proche voisine. C’est un terrain favorable à l’étude des jeunes étoiles
massives puisqu’il se caractérise par la présence de nombreuses régions H II , in-
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dicatif des sites de formation d’étoiles massives. La plus brillante de ces régions,
30 Doradus, est sans équivalent dans notre galaxie. La Figure 2.3 présente une
image du LMC dans le visible (figure de gauche, encadré blanc), ainsi qu’une
image de la région 30 Doradus en bandes B, V, H-Alpha et [OIII] obtenues avec
le Wide Field Imager (WFI) du télescope de 2.2 mètres de La Silla (figure de
droite, encadré blanc en traits pointillés).

Le Grand Nuage de Magellan est également caractérisée par sa métallicité de
moitié plus faible que celle de notre galaxie (ZLMC = 0.008 alors que ZVoie Lactée =

0.02, [Bernard et al., 2008, Dufour et al., 1982, Smith, 1999]). Cette métallicité
plus faible est à la fois un avantage observationnel et un intérêt scientifique :
en effet, les modèles stellaires prévoient des flux UV plus importants, à masse
égale, pour les étoiles plus faiblement métalliques [Meynadier, 2007, Szecsi and
Langer, 2015]. Ces flux plus importants sont susceptibles de disperser plus rapi-
dement les nuages de gaz cachant les premiers stades de la formation d’étoiles
massives, permettant ainsi d’observer des stades plus précoces.

Enfin, la distance connue du Grand Nuage de Magellan facilite l’analyse des
données et sa ligne de visée hors du plan galactique limite l’extinction (définie en
Section 2.3.3). Le Grand Nuage de Magellan est donc un laboratoire privilégié
pour l’observation des jeunes étoiles massives dans un contexte extragalactique.

2.2.3 Les données de N159W
C’est dans ce contexte que nous avons réalisé l’étude de la jeune région de

formation d’étoile N159W localisée dans le LMC, au sud de la région 30 Doradus
(Figure 2.3 droite, encadré blanc). Cette région a été choisie à partir des don-
nées de la mission IR Herschel qui ont permis de mettre en évidence une forte
densité de matière en bordure de cette région H II (Galametz et al. [2013]). Les
données ont été acquises en Décembre 2014 grâce à l’instrument GeMS/GSAOI
(voir les Sections 1.3.5 et 1.3.5.3) qui répond parfaitement aux contraintes ob-
servationnelles mentionnées plus haut. Grâce à la correction de la turbulence
par OA, nous avons pu obtenir des images d’une résolution angulaire moyenne
de 90 mas à 50 kpc de distance (ce qui correspond à 0.022 pc de résolution li-
néaire), sur un champ de vue de 85′′ × 85′′ (soit 21 × 21 pc). Cette résolution
encore jamais atteinte à une telle distance nous a permis d’identifier précisé-
ment plus d’une centaine de YSOs. Le détail des observations obtenues en bande
H, J et K (respectivement 1.2, 1.4 et 2.2 µm) ainsi que les résultats de l’étude
sont décrits plus longuement dans l’article joint au chapitre. Je ne reviendrai pas
sur ces résultats mais m’attacherai dans la partie suivante à détailler les outils
méthodologiques utilisés pour l’analyse photométrique des données.
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~1 kpc

N159W

Figure 2.3 – Visible depuis le sol dans l’hémisphère Sud, le Grand Nuage de Ma-
gellan est une galaxie satellite à la notre, et notre plus proche voisine
(figure de droite, encadré blanc). Il est le lieu d’une forte activité de
formation stellaire, la plus notable étant localisée dans la nébuleuse 30
Doradus (encadré blanc pointillé, figure de gauche). C’est au sud de
cette nébuleuse que se situe notre région d’intérêt, N159W. Crédit :
ESO/R. Fosbury (ST-ECF)
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2.3 Méthodologie d’analyse photométrique
Dans le cadre de ces observations, nous avons mené une étude dite, photo-

métrique, procédure qui consiste à mesurer, dans une bande spectrale donnée,
l’intensité de la lumière (ou flux) de chaque étoile dans le champ. Couplée à
d’autres paramètres et correctement exploitée, cette mesure de flux permet d’ob-
tenir des informations sur d’autres grandeurs physiques, tels que la masse, l’âge
ou le type spectral de l’étoile.

Je décris dans cette section les notions de photométrie essentielles à une bonne
compréhension de l’article ainsi que le fonctionnement et le choix des outils
méthodologiques utilisés au cours de l’analyse, depuis la mesure du flux, jusqu’à
son exploitation dans les diagrammes dits "Couleur-Couleur" (C-C).

2.3.1 Mesure du flux avec Starfinder
La mesure du flux s’effectue indépendant dans chaque filtre sur les images

dites combinées, ou "stackées". De telles images sont obtenues en sommant les
images courtes pauses pixel à pixel, dans le but d’augmenter le signal sur bruit
et de permettre la détection des sources les plus faibles (voir Section 1.4.7). Le
choix de l’outil de détection s’effectue ensuite en fonction du type de données.

Nous rappelons ici un point important : La PSF issue d’observations corrigées
par OA est fondamentalement différente d’une PSF issue d’observations dont la
résolution est limitée par le seeing. De plus, malgré les excellentes performances
des instruments MCAO, la correction apportée n’est pas parfaitement uniforme
et peut entrainer des variations de la PSF dans le champ (plus de détails sur
la variation de la PSF dans les données MCAO sont présentés Section 1.5.1).
L’étude photométrique de données MCAO nécessite donc des outils qui prennent
en compte la structure complexe de la PSF et sa variation dans le champ pour
mesurer précisément le flux de chaque étoile.

La méthode classique de la photométrie d’ouverture qui consiste à sommer les
valeurs des pixels inclus dans un diaphragme donné, est alors abandonnée au
profit d’algorithmes plus complexes dits d’ajustement de la PSF (PSF-fitting en
anglais). La PSF est alors déterminée directement à partir des données, puis ajus-
tée aux différentes sources ponctuelles de l’image pour en déterminer la position
et l’intensité relative.

L’outil de ce type le plus utilisé à ce jour est la procédure DAOPHOT, que l’on
doit à Stetson [1987]. Suivant cette procédure, la PSF est déterminée à partir
de N étoiles sélectionnées dans le champ par l’utilisateur. Un modèle analytique
combinant différentes fonctions (gaussienne, moffat, penny) est généré sur la
moyenne de ces étoiles. Ce modèle est ensuite ajusté à chaque source détectée.
Cette procédure fonctionne particulièrement bien sur des champs de sources
ponctuelles dépourvus d’hétérogénéité d’arrière plan. Elle est en revanche moins
efficace sur des données présentant des structures d’arrière plan telles que les
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nébulosités, comme c’est le cas dans nos données [Meynadier, 2007, Walterbos
et al., 1998].

Nous retenons donc pour notre analyse, un second outil largement utilisé pour
l’étude photométrique de données corrigées par OA. Il s’agit du logiciel STARFIN-
DER (Diolaiti et al. [2000]). Cet algorithme n’utilise pas de modèle analytique
mais construit empiriquement une PSF à partir de plusieurs étoiles présentes
dans l’image. STARFINDER ne prend pas en compte la variation de la PSF dans le
champ mais un moyen simple de pallier à ce problème est de diviser le champ
en plus petites zones dans lesquelles on suppose la PSF constante. Chaque zone
est ensuite traitée individuellement.

Le réglage de la taille de cette zone est un point critique puisqu’elle doit être
assez grande pour contenir assez d’étoiles et permettre l’extraction d’une PSF
fidèle aux données, mais assez petite pour limiter l’effet de l’anisoplanétisme et
assurer une variation minimale de la PSF.

Les données N159W, mettent à disposition un grand nombre d’étoiles brillantes
et relativement isolées. De cette façon, nous avons pu tester différentes tailles
de sous-régions. Le résidu minimal a été atteint pour une taille de région de
16′′×16′′ décalée de 8” pour introduire un recouvrement entre chaque sous-zone
et limiter les effets de bord. La Figure 2.4 montre la découpe finale de l’image
ainsi que l’ensemble des PSFs calculées pour chacune des 25 sous-zones. Sur la
figure, les niveaux sont ajustés de façon à mettre en évidence la variation de la
PSF dans le champ, cependant l’intensité du fond reste très faible par rapport à
celle de la PSF. La détection des étoiles et la mesure du flux s’effectue ensuite
indépendamment dans chaque sous-zone par projection de la PSF associée.

2.3.2 Magnitude et Couleur
Pour représenter le flux d’une étoile reçu sur Terre, on a défini la magnitude

apparente. C’est une échelle logarithmique inversée, ce qui signifie que plus un
objet céleste est brillant, plus sa magnitude est faible. Elle est déterminée à partir
du flux ( f ), par rapport à une constante de calibration (ZP) et une longueur
d’onde donnée (λ) selon la relation :

mλ = −2.5 log( fλ ) + ZP (2.1)

où ZP (pour "Zero Point") est la constante qui permet de convertir les magnitudes
instrumentale en magnitudes calibrées. Elle est en général déterminée à partir
d’étoiles standards, c’est à dire d’étoiles dont le flux est très bien connu, ou de ca-
talogue pré-calibrés, issus de précédentes observations d’une même zone du ciel.

Il est alors possible de définir ce que l’on appelle des indices de couleurs
comme étant la différence de magnitudes entre deux longueur d’ondes crois-
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16 ’’ 

Figure 2.4 – Prise en compte la variation de la PFS dans le champ avec le logi-
ciel StarFinder. Haut : Image combinée de N159W sur laquelle on
a représenté les sous-zones utilisées pour estimer une PSF. Chaque
sous-zone mesure 16′′ × 16′′ et est décalée de 8” pour introduire un
recouvrement et limiter les effets de bord. Bas : Ensemble de PSFs
calculées pour chacune des 25 sous-zone. Les niveaux sont ajustés
de façon à mettre en évidence la variation de la PSF dans le champ,
cependant l’intensité du fond reste très faible par rapport à celle de la
PSF.
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santes :

mλ1 − mλ2 = −2.5 log
(

fλ1

fλ2

)
(2.2)

Par exemple,
J − H = mJ − mH

La couleur est liée à la pente globale du spectre à cet endroit et dépend donc de la
température de la source. Ces données, ensuite exploitées dans des diagrammes
C-C (définis en Section 2.3.6), permettent de remonter à des paramètres tels que
l’âge, la masse ou le type spectral de l’objet.

Pour comparer les astres entre eux, on utilise la magnitude absolue, M. C’est
la magnitude apparente qu’aurait un astre si on le plaçait à une distance de 10
parsecs :

mλ − Mλ = −2.5log
(

d2

102

)
= 5 log d − 5 = µ (2.3)

µ est appelé module de distance. La connaissance de la distance d de l’objet
permet de remonter à sa magnitude absolue, et inversement.

2.3.3 Extinction Interstellaire
Durant le trajet jusqu’à la Terre, les photons émis par une étoile sont soumis

à divers processus physiques. L’un d’entre eux concerne l’absorption et la dif-
fusion d’une partie des photons par les poussières interstellaires présentes sur
leur chemin : c’est l’extinction interstellaire. Ce phénomène modifie le maximum
d’émission spectrale de la source en le décalant vers le rouge, créant ainsi un
biais sur la magnitude mesurée qui se propagera sur les autres grandeurs phy-
siques. L’extinction interstellaire, est chromatique, elle décroit avec la longueur
d’onde, et est plus important si l’étoile est localisée dans le plan Galactique. Ce
"rougissement" des sources doit être corrigé en appliquant une loi d’extinction
interstellaire caractérisée par :

· Aλ : L’extinction dans une bande de longueur d’onde λ, en unités de ma-
gnitude définit comme :

m0, λ = mλ + Aλ (2.4)

Où mλ est la magnitude observée d’une étoile et m0,λ sa magnitude appa-
rente intrinsèque.

· E(λ1 − λ2) : L’excès de couleur. Par exemple :

E(B − V ) = (B − V ) − (B − V )0 (2.5)

Où (B −V )0 est la couleur intrinsèque de l’objet et (B −V ) sa couleur appa-
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rente.

En théorie, chaque ligne de visée a une loi d’extinction Aλ différente, en fonc-
tion de la quantité et de la nature de la matière absorbant la lumière de l’objet
visé. Néanmoins la mesure sur un grand nombre de lignes de visée de l’absorp-
tion à différente longueurs d’ondes a permis d’établir une loi moyenne Aλ dé-
pendant seulement du paramètre Rλ.

Aλ = Rλ E(B − V ) (2.6)

Dans le cas d’une extinction due au milieu interstellaire diffus, RV ∼ 3.1 Car-
delli et al. [1989]. En pratique les rapports d’extinction et d’excès de couleurs à
différentes longueurs l’onde mesurés par de nombreux auteurs (par ex. [Mathis,
1990, Rieke and Lebofsky, 1985, Zombeck, 1990] permettent de déterminer l’ex-
tinction et l’excès de couleur pour n’importe quelle longueur d’onde, connaissant
AV et RV . Il est alors possible de «dérougir» les sources, c’est-à- dire de retrouver
les valeurs de couleur et de magnitude qui auraient été mesurées en l’absence
d’extinction.

2.3.4 Excès d’Infra Rouge et identification des YSOs
L’identification des YSOs est un point crucial de l’analyse des données. Comme

nous l’avons mentionné précédemment, ces jeunes étoiles sont encore profondé-
ment enfouies dans leur nuage natal de gaz et de poussières. Suivant un pro-
cessus similaire à celui de l’extinction interstellaire décrit précédemment, elles
subissent une extinction locale due à l’interaction de leur rayonnement avec le
gaz et les poussières de leur environnement circumstellaire. Ce phénomène est
détectable sous la forme d’un excès IR qui permet alors l’identification des plus
jeunes étoiles. La classification de Lada and Wilking [1984] permet ensuite de
classer empiriquement les différents stades d’évolution des YSOs en s’appuyant
sur l’intensité de leur excès IR. Cette classification est décrite plus amplement en
Section 2.1.1.

2.3.5 Contamination
Lors de l’étude d’amas stellaires, il est important de savoir discriminer les

étoiles "contaminantes" situées en avant et/ou en arrière plan de l’amas étu-
dié. En effet, rien ne peut assurer qu’une source particulière du champ appar-
tienne vraiment à l’amas. La prise en compte de ces étoiles dans l’analyse de la
région introduit une erreur dite, de contamination. Pour restreindre les effets
de la contamination, on utilise ce que l’on appelle des champs de contrôle. Les
champs de contrôle sont des images collectées en même temps que les données,
mais dont la ligne de visée est légèrement décalées par rapport au centre du
champ d’observation. L’étude photométrique de cette nouvelle cible permet de
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connaitre, pour chaque magnitude, la quantité d’étoiles qui contamine potentiel-
lement la région étudiée.

2.3.6 Diagramme Couleur-Couleur ou Magnitude-Couleur
Les diagrammes Couleur-Couleur (C-C) ou Couleur-Magnitude (C-M), sont

des diagrammes mettant en relation les indices de couleur des étoiles avec leur
magnitude dans une bande donnée. Ils ont permis à Ejnar Hertzsprung et Henry
R. Russel, indépendamment, de mettre en évidence le fait que la répartition d’un
échantillon d’étoiles sur ces diagrammes n’est pas uniforme : la plupart d’entre
elles se regroupent le long de la ligne dite, de séquence principale (MS), et une
faible proportion d’entre elles ont une position sensiblement différente. Les dé-
veloppements théoriques permettant d’expliquer cette répartition ont apporté à
la physique stellaire la plupart des modèles actuellement en vigueur pour décrire
l’évolution d’une étoile. A l’inverse, placer une étoile inconnue sur ce diagramme
permet, en fonction de la précision des données, de déterminer approximative-
ment son type, son âge et sa masse.

Une exploitation correcte du diagramme nécessite la connaissance de :
· La distance qui nous sépare de l’ensemble des objets. Dans notre cas, la

majorité des étoiles appartiennent au Grand Nuage de Magellan dont la
distances est bien connue (voir Section 2.2.2).

· La contamination, estimée grâce à des champs de contrôle comme décrit
précédemment (se référer à la Section 2.3.5)

· L’extinction interstellaire, qui permet de prendre en compte l’effet du rou-
gissement sur la position d’une source dans le diagramme. On peut appli-
quer directement la correction à chacune des sources, tracer des pentes ou
vecteurs montrant l’effet du rougissement sur les positions des étoiles dans
le diagramme, ou encore prendre en compte le rougissement dans les mo-
dèles utilisés pour l’interprétation.

Ces deux types de diagrammes sont souvent utilisés conjointement, de façon
à corroborer les résultats obtenus.

L’interprétation s’effectue ensuite en plaçant sur le diagramme des repères pré-
calculés issus de la modélisation, mettant en relation les âges, les masses initiales
et les magnitudes des étoiles. Parmi les repères fréquemment utilisés, on peut ci-
ter : la séquence principale (MS), la pré-séquence principale (PMS) ou encore les
isochrones. De nombreuses études mettent à dispositions ces repères pré-calculés
pour différentes caractéristiques environnementales, masses, âges, etc (e.g. [Ba-
raffe et al., 1998, Dotter, 2007, Siess et al., 2000, Tognelli et al., 2011]). Les
isochrones marquent sur le diagramme, la position d’étoiles de toutes masses
pour un âge donné. Elle sont utilisées pour déterminer l’âge d’une population.
On rappelle que l’isochrone d’âge nul (ZAMS ou Zero-Age Main Sequence) ma-
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térialise la localisation sur un diagramme, des étoiles venant tout juste d’entrer
sur la séquence principale. Elle constitue un point de repère indispensable pour
identifier les objets très jeunes (YSOs) : les objets présentant un excès d’IR se
trouveront à droite de la ZAMS sur le diagramme.

La Figure 2.5 illustre la prise en compte de l’extinction interstellaire dans
l’identification des YSOs sur un diagramme C-M construit à partir des données
de N159W. Sur la figure de gauche, l’isochrone d’âge nul (MS, pré-calculée par
Bessell and Brett [1988]) est représentée (en bleu) sans prise en compte de l’ex-
tinction (Av = 0). La grande majorité des étoiles dans le champ semble alors
présenter un excès IR. La figure de droite montre la nouvelle position de l’iso-
chrone d’âge nul lorsque l’extinction interstellaire est prise en compte dans le
modèle. Elle est calculée à partir de l’Equation (2.6) et des données de Rv et
E(B − V ) valables pour le LMC et issues de Lequeux [1989] et Clayton [1985].
On obtient alors (Av = 15). Les sources présentant encore un excès IR peuvent
cette fois-ci être correctement identifiées comme étant des YSOs.

2.4 Etude complète de la région N159W
L’ensemble des outils méthodologiques présentés dans la Section 2.3 nous ont

permis de mener à bien l’analyse des données de la région N159W. L’étude com-
plète de cette jeune région de formation d’étoiles a fait l’objet d’un publication
dans le journal Astronomy & Atrophysique (Bernard et al. [2016]) que je joins à
cette Section.

Guide de lecture pour l’article :
"Deep GeMS/GSAOI NIR observations of N159W in the Large Magellanic Cloud"

Plan du papier

Le papier est construit comme suit : Une première partie introductive, per-
met de replacer la région N159W dans l’ensemble du complexe de formation
N159/N160 (montré en Figure 1 du papier). Ce nuage moléculaire présente une
activité intense de formation stellaire et a fait l’objet de nombreuses études qui
sont résumées dans cette première partie. La seconde partie est consacrée à la
description des observations (2.1), la réduction des données (2.2), et la métho-
dologie de l’analyse photométrique (2.3). Je décris en 2.4 la calibration du ZP, et
en 2.5, les simulations qui nous ont permis d’évaluer la précision photométrique
de notre étude. La troisième partie est consacrée à l’analyse morphologique de la
région. En 3.1, nous détaillons les caractéristiques de cinq zones remarquables
du champ : la région centrale C1 dans laquelle on identifie deux étoiles massives
probablement à l’origine de l’ionisation de la région, les régions C2 à C4, très
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Isochrone 1 Myr
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     dans le champ

Young Stellar Objects 

Figure 2.5 – Prise en compte de l’extinction interstellaire dans le diagramme C-M
pour l’identification des YSOs dans les données de N159W. La figure
de gauche montre la répartition des 1386 étoiles détectées (points
noirs) sur le digramme. On y représente également l’isochrone d’âge
1 million d’année (pré-calculée par Siess et al. [2000], rouge pointillés)
et l’isochrone d’âge nul (MS, pré-calculée par Bessell and Brett [1988],
en bleue) sans prise en compte de l’extinction interstellaire (Av = 0).
La figure de droite montre la nouvelle position des isochrones lorsque
l’extinction interstellaire est prise en compte dans le modèle (Av = 15).
Cette nouvelle valeur est calculée à partir de l’Equation (2.6) et des
données de Rv et E(B−V ) valables pour le LMC et issues de Lequeux
[1989] et Clayton [1985]. Le vecteur de rougissement est représenté
en rouge. Les sources présentant encore un excès infrarouge peuvent
cette fois ci être correctement identifiées comme étant des YSOs.
(sources cerclées de rouge).
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compactes, qui sont localisées en bordure de la région ionisée, et la région C5
qui apparait très rouge et qui est donc très enfouie. Toutes nous intéressent car
elles présentent des marqueurs d’une activité récente de formation d’étoiles. En
3.2, nous identifions les YSOs, grâce à des diagrammes C-C et C-M que nous
localisons ensuite dans le champ. En section 4, nous nous intéressons tout parti-
culièrement à l’amas central, délimité par la région ionisée. En particulier, nous
estimons son âge (grâce à un diagramme C-M), et sa distribution en masse (grâce
à la construction de son IMF). La distribution spatiale des YSOs, combinée aux
caractéristiques de l’amas central nous permettent de proposer en section 5, une
discussion sur des scénarios possibles de formation de l’ensemble de ces régions.

Résultats

Cette étude nous a permis d’identifier 104 YSOs dans un champ de 85′′ × 85′′,
soit 21 × 21 pc. Ces jeunes étoiles sont concentrées en plusieurs amas, répartis
en périphérie de la région H II , qui ont été résolus pour la première fois grâce
à la haute résolution des observations obtenues via l’instrument GeMS/GSAOI.
Ils indiquent une activité de formation stellaire, potentiellement massive, très
récente. A l’inverse, les étoiles localisées à l’intérieur de la région H II semblent
être à un stade plus avancé de l’évolution stellaire. L’âge moyen obtenu pour
la bulle centrale est de 2 ± 1 Myr. Les deux étoiles massives situées au centre
de la bulle, sont classées type O et sont, selon toute probabilité, à l’origine de
l’ionisation de la région. La répartition des YSOs en bordure de la bulle ainsi que
l’âge plus avancé de la population de l’amas central suggèrent que l’expansion
de la région H II a déclenché les processus de formation stellaire observés sur sa
périphérie. Ce scénario est illustré par la Figure 2.6 et a été observé dans d’autres
régions H II de géométrie similaire (see, e.g. Deharveng et al. 2010 ; Ohlendorf
et al. 2013 ; Samal et al. 2014 ; Dewangan et al. 2015 ; Liu et al. 2015).

Cependant, les données actuelles ne nous permettent pas d’affirmer que l’ex-
pansion de la région H II soit le seul processus à l’origine de l’activité de forma-
tion stellaire à l’oeuvre dans cette région. En effet, il est particulièrement difficile
de différencier les populations d’étoiles formées spontanément, des populations
formées par un processus induit. Dale et al. [2015] rappellent que la réparti-
tion spatiale des étoiles jeunes ne suffit pas à les distinguer puisque les modèles
numériques prévoient des répartissions similaires pour les deux processus de for-
mations (Dale et al. [2013]). Les conclusions quant à ce type de scénario doivent
donc faire l’objet d’une grande prudence et un maximum d’indicateurs sont né-
cessaire pour conclure sur sa probabilité.

Dans le cas de nos observations, plusieurs sources d’erreurs limitent la pré-
cision de l’analyse photométrique. Elles sont liées à l’estimation de l’extinction
interstellaire, à l’estimation du ZP où encore à la mesure du flux comme cela
est plus amplement détaillé en Section 2.5. Nous avons pu mettre en évidence
que des marqueurs d’une phase précoce de formation stellaire étaient associés
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aux YSOs, mais nous ne sommes pas en mesure d’attribuer un âge précis aux ré-
gions stellaires nouvellement formées. Pour cela, des données complémentaires
seraient utiles afin de couvrir une plus large gamme de longueur d’onde et de
mieux contraindre les propriétés des jeunes objets stellaires (Pomarès [2009]).
Notamment, des données de spectroscopie pourraient apporter des précisions
sur le type et l’état d’évolution des objets stellaires, grâce à une meilleure carac-
térisation de leur distribution spectrale d’énergie.

Enfin, des données à haute résolution angulaires obtenues dans les longueurs
d’onde millimétriques et submillimétriques (par exemple avec le télescope ALMA,
Mauersberger et al. [2011]) pourraient également apporter des précisions sur les
conditions chimiques qui règnent dans les différents amas, ainsi que sur leurs vi-
tesses relatives, de façon à caractériser plus précisément les relations qui existent
entre eux, et mettre en évidence des origines communes ou non.

89



Front d’ionisation

Amas massif  ionisant 
de la région HII N159W

(1), (2), (3) : Amas de YSOs
Marqueurs d’une activité de formation stellaire récente

(1) 

(2) 

(3) 

0.25 pc

Figure 2.6 – N159W : possible scénario de formation. Les étoiles centrales massives
sont identifiées de type O et sont à l’origine de l’ionisation de la région.
On observe des amas de YSOs en périphérie de la région H II qui
sont des marqueurs d’une activité de formation stellaire récente. La
répartition des YSOs en bordure de la bulle ainsi que l’âge plus avancé
de la population de l’amas central suggère que l’expansion de la région
H II a déclenché les processus de formation stellaire observés sur sa
périphérie.
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ABSTRACT

Aims. The formation and properties of star clusters at the edge of H II regions are poorly known, partly due to limitations in angular
resolution and sensitivity, which become particularly critical when dealing with extragalactic clusters. In this paper we study the
stellar content and star-formation processes in the young N159W region in the Large Magellanic Cloud.
Methods. We investigate the star-forming sites in N159W at unprecedented spatial resolution using JHKs-band images obtained
with the GeMS/GSAOI instrument on the Gemini South telescope. The typical angular resolution of the images is ∼100 mas, with
a limiting magnitude of H ∼22 mag (90% completeness). Photometry from our images is used to identify candidate young stellar
objects (YSOs) in N159W. We also determine the H-band luminosity function of the star cluster at the centre of the H II region and
use this to estimate its initial mass function (IMF).
Results. We estimate an age of 2± 1 Myr for the central cluster, with its IMF described by a power-law with an index of
Γ =−1.05± 0.2, and with a total estimated mass of ∼1300 M�. We also identify 104 candidate YSOs, which are concentrated in clumps
and subclusters of stars, principally at the edges of the H II region. These clusters display signs of recent and active star-formation
such as ultra-compact H II regions, and molecular outflows. This suggests that the YSOs are typically younger than the central cluster,
pointing to sequential star-formation in N159W, which has probably been influenced by interactions with the expanding H II bubble.

Key words. Stars: formation – circumstellar matter – ISM: bubbles – H II regions – Infrared: stars – Instrumentation: adaptive optics
– Instrumentation: high angular resolution

1. Introduction

Feedback from massive stars (M > 8 M�) plays a major role in
shaping the appearance of their surroundings. Their strong ultra-
violet radiation fields ionise the local interstellar medium (ISM),
and their intense stellar winds and eventual supernova explosions
drive the dynamics of the ISM, while also enriching it with heavy
elements from the products of nuclear fusion. However, despite
their dominant role in galactic evolution, the formation of mas-
sive stars is still not well understood.

Two main models have been proposed to explain the forma-
tion of massive stars: monolithic collapse (McKee & Tan 2003)
or competitive accretion (Bonnell et al. 2001)1. In the first, the
formation scenario is similar to that in low-mass stars but with
high accretion rates (and accretion disks), while in the latter the
protostars grow in mass from a surrounding gas reservoir (via fil-
amentary feeding) depending on their position in the clump. To
understand which model and/or process is the main agent in the
formation of massive stars, it is important to observe them, and
their host clusters, in their earliest phases. However, due to the
nature of the stellar initial mass function (IMF; Salpeter 1955),
massive stars are inherently rare objects.

The earliest phases of massive stars evolve on short
timescales (∼105 yr) and occur deeply embedded in their na-

1 See Tan et al. (2014) and Krumholz (2015) for recent reviews.

tal clumps, making them difficult to observe (Churchwell 2002;
Lada & Lada 2003). In this context, recent wide-area, near-
infrared (NIR) surveys with the UKIRT and VISTA telescopes
(e.g. Lawrence et al. 2007; Minniti et al. 2010; Cioni et al. 2011)
have enabled detections of numerous candidate star clusters and
star-forming regions (e.g. Borissova et al. 2011; Piatti et al. 2014;
Romita et al. 2016). But characterising the stellar content of such
clusters remains an observational challenge, mainly due to limi-
tations in angular resolution and sensitivity, which become even
more critical in extragalactic systems.

The Large Magellanic Cloud (LMC) contains a rich sample
of molecular clouds, and its distance (∼50 kpc, e.g. Pietrzyński
et al. 2013; De Grijs et al. 2014) is small enough to allow study
of individual objects within those clouds. The LMC is also suf-
ficiently far from the Galactic plane (b∼−33◦) that foreground
extinction is relatively small. As such, the LMC provides an ex-
cellent system in which to study massive star-formation regions
in an extragalactic environment (with a metallicity about half of
the solar value, e.g. Dufour et al. 1982; Smith 1999)

One of the richest star-forming regions in the LMC is the
N159/N160 complex (see Fig. 1), with its H II regions first cat-
alogued by Henize (1956). The complex is located in a ridge
of molecular CO gas (Ott et al. 2008), approximately 600 pc
(in projection) south from the spectacular 30 Doradus region,
and is the location of the first extragalactic protostar, discovered
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Fig. 1. Overview of the N159/N160 complex. Top: Composite VISTA
image (Cioni et al. 2011), combining Y (blue), J (green) and Ks (red)
bands. Bottom: Composite Spitzer image of N159E and N159W, com-
bining 3.6 µm (blue), 4.5 µm (green) and 8 µm (red). The N159W field
targetted by GeMS/GSAOI is shown by the yellow square. Compact
clusters discussed in the paper are labelled C1-C5. The positions of the
close X-ray binary LMC X-1 and the SNR 0540 – 697 (Chen et al.
(2010)) are marked in dash-dotted cyan line and red cross respectively.

by Gatley (1981), as well as the first known type I extragalactic
OH maser (Caswell 1981). An overview of the structural com-
ponents of the complex was given by Bolatto et al. (2000), who
described it as three distinct, well-separated regions (spanning
∼15′/220 pc), as follows:

1. N160: associated with H II regions and young stellar clusters,
where massive-star formation is in a relatively evolved stage
and the parent clouds are almost entirely photodissociated
and dissipated.

2. N159: associated with H II regions and young stellar clus-
ters, but still closely linked with molecular gas and active
star formation. N159 hosts massive embedded young stel-
lar objects (YSOs), a maser source, and several ultracompact
H II (UCHII) regions (Chen et al. 2010). N159 harbours two
giant molecular clouds: N159E and N159W, located on the
eastern and south-western sides of N159, respectively (Jo-
hansson et al. 1998; Jones et al. 2005; Fukui et al. 2008). CO
observations also reveal a very high concentration of molec-
ular gas at the location of N159W (Cohen et al. 1988; Jo-
hansson et al. 1998; Bolatto et al. 2000).

3. N159S: a giant molecular cloud ∼60 pc south of N159 (thus
not included in Fig. 1), with seemingly little star-formation
activity (Bolatto et al. 2000; Galametz et al. 2013), although
the detection of candidate Herbig Ae/Be stars at its northern
tip suggests cluster formation might just be starting (Naka-
jima et al. 2005).

The morphology described above suggests sequential star-
formation southwards through the complex. This is supported by
NIR imaging from Nakajima et al. (2005), who suggested that
star formation in N160 may have been initiated by a supergiant
shell (SGS 19, with its centre north-northeast of N160) with sub-
sequent star formation in N159 and the tip of N159S. This sce-
nario is also supported by Farina et al. (2009) from spectroscopic
observations of massive stars across the region.

Early studies of the stellar content and exciting stars from op-
tical observations of N159 were presented by Heydari-Malayeri
& Testor (1982) and Deharveng (1992). From observations with
the Spitzer Space Telescope Infrared Array Camera (IRAC),
Jones et al. (2005) argued that the different components in N159
have a common star-forming history, with a wind-blown bubble
(∼1-2 Myr old) initiating star formation at the rim. The Papillon
Nebula (Meynadier et al. 2004) in the the northeast of the bubble
and the C2 and C5 compact clusters (see below) are located on
the edge of this bubble (indicated by the ∼40 pc diameter circle
in the lower panel of Fig. 1). These arguments are substantiated
by the map of star-formation rate from Galametz et al. (2013).

From analysis of Spitzer observations with the Multiband In-
frared Photometer, Chen et al. (2010) proposed a more compli-
cated pattern of star formation in N159, where the expansion of
the H II region could have triggered the star formation in N159E
but not in N159W. They concluded this from a comparison of the
distribution of YSOs and massive stars in both regions, and sug-
gested that star formation in N159W may have started sponta-
neously (or was triggered by a force that is no longer detectable,
e.g. an old supernova remnant).

A first high-resolution NIR study of N159W, taking advan-
tage of adaptive optics (AO), was presented by Testor et al.
(2006), who resolved some of the candidate YSOs/clusters
into multiple components for the first time. More recently,
13CO (J=2–1) observations of N159W with the Atacama Large
Millimetre Array (ALMA) have discovered the first two extra-
galactic protostellar molecular outflows (Fukui et al. 2015).

In this paper we investigate the stellar content of N159W, us-
ing deep, high angular-resolution JHKs-band images obtained
with the Gemini South Adaptive Optics Imager (GSAOI, Mc-
Gregor et al. 2004; Carrasco et al. 2011), fed by the Gemini
Multi-conjugate adaptive optics System (GeMS, Rigaut et al.
2014; Neichel et al. 2014). The observed field covered a field
of ∼90′′ across (as shown in Fig. 1). These observations cover
a wider field than the previous AO-corrected imaging, at finer
angular resolution, and reach some 2-3 mag deeper. This com-
bination of high angular-resolution and excellent sensitivity in
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the NIR provides us with an unprecedented view of N159W, to
investigate its stellar content and ongoing star formation.

The paper is organised as follows. In Sect. 2 we present the
observations, data reduction, and completeness and contamina-
tion analysis. Sect. 3 discusses the morphology of the region,
and colour-colour and colour-magnitude diagrams from the data
are used to identify candidate YSOs. In Sect. 4 we derive the
luminosity function, and associated IMF of the central cluster.
Sect. 5 discusses the star-formation scenario in the N159W com-
plex, with a closing summary in Sect. 6.

2. Observations and data reduction

2.1. Observations

The data were obtained with the Gemini South Adaptive Optics
Imager (GSAOI, McGregor et al. 2004; Carrasco et al. 2011), fed
by the Gemini Multi-conjugate adaptive optics System (GeMS,
Rigaut et al. 2014; Neichel et al. 2014) on 2014 December 8
as part of programme GS-2014B-C-2 (P.I. B. Neichel). GSAOI
provides images of a 85′′ × 85′′ field of view, at a plate scale of
∼20 mas/pixel (see McGregor et al. 2004; Carrasco et al. 2011).
The focal plane is imaged by a 2× 2 mosaic of Hawaii-2RG
2048× 2048 pixel arrays, with 3′′.0 gaps between each array.

The observations are summarized in Table 1 and the final
three-colour (JHKs) image is shown in Figure 2. Each science
observation was randomly dithered around the central pointing
by 5′′ to fill-in the detector gaps, and adjacent sky frames were
taken 2′.5 from the science field. The average resolution obtained
over the field, as measured by the full-width half maximum
(FWHM) of the stars on single-exposure frames, is reported in
Table 1, as is the natural seeing at the time of the observations
(measured at zenith). The average FWHM in the Ks-band was
105 mas, while the average Strehl ratio (SR) obtained was 15 %.
These performances are slightly worse than those expected for
such good-seeing conditions, but are consistent with observa-
tions at low altitude (airmass between 1.3 and 1.6), as is the case
for the LMC as seen from Cerro Pachon. The coordinates of the
field centre were α= 05h39m40s, δ=−69◦45′55′′(J2000), cho-
sen to span two star-forming regions of interest and to overlap
with the field observed by Testor et al. (2006).

2.2. Data reduction

The data were reduced using the same methods as those from
Neichel et al. (2015), using home-made procedures developed in
yorick (Munro 1995). The relevant steps were: (i) creation of a
master flatfield, based on sky-flat images taken during twilight
of the same night; (ii) creation of a master sky-frame based on
the dedicated sky images; (iii) correction of the science frames
using the relevant master flats/skies, as well as for detector non-
linearities and different gains between each detector.

In addition, it was necessary to apply an instrumental dis-
tortion correction. An initial distortion map was derived from
GeMS/GSAOI observations of the Galactic globular cluster
NGC 288, that were correlated with images from the Advanced
Camera for Surveys on the Hubble Space Telescope (HST).
This distortion map lead to a residual positioning accuracy of
∼0′′.2, which is not good enough for the image quality of the
GeMS/GSAOI images here. Moreover, this calibration only ac-
counts for the static instrumental distortion – a dynamical com-
ponent, which depends on the constellation of natural guide stars
and environmental factors like the telescope pointing, still needs
to be taken into account.

The dynamical contribution to the distortion map has to be
corrected frame by frame, selecting one frame as the primary
astrometric reference. By using high-order polynomials and the
position of relatively bright stars common to all the frames, we
were able to cross-register the images by the following steps:
(i) creation of a polynomial base (P)i of distortion modes as
Pi(x, y) = Ci,0 + Ci,1x + Ci,2y + Ci,3x2 + Ci,4xy + Ci,6y2 + ... ;
(ii) measurement of the vectors Vx and Vy of the positional dif-
ference between each image and the reference frame, for each of
the bright (< 21 mag) stars common to all frames; (iii) perform
a Levenberg–Marquardt fit of the Vx and Vy vectors on the poly-
nomial base and determination of the αi and βi coefficients such
that: Vx =

∑
αiPi and Vy =

∑
βiPi; (iv) application of the inverse

distortion map to the full image.
Of course, the quality of the above corrections depends on

the number of stars available for the procedure. The N159W ob-
servations provided a large number of reference stars and, by us-
ing 15 degrees of freedom per axis, we obtained corrected frames
with a typical precision of 0.1 pixel. Following the procedure de-
scribed above, each individual image was reduced and combined
by filter to produce three final reduced images.

2.3. starfinder photometry

Photometry for the stars in the observed field was obtained us-
ing the starfinder package (Diolaiti et al. 2000). Because of
the complex structure of AO-corrected point spread functions
(PSFs), and their spatial and temporal variations, photometry of
AO images requires PSF-fitting algorithms that provide more ac-
curate results than regular aperture photometry (see, e.g. Neichel
et al. 2015).
starfinder builds an empirical PSF by combining results for

several stars in an image. In the case of spatial variations of
the PSF across a field, it is usually divided into subfields, with
starfinder then used on each subfield in turn. There is naturally
a trade-off between having enough stars in each subfield so that
an accurate PSF model can be extracted, versus keeping the sub-
field as small as possible to minimize PSF variations. We experi-
mented with a range of subfield sizes for N159W. The minimum
residual was obtained for subfields of 16′′ × 16′′, shifted by 8′′
(in x or y) to introduce an overlap between the frames. Each star
was then measured several times, using different sets of PSFs,
which were then used to investigate the photometric errors.

The other critical aspect of tuning the starfinder analysis
is the choice of the number of iterations, the relative thresh-
old, and the correlation threshold for star extraction at each it-
eration. These parameters are summarized in Table 1. Note that
starfinder goes through several iterations of star detection, re-
moving the detected stars at each iteration. We can then adjust
different threshold levels, pushing toward low signal-to-noise
over the iterations. The numbers given in the ninth column of
Table 1 are the thresholds used for each iteration.

We adjusted the starfinder parameters so that single faint
stars were detected without too much contamination from re-
maining bad/hot pixels or from structures in the background. Our
three final reduced images (J, H, and Ks) have different charac-
teristics in terms of noise and resolution, so the starfinder pa-
rameters have been optimized for each filter. To detect as many
of the faint stars as possible we used 2× 2 binned images. This
enabled the detection of faint stars more robustly and, as the
pixel size is 20 mas and the typical resolution was ∼100 mas,
the binned images are still well sampled, with no loss of spa-
tial information. Three bright stars were saturated in the H- and
Ks-band observations (with pixel counts in excess of 50 000 e−).
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Fig. 2. Three-colour GeMS/GSAOI image of N159W combining J (blue), H (green), and Ks (red); north is up and east is left. The width of the
image (east to west) is 90′′ (∼22 pc). Compact clusters discussed in the paper are labelled C1-C5, and the white circle indicates the H II bubble
enclosing the central star cluster.

Table 1. Observational details and starfinder parameters used for the star detection and photometry for each filter. The quoted full width half
maximum (FWHM) and Strehl ratio (SR) of the point-spread functions (and their corresponding standard deviations) are the means from mea-
surements of over 200 stars uniformly distributed over the field, from all the individual frames. The exposure time for each image was 80 s. The
two/three values given for the starfinder threshold mean that the algorithm does two/three iterations, with a relative threshold at N-sigma each.

Date Filter Number of <FWHM> σFWHM <SR> σSR Natural seeing starfinder starfinder

frames (mas) (mas) (%) (%) (@ 0.55µm) Threshold Correlation
2014 Dec 8 J 17 145 15 3 1 0′′.55 [5,2] 0.7

H 14 100 20 9 2 0′′.60 [5,3] 0.7
Ks 17 105 15 14 3 0′′.55 [5, 4, 2] 0.75
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These were excluded from the PSF definition and photometry,
with their magnitudes adopted from observations of N159/N160
with the Infra-Red Survey Facility (IRSF) by Nakajima et al.
(2005). The final photometric catalogue contains magnitudes for
2185 stars in J, 4187 in H and 3912 in Ks.

2.4. Photometric and astrometric calibration

To calibrate the instrumental magnitudes we evaluated the pho-
tometric zero-points, employing values for 40 well-isolated stars
in the observed field from the IRSF observations (Nakajima et al.
2005). A reasonable match is found, with a zero-point uncer-
tainty of 0.06 mag in J and H, and 0.08 mag in Ks.

As an independent check, we also attempted to derive a zero-
point using the 2MASS catalogue (Skrutskie et al. 2006). The
pixel size of the 2MASS cameras was only ∼2′′, so there is a
large mismatch compared with the GSAOI images, and only 10
of the isolated stars used above could be securely identified. The
zero-point uncertainties from calibration with the 2MASS stars
were 0.2 mag in J and H, and 0.1 mag in Ks. Given the smaller
number of stars availale, we therefore adopted the zero-points
determined using the IRSF catalogue2.

The world-coordinate system was also calibrated using the
same 40 isolated stars from the IRSF catalogue (for which the
quoted astrometric accuracy is 0.5′′; Nakajima et al. 2005). The
astrometric solution of the GSAOI images was set using the x/y
(pixel) positions of each star cf. the IRSF positions, resulting in
a mean astrometric dispersion of 5 mas (i.e. less than the typical
FWHM of the images, so no confusion is expected).

2.5. Photometric error and completeness

After calibration, we undertook a series of completeness tests in
each filter to estimate the depth and photometric uncertainties of
our images. The detectability of a source depends on the local
stellar density and the starfinder settings, and may also be af-
fected by diffuse background in the case of a region like N159W.
To determine the completeness of our images we used simulated
stars inserted in the real images. As for the PSF analysis, we di-
vided the image in subfields and used the corresponding local
PSF from starfinder to construct simulated stars which mimic
the real variations across the field.

A set of 1000 artificial stars was inserted at random posi-
tions in each subfield, following the method from (Neichel et al.
2015). Random magnitudes (in steps of 0.5 mag) between 14.0
and 22.0 were assigned for each filter. The starfinder source
detections were then run using the exact parameters as those in
Table 1, and the number of artificial stars successfully recovered
was used to estimate the photometric completeness. At the same
time we also estimated the photometric error by computing the
standard deviation of the difference between the measured and
simulated magnitudes.

Results of these tests are shown in the upper panel of Fig. 3,
with 90 % completeness obtained at J = 21.55, H = 21.85, and
Ks = 21.85 mag3. Results for the photometric uncertainties are
shown in the lower panel of Fig. 3; the final photometric uncer-
tainties are given by these errors combined in quadrature with
the zero-point errors estimated above.

2 Corrections between the IRSF and 2MASS systems are small,
amounting to < 0.05 mag for (J −Ks)IRSF < 1.7 mag (Kučinskas et al.
2008), so are neglected when estimating the final photometric error.
3 This is 2.55, 3.85, and 4.50 mag deeper than the respective limiting
JHKs magnitudes of the IRSF data (Nakajima et al. 2005).
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Fig. 3. Completeness (upper panel) and photometric uncertainties
(lower panel) for each filter estimated from the completeness tests.

3. Results

3.1. Morphology of the N159W complex

The composite GeMS/GSAOI image of N159W is shown in
Fig. 2. Toward the south of the observed field we can clearly
identify the ionised H II region, forming an almost circular neb-
ula (as indicated by the white circle in the figure). There are two
bright stars separated by ∼0′′.9 at the centre of the nebula, with
J = 14.15 and 14.85 mag (with the northern star the brightest, as
shown in the lower-right panel of Fig. 4); these are thought to
be the primary ionising sources of the H II region (Deharveng
1992). Optical spectroscopy from Conti & Fitzpatrick (1991)
classified the (then unresolved) composite spectrum as O3-6 V,
while also suggesting that it might well be a small compact clus-
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ter. Deharveng (1992) classified the two stars as O5-6 and O7-
O8, and Testor et al. (2006) obtained a NIR spectrum of the
brightest star, confirming it as an O star of type O5-6, with an es-
timated extinction of AV = 3.54 mag. For completeness, we note
that Farina et al. (2009) classified their spectrum of the central
source(s) as O84. The cluster associated with these two massive
stars, within the surrounding nebula, is hereafter referred to as
the central cluster.

Three compact clusters are observed at the edge of the neb-
ula, identified as C1, C2 and C3 in Fig. 2. These are located sym-
metrically around the nebula, at an almost equidistant projected
distance from the centre. Another compact cluster (identified as
C4) is located to the north-east of C3, and further north there is
a very embedded region, labelled as C5. The properties of each
of these are now discussed in turn.

3.1.1. Compact cluster C1

This corresponds to a class II YSO (053940.78−694632.0) iden-
tified by Chen et al. (2010), which was also classified as a Herbig
Ae/Be star by Nakajima et al. (2005). Our observations reveal a
compact cluster (see Fig. 4), with the reddest star consistent with
the position of the previously reported YSO/Herbig object. The
clump that hosts this cluster has a somewhat cometary shape,
with a limb-brightened rim, and is further discussed in Sect. 5.

3.1.2. Compact cluster C2

This compact cluster is source P2 from Jones et al. (2005), and
N159A7 from Testor et al. (2006, resolved by their observations
into their sources 121, 121a, 123, and 123a). This also corre-
sponds to a class I/II YSO (053941.89−694612.0) from Chen
et al. (2010), who estimated its mass to be 33.7± 2.6 M�, with
AV = 12.7 mag (while also noting it had multiple components).

The expanded view of C2 from the GeMS/GSAOI images
is shown in Fig. 4, revealing two dominating components and
several other sources, all embedded in a diffuse nebula with a
diameter of ∼0.55 pc. The two main components have compa-
rable Ks-band magnitudes, while the redder source (123 from
Testor et al.) is probably the source dominating the YSO lumi-
nosity and mass estimate from Chen et al.; spectroscopy of this
source from Testor et al. confirms that it is in a very early stage
(class 0/I YSO), so it is unlikely to have started ionising its sur-
roundings. Interestingly, C2 is one of the two high-mass sources
with a reported outflow from the ALMA observations by Fukui
et al. (2015). They suggest that star formation in this compact
cluster was likely triggered by the collision of two thin filaments
of gas ∼105 yrs ago.

3.1.3. Compact cluster C3

This cluster was detected as a compact radio source by Hunt &
Whiteoak (1994, their source 5) and Indebetouw et al. (2004).
It corresponds to 053937.53−694609.8 from Chen et al. (2010),
who classified it as a type I/II YSO (with multiple components).
Their mass estimate was 31.2± 2.9 M�, with an inferred spectral
type of O7 V (cf. the spectral type of O7.5 V inferred from the
analysis of radio data by Indebetouw et al.). C3 is also N159A5
from Testor et al. (2006), who described it as a tight cluster of

4 Their observed coordinates are ∼0′′.3 from the position of the brighter
star so their spectrum was likely dominated by this object, albeit con-
taminated by the other star given their quoted pixel scale and slitwidth.

five stars (their nos. 133, 136, 137, 138 140), with an estimated
extinction of AV = 8-12 mag.

All the components are embedded in nebulosity with a diam-
eter of 1′′.9 (0.5 pc). Our GeMS/GSAOI data resolve C3 into even
more components than past observations with ∼20 sources (see
Fig. 4). Jones et al. (2005) described the cluster as a compact
H II region with one or more OB-type stars, and spectroscopy
from Testor et al. (2006) of the brightest member (hence likely
dominant source of ionising photons) revealed a late O-type star
(also see Martin-Hernandez et al. 2005).

3.1.4. Compact cluster C4

This corresponds to N159A6 from Testor et al. (2006), who re-
solved it into six stars embedded in nebulosity with a diameter
of 0.45 pc. Our observations resolve C4 into at least 12 stars,
as shown in the lower-left panel of Fig. 4. In particular, star 155
from Testor et al. (in the centre of the image) is now resolved into
a double star. C4 is also source 053935.99−694604.1 from Chen
et al. (2010), who classified it as a type I YSO and noted it having
multiple components. Indeed, using the photometry from Testor
et al. (their star 151, the bright, red object on the western edge of
C4 in Fig. 4), Chen et al. estimated a mass of 18.5± 1.4 M�, with
AV = 2.5 mag; this object was also classified as a Herbig Ae/Be
star by Nakajima et al. (2005).

3.1.5. Compact cluster C5

C5 is a very red region which appears to be deeply obscured with
nebulosity detected fin the H- and Ks-bands (see Figs. 2 and 4). It
is the most intense 6 cm (4.8 GHz) continuum source seen in ob-
servations with the Australia Telescope Compact Array (ATCA)
of N159 (Hunt & Whiteoak 1994; Indebetouw et al. 2004), and
has the highest dust surface-densities in the whole N159/N160
complex, and one of the highest star-formation rates (Galametz
et al. 2013).

The Spitzer observations from Chen et al. (2010) revealed
the presence of an embedded YSO in C5, which they classified
as type I, estimating a mass of 34.8± 8.4 M�, with an inferred
spectral type of O6 V. More recently, ALMA observations of the
dense CO gas in C5 revealed a complex structure (their ‘N159W-
N’; Fukui et al. 2015), with several filaments which are generally
elongated in the northeast-southwest direction, and the detection
of a blue-shifted lobe of an outflow, thought to be associated
with the YSO. Taking into account longer-wavelength data from
the Herschel Space Observatory, Fukui et al. estimated the mass
and luminosity of the YSO (their ‘YSO-N’) to be 31± 8 M� and
(1.4± 0.4)× 105 L�, respectively.

No stars are detected in our GeMS/GSAOI images at the lo-
cation of the YSO (Chen et al. 2010; Fukui et al. 2015) or the
UCHII region (Indebetouw et al. 2004). Indeed, only one very
red star (with J = 21.9, H = 18.4 and Ks = 16.2 mag) is detected
in/near the clump, some 2′′ (0.5 pc) south of the UCHII region.

3.2. Identification and distribution of young stellar sources

3.2.1. Near-IR colour-colour diagram

To investigate the nature of the stellar population of N159W, in
the left-hand panel of Fig. 5 we show the (H − Ks) vs. (J − H)
colour-colour diagram (CCD) for the 1386 sources detected in
each of the JHKs bands (for which the photometric error is lower
than 0.2 mag). Overlaid on the CCD are curves representing the
main sequence (MS) and giant branch (shown in red and orange,

Article number, page 6 of 13 96



A. Bernard et al.: Deep GeMS/GSAOI near-IR observations of N159W in the LMC

Fig. 4. Details of the five compact clusters (C1-5) and central two O-type stars (thought to ionise the central cluster) from the three-colour
GeMS/GSAOI image; J (blue), H (green), and Ks (red).

respectively; Bessell & Brett 1988), and the locus of T Tauri stars
(TTS, shown in blue; Meyer et al. 1997)5.

Reddening vectors are also overplotted in Fig. 5 (as dashed
red lines), drawn from the tip of the giant branch (left),
from the base of the MS (middle), and from the reddest TTS
(right). In each of these we calculate the reddening adopting
a normal extinction law, with: AJ/AV = 0.282, AH/AV = 0.175,
AK/AV = 0.112 (Rieke & Lebofsky 1985). Shifting the brightest
stars along the reddening vector to the MS, we find that they
are consistent with the expected colours of O4-O5 stars, in good
agreement with the spectroscopy of the central stars discussed
above.

Most of the sources in the left-hand panel of Fig. 5 are within
the reddening band of the MS, which could be a mixture of red-
dened field stars and sources with warm circumstellar dust, a
standard characteristic of young pre-main-sequence (PMS) ob-
jects (Lada & Adams 1992). In contrast, stars lying redwards
of the middle reddening vector are expected to be associated
with NIR-excess from optically-thick circumstellar disks. We
can therefore use the CCD for a first identification of NIR-excess
objects.

To understand the potential contamination from back-
ground/foreground stars, the same CCD is shown for the con-
trol field in the right-hand panel of Fig. 5. Most of the sources
are also within the MS reddening band, and only a few objects
are found further redwards, which could be due to unresolved
binaries.
5 In which the MS and TTS loci have been converted to the 2MASS
system using the relations from Carpenter (2001).

Thus, to try to identify candidate YSOs which are associated
with the cluster we applied the following two criteria:

1. H − Ks > 1σ (where σ is the error on the colour term) from
the MS reddening vector.

2. J−H > 0.65 mag to avoid the region in the control field which
contains other sources.

We may have missed a few candidates using these criteria, but
we aimed to minimise the contamination by non-cluster mem-
bers in the final sample. The 36 candidate YSOs with NIR ex-
cesses identified using these criteria are indicated in Fig. 5 with
blue circles.

We comment that 2256 sources were detected only in the H-
and Ks-bands; while these are not included in Fig. 5, some may
also be YSO candidates with NIR excesses. Equally, some YSOs
appear relatively normal in the NIR, but are found to display ex-
cesses when going to even longer wavelengths, e.g. from Spitzer
observations (Ojha et al. 2011; Chavarría et al. 2014; Saral et al.
2015). Thus, the number of YSO candidates identified from our
analysis is knowingly an underestimate of the likely total in the
region. Either deeper J-band observations and/or high spatial-
resolution L- and M-band observations are needed to recover all
the candidates. Nevertheless, in the next section we attempt to re-
cover some of these embedded sources from their H−Ks colours.

3.2.2. Near-IR colour-magnitude diagram

The colour-magnitude diagram (CMD) of the 2256 sources de-
tected only in the H- and Ks-bands (with photometric errors of
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Fig. 5. Colour-colour diagrams for the cluster region in N159W (left-hand panel) and the control region (right), with the loci of the main sequence
(MS), giant branch, and T Tauri stars (TTS) overlaid in red, orange and blue, respectively. Also shown are reddening vectors (dashed red lines)
drawn from the tip of the giant brach (left), from the base of the MS (middle), and from the reddest TTS (right). Cluster sources with a NIR excess
are indicated in the left-hand panel by the blue circles. The error bars in the lower-right corner show the average uncertainties in the colour terms.

< 0.2 mag) is shown in Fig. 6 (black points), together with stars
observed in the control field overlaid (black points with green
circles). Also plotted are the zero-age main sequence (solid blue
lines) and the 1 Myr PMS isochrone from Siess et al. (2000,
dotted red lines)6 for extinctions of AV = 0 and 15 mag. In con-
trast with the control field, N159W has a significant number of
stars with (H−K)> 0.7 mag, which could be associated with the
young population of the cluster. However, trying to disentangle
young stars from reddened background stars from such a CMD is
complex, so we adopted the following approach. We considered
the maximal extinction seen in the direction of N159W, and ap-
plied this to the intrinsic colour of a dwarf star. We then consid-
ered all sources redder than this as potential NIR-excess sources
associated with the cluster region.

We estimated the maximum extinction using the 21 cm H I
ATCA observations from Dickey et al. (1994, which had an an-
gular resolution of ∼7′′). From the H I absorption in the direction
of N159W they estimated N(H I) = 9.62× 1022 cm−2 . The gas-
to-dust ratio, NH/E(B − V), in the LMC is several times larger
than the Galactic value (Lequeux 1989; Clayton 1985). Using
the conversion NH/E(B−V) = 2 × 1022 atoms cm−2 mag−1 from
Lequeux (1989) and RV = AV/E(B − V) = 3.1, we estimated a
maximal visual extinction toward N159W of AV ∼15 mag7. The
resulting E(H − K) for a background star is ∼0.9 mag (from
AV = 15.9× E(H − K), Rieke & Lebofsky 1985). Considering
the intrinsic H − Ks colour of 1 Myr PMS stars is ∼0.1 mag (see
Fig. 6), AV = 15 mag would shift their location to maximum of
(H − Ks)∼ 1 mag.

Thus, we considered sources with H − Ks > 1 mag as candi-
date YSOs, with intrinsic excesses from disks and/or envelopes.

6 We employed the isochrones from Siess et al. (2000) as they are the
only PMS evolutionary models available which extend to a mass limit
of 0.1 M� and with a subsolar metallicity (calculated for Z = 0.01, cf.
the slightly lower metallicity of the LMC of Z = 0.008).
7 This agrees with the maximum value from the YSO analyses by Chen
et al. (2010)

In our sample selection we employed a slightly more conserva-
tive colour cut, only selecting those sources with H−Ks > 1 +σ,
where σ was the estimated uncertainty on the colour term. Ap-
plying this method we identified 68 additional candidates, as
shown by red circles in Fig. 6, although we acknowledge that
a small number of these might be highly-reddened background
sources. This gives 104 candidate YSOs in total: 36 from analy-
sis of the CCD, and 68 additional candidates from the CMD.

3.2.3. Spatial distribution of candidate YSOs

The spatial distribution of YSOs in a star-forming complex pro-
vides an excellent tracer of recent star formation. The locations
of our candidate YSOs in the region of the central cluster and
the C5 clump are shown in the left- and right-hand panels of
Fig. 7, respectively, including candidates from analysis of the
CCD (blue circles) and CMD (red circles). Also shown are in-
tensity contours of 8 µm emission from the Spitzer IRAC data
(Jones et al. 2005). The locations of the candidate YSOs are gen-
erally correlated with the 8 µm emission, which also corresponds
to dense clumps of molecular gas (e.g. Seale et al. 2012). In con-
trast, there are only a few candidate YSOs in the central cluster
region (indicated by the white circle in Fig. 7), where the 8 µm
emission is less intense.

The 8 µm morphology around the cluster resembles many
Galactic bubbles associated with H II regions (e.g. Deharveng &
Zavagno 2011). The 8 µm IRAC band contains emission features
at 7.7 and 8.6 µm which are commonly attributed to polycyclic
aromatic hydrocarbons (PAHs; e.g. Peeters et al. 2004). PAHs
are believed to be destroyed in ionised gas (Pavlyuchenkov et al.
2013), but are thought to be excited in the photo-dissociation
region at the interface of a H II region and a molecular cloud,
by the absorption of far-UV photons from the exciting stars of
the H II region. In particular, PAH emission is thought to be a
good tracer of the formation of B-type stars (Peeters et al. 2004),
which heat the surrounding dust to high temperatures, exciting
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10"

Fig. 7. Locations of the candidate YSOs in the GeMS/GSAOI Ks-band image, compared with the intensity of 8 µm emission from Spitzer obser-
vations (green contours, Jones et al. 2005); north is up and east is left. The blue circles show YSO candidates from analysis of the colour-colour
diagram, red circles are those from analysis of the colour-magnitude diagram, see text for details. The left-hand panel shows the region around
the central cluster (indicated by the white circle), with the yellow arc showing the location of an apparently limb-brightended rim; the right-hand
panel shows the region around the C5 compact clump.

the PAH bands and fine-structure lines. Indeed, bright, compact
emission around B-type stars has been seen in Galactic bubbles
(e.g. Zavagno et al. 2007; Samal et al. 2014; Dewangan et al.
2015; Kerton et al. 2015).

In summary, the locations of the candidate YSOs support the
idea that the compact 8 µm emission and molecular clumps in
N159W appear to be associated with recent massive-star forma-
tion, (see also Jones et al. 2005; Testor et al. 2006). In contrast,
the relative absence of YSOs in the central cluster suggests it
was formed earlier. Possible scenarios for the history of the re-
gion are discussed in Sect. 5.

4. Properties of the central cluster

We now discuss the properties of the central cluster, defined as
the sources detected within the white circle in Figs. 2 and 7.

4.1. Age

We estimated the age of the central cluster using the CMD of
its member stars (see Fig. 8). We preferred to use the J-band
here rather than H or Ks to minimize the effect of potential
NIR-excesses on the age estimate. The zero-age main sequence
(blue line, Marigo et al. 2008) and PMS isochrones for ages
of 0.5-3 Myr (Siess et al. 2000) are also plotted in the figure,
after correction for the distance (50 kpc) and mean extinction
(AV = 2.8 mag, Testor et al. 2006).

The main sequence is well defined (albeit sparsely popu-
lated) down to J ∼ 18.5 mag in Fig. 8. At fainter magnitudes a
number of redder stars are seen and, from comparison with the
isochrones from Siess et al. (2000), some are probably PMS
stars. The majority of these stars are located redwards of the
3 Myr isochrone (after correction for the mean extinction), in-
dicating that the cluster is unlikely to be older than 3 Myr. How-
ever, background sources could also populate this PMS zone. To

minimise such contamination we selected only sources within a
radius of 4′′ (1 pc) of the central massive stars, where the stel-
lar density is greatest. These sources are marked with open cir-
cles in Fig. 8, and most are located between the 0.5 and 3 Myr
isochrones, confirming the young age of the cluster. From this
spatially-restricted subsample the average age estimated for the
central cluster is 2± 1 Myr.

4.2. Mass function

We also investigated the IMF and total mass of the central clus-
ter. We limited our analysis to the region indicated by the white
circle in Fig. 2 as it represents a well-bounded sample (in terms
of age, metallicity and distance), and the observed present-day
mass function should then be a fair representation of the under-
lying IMF. Here we used the H-band photometry, as the number
of sources and photometric accuracy were better cf. the other
bands (while also avoiding potential NIR excesses which might
influence the Ks-band photometry).

In constructing the luminosity function for the cluster we
corrected for possible field-star contamination using two ap-
proaches8. The first method used statistics from the control field,
while the second attempted to disentangle cluster and field stars
based on their location in the H vs. H − Ks CMD (see Ne-
ichel et al. 2015). Corrections were done for magnitude bin
by subtracting the estimated number of field stars from the de-
tected source counts. The two methods gave consistent results,
as shown in Fig. 9, in which estimated uncertainties are from
Poisson statistics (i.e, the square root of the number of stars). As
our sample is limited in size, these uncertainties are the primary
limitation on determination of the luminosity function.

8 Note that by adopting a completeness criterion of 90% in Sect. 2.5,
the impact of incompleteness below this magnitude limit is negligible.

Article number, page 9 of 1399



A&A proofs: manuscript no. ABernard_A&A_N159W_print

Fig. 6. Colour-magnitude diagram of sources in N159W detected in
only the H- and Ks-bands (black points) and those in the control field
(black points with green circles). Also plotted are the zero-age main
sequence (solid blue lines) and the 1 Myr PMS isochrone from Siess
et al. (2000, dotted red lines) for extinctions of AV = 0 and 15 mag. Red
circles highlight candidate YSOs identified from our colour cut (see text
for details). Blue circles highlight candidate YSOs previously identified
from the CCD (Fig. 5).

To construct the present-day mass function of the cluster we
converted the luminosity function using mass-luminosity rela-
tions (Fig. 10), constructed from isochrones from Siess et al.
(2000) for M < 6 M�, and from Marigo et al. (2008) for more
massive stars, adopting the same distance and average extinction
as before. Given the uncertainty in the exact age of the cluster,
we estimated the mass function using both the 1 and 3 Myr re-
lations, and then calculated the average to account for a small
spread of ages. The final mass function, assumed to be represen-
tative of the IMF given the young age, is shown in Fig. 11. The
typical uncertainties on the mass estimates are indicated above
the mass function, and the estimated uncertainties on the number
in each bin are again from Poisson statistics.

We do not expect significant variations in NIR extinction
across the central cluster, so adopting a mean value in this anal-
ysis should have a limited impact on the estimated masses. To
investigate this further we estimated the Ks-band extinction from
the H−Ks colours (as described by Gutermuth et al. 2005), find-
ing an average AKs = 0.3± 0.05 mag, with peak values between
0.2< AKs < 0.4 mag. This is consistent with the estimated opti-
cal extinction (AV = 2.15 and 3.54 mag) toward the two central
massive stars (Testor et al. 2006). Thus, the impact of variable
extinction is minimal compared to the potential age spread.

The IMF estimated from Fig. 11 spans masses of ∼0.5-
10 M�, and shows the typical rise in number of stars with de-
creasing mass into the subsolar regime. A simple fit over this
mass range gave a power-law slope of Γ =−1.05± 0.2, cf. the
canonical value of Γ =−1.35 (Salpeter 1955). We experimented

B0

Fig. 8. Colour-magnitude diagram of stars in the region of the central
cluster, with the two central O-type stars indicated by the large blue
symbols. PMS isochrones from Siess et al. (2000, for Z = 0.01) and ages
of 0.5, 1, 2, and 3 Myr (from right to left), corrected for a distance of
50 kpc and average extinction of AV = 2.8 mag, are indicated by the solid
black lines, with the zero-age main sequence from Marigo et al. (2008)
shown by the blue line.

with changing the bin sizes and mass limits of the fit, but the
results were consistent with the quoted uncertainty of ± 0.2 dex.

The IMF for the cluster in N159W appears to peak at a mass
between 0.5 and 1 M�, although we are limited by our uncer-
tainties in the mass estimates in this range; incompleteness also
limits any conclusions for lower masses (M < 0.5 M�) from our
data. Nonetheless, we note that such a flattening of the IMF at
∼0.5 M� is found in Galactic clusters (e.g. Kroupa 2001, 2002;
Luhman 2007; Bastian et al. 2010; Dib 2014) and in other clus-
ters in the Magellanic Clouds (e.g. Da Rio et al. 2009; Andersen
et al. 2009; Liu et al. 2009b; Gouliermis et al. 2012).

Only deep HST observations can currently investigate the
lower-mass IMF in clusters in the Clouds. The only exam-
ple to date is the study of NGC 1818 (with an age of 20-
45 Myr) by Liu et al. (2009a), who investigated the IMF down
to 0.15 M�, concluding that it was best described by a bro-
ken power-law (Γ = 0.46± 0.10 for 0.15<M < 0.8 M�, and a
Salpeter-like slope, Γ∼−1.35, at higher masses) and that the
estimated turn-over mass was consistent with the 0.5 M� from
Kroupa (2001) given the uncertainties.

The N159W data discussed here are representative of the
limitations of AO-corrected observations from current 8-10
class telescopes. Robust investigation of the low-mass regime of
the IMF in the Clouds requires imaging with both the high sen-
sitivity and angular resolution provided by, e.g. the MICADO
instrument (Davies et al. 2010) under construction for the 39 m
European Extremely Large Telescope.
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Fig. 9. H-band luminosity functions for the central cluster (dashed line),
and the control field (dotted line). The luminosity functions are also
shown after correction for field-star contamination, using the control
field (black solid line) and the colour-cut selection (red line). Error bars
are estimated from Poisson statistics, and the (90%) completeness limit
is indicated by the vertical solid line (H = 21.85 mag).

When integrating over all the bins of the IMF, down to a
mass limit of 0.9 M�, we estimated a total mass of 650± 60 M�
for the central cluster. If the cluster IMF indeed follows a canon-
ical power-law (Kroupa 2001, 2002; Kroupa et al. 2013), we can
infer that around half of its mass is in the subsolar regime, giving
a total mass estimate of ∼1300 M�.

The mass of the most massive star in a cluster is generally
found to be linked to the total cluster mass (see, e.g. Weidner
et al. 2010, 2013; Popescu & Hanson 2014), although there are
candidates of relatively isolated massive stars which challenge
this as a universal relationship (e.g. Bressert et al. 2012). With
the earliest-type star in the cluster classified as O5-6, and assum-
ing it is a dwarf given the young age, at LMC metallicity this is
expected to have an initial mass in the range of 37-44 M� (Wei-
dner & Vink 2010). Although at the lower end, this is within the
expected range of the maximum mass from the simulations of
Popescu & Hanson (2014), i.e. the maximum stellar mass in the
N159W cluster appears consistent with the cluster-mass relation.

5. Star-formation scenario of the complex

Before investigating star-formation scenarios for the complex,
we investigated the dynamics of the compact clumps and central
cluster. ATCA observations from Seale et al. (2012) of HCO+

(J = 1 → 0) and HCN (J = 1 → 0) revealed five significant
clumps of gas in the GeMS field: nos. 1, 7, 10, 12 and 15 in their
Fig. 3 (with mass estimates in the range of 800-33 000 M�), cor-
responding, respectively, to the C3, C5, C1, C2, and C4 compact
clumps identified here. The radial velocities for these clumps are
in the range of 230-240 km s−1 (Fig. 6 from Seale et al.), in good
agreement with the velocity of ionised gas observed in the direc-
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Fig. 10. Mass-luminosity relation for the 1 Myr (black solid) and 3 Myr
(blue dashed) isochrones.
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Fig. 11. Present-day mass function (MF) of the central cluster of
N159W. The solid histogram is the MF computed after correction from
field stars using the control field; the dotted histogram shows the MF
corrected using the CMD analysis (see text for details). Uncertainties in
the mass estimates are shown as horizontal lines above the MF, with the
vertical lines in each bin indicating the Poisson uncertainties. Fit to the
MFs is shown in red, and is consistent with Γ =−1.05± 0.2. The 90%
completeness limit is shown by the dashed vertical line.
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tion of the N159W cluster (Paron et al. 2016), and confirming
that they are dynamically associated.

Seale et al. (2012) hypothesised that the massive clumps are
sites of cluster formation, and identified YSOs which appear
associated. Our high angular-resolution images reveal that the
clumps actually comprise several YSOs, and that young cluster
formation is indeed underway at these locations. In contrast, we
note that no HCO+ or HCN dense gas was observed by Seale
et al. (2012) in the direction of central cluster, indicating that
star formation there is at a more advanced stage. Indeed, from
the locations of the PMS stars in Fig. 8, we argued in Sect. 4.1
that the central cluster formed 1-3 Myr ago.

Thus, a possible scenario is that the central O-type stars
ionised the region around them which, when expanding, swept-
up the ambient gas and dust into a shell (accounting for the low
level of 8 µm emission within the bubble). The distribution of
the candidate YSOs in close vicinity of the bubble suggests they
may have been triggered by its expansion, similar to star forma-
tion seen at the edges of several geometrically-simple Galactic
bubbles (see, e.g. Deharveng et al. 2010; Ohlendorf et al. 2013;
Samal et al. 2014; Dewangan et al. 2015; Liu et al. 2015). If this
is really sequential star-formation in N159W, we would expect
the YSOs to be younger than the stars in the main cluster.

Unfortunately, from the current data we have no way to esti-
mate the ages of the embedded YSOs. Nonetheless, we searched
for signatures of the early phases of high-mass star forma-
tion such as masers (e.g. emission from water masers has a
characteristic lifetime of 2.5-4.5×1̇04 yr; Van Der Walt 2005),
UCHII regions (which typically only last for ∼3× 105 yr; Mot-
tram et al. 2011) and molecular outflows (generally associated
with type 0/I YSOs). The presence of outflows in C2 and C5
(Fukui et al. 2015) and UCHII regions in C3 and C5 (Hunt &
Whiteoak 1994), suggests star formation that is not older than a
few × 105 yr.

If true, this favours an age difference between the central
cluster and the YSOs in the peripheral clumps, pointing to se-
quential star formation. This appears particularly plausible for
C1, which has an associated limb-brightened rim in the Ks-band
image (highlighted by the yellow arc in Fig. 7), with its apex
pointing toward the massive stars at the centre of the cluster.
The morphology of this structure resembles those from numeri-
cal simulations (Miao et al. 2009; Bisbas et al. 2011) and obser-
vations of bright-rimmed clouds (e.g. Sugitani et al. 2002; Ikeda
et al. 2008; Panwar et al. 2014). The latter are thought to arise
from the impact of UV photons from nearby massive stars on
pre-existing dense molecular material (Lefloch & Lazareff 1994;
Miao et al. 2009), leading to the formation of a new generation
of stars by radiatively-driven implosion. The morphology of C1
suggests it is strongly influenced by ionising photons from the
central cluster, and the presence of candidate YSOs within the
clump provides support of a triggered scenario in this instance.

However, it is difficult to conclude such triggering is the
only formation process for the YSOs. Star-forming regions often
contain smaller cores/clumps with high column-densities, as re-
vealed by Herschel observations (Hill et al. 2011; Giannini et al.
2012; Hennemann et al. 2012; Schneider et al. 2012), possibly
due to density fluctuations present in the original cloud. Provided
the local conditions are close to gravitationally bound, star for-
mation can occur in these cores/clumps on a local dynamical
timescale. This can result in multiple stellar groups, possibly in
different evolutionary stages, in the same complex, i.e. sponta-
neous star-formation can also occur close to a H II region.

For example, the cluster of YSOs detected in C2 coincides
with the N159W-S clump in the ALMA observations from Fukui

et al. (2015). As noted earlier, they argued that the clump was
formed by the collision of two parsec-scale filaments. If this is
the case, then expansion of the H II region is not the prime mech-
anism in forming the clump, although it may have brought the
energy required to initiate star formation in a clump formed via
the filament collision. To further complicate things, C2 also sits
perfectly on the edge of the (1-2 Myr old) larger-scale bubble
suggested by Jones et al. (2005) and Nakajima et al. (2005) to
have triggered star formation in N159E and N159W, so its ori-
gins are even more ambiguous. The C5 clump appears unrelated
to the central cluster in N159W, and may have been triggered by
the larger-scale bubble. As in the case of C2, this may have been
a pre-existing molecular reservoir in which the pressure from
expansion of the large-scale bubble initiated star formation, al-
though the current data to not allow firm conclusions.

Lastly, given the age of the central cluster (1-3 Myr) and
its location outside of the larger-scale bubble, its formation is
probably not connected, providing support of the scenario from
Chen et al. (2010) where star formation in N159W started spon-
taneously (or at least, was not triggered by the larger bubble).

6. Summary

We have presented deep, high angular-resolution, NIR images
of the N159W region in the LMC. We have used these to ex-
plore the stellar content of the central cluster, as well as the
star-formation history of the region. Based on these observa-
tions, via construction of colour-colour and colour-magnitude di-
agrams, we have identified 104 candidate YSOs in the observed
90′′ × 90′′ field (∼22× 22 pc). These candidates are prominently
distributed at the edges of the N159W H II bubble, and are
concentrated into clumps and subclusters of stars, which are
resolved for the first time by the high angular-resolution of
our observations. These groups are associated with active star-
formation processes, as highlighted by the presence of UCHII
regions, outflows, and class 0/I YSOs – each of which are in-
dicators of very recent star-formation events, possibly forming
massive stars.

In contrast, the stars located inside the H II bubble appear to
be at a more evolved stage, with an average age of 2± 1 Myr. The
central cluster has two massive O-type stars at its centre, which
probably dominate the ionisation of the H II region. From the
IMF of the cluster, we estimate its total mass to be ∼1300 M�.
This cluster may have instigated the star-formation events at its
edges, but further observations will be needed to firmly confirm
the presence of sequential star-formation in the N159W region.
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2.5 Conclusion : discussion sur les limitations
Au delà des résultats scientifiques issus de l’analyse de ces données, j’attire

l’attention du lecteur sur un point important : le nombre total d’étoiles détectées
dans les différentes longueurs d’ondes est NJ = 2185, NH = 4187 et NKs = 3912.
Cependant, nous n’en avons retenu que 1386 dont l’information pouvait être
exploitée au cours de l’analyse scientifique. Cela représente moins de 65% des
étoiles détectées en bande J et moins de 30% des étoiles détectées en bande H.
Cette exclusion d’un grand nombre d’étoiles est liée à l’incertitude sur la mesure
du flux. En effet, nous supposons fiables, les données dont l’erreur photomé-
trique est inférieure à 0.2 magnitude. L’erreur photométrique étant directement
liée au flux de l’objet, les étoiles situées au dessus de cette limite sont des étoiles
dont le signal est trop faibles pour que l’on puisse en extraire une information ex-
ploitable. Ces étoiles diffuses sont pourtant particulièrement intéressantes puis-
qu’elles correspondent à des étoiles de faibles masses qui pourraient apporter
des informations complémentaires, notamment pour mieux contraindre le mo-
dèle décroissant de l’IMF (voir la Section 4.2 de l’article joint). D’une façon plus
générale, la précision photométrique impacte directement la qualité des estima-
tions des âges et des masses des populations stellaires lors de l’exploitation des
diagrammes C-C ou C-M. Pour exploiter pleinement le potentiel des données,
et utiliser le maximum d’information disponible dans l’image lors de l’analyse
scientifique, il apparait donc essentiel de travailler sur la réduction du budget
d’erreur photométrique.

Le budget d’erreur photométrique sur une image simple comprend une erreur
de mesure sur le flux et une erreur de calibration commune à toutes les étoiles,
due à l’estimation du ZP. L’erreur sur la mesure du flux est liée à l’outil de dé-
tection utilisé et à des caractéristiques propres à chaque étoiles, telles que la
forme de sa PSF (voir la Section 1.5.1 et l’analyse de ?) et l’intensité de son si-
gnal. Lorsque l’extraction des flux est effectuée sur des images combinées (ou
stackées), comme c’est le cas dans cette étude, il s’ajoute une erreur liée à la dis-
torsion. En effet, la distorsion présente dans les données induit une dégradation
de la résolution sur les images stackées par rapport à la résolution initiale d’une
image simple. Cet effet et illustré Figure 2.7 par la comparaison de quelques
FWHM à travers le champ entre une image simple et une image combinée sans
correction de la distorsion des données N159W. La Figure 2.8 compare la varia-
tion de FWHM dans le champ entre une image individuelle et un stack d’images,
corrigées de la distorsion par une méthode classique de correction relative (dé-
crite en Section 3.1.3). Dans les deux cas, l’image combinée est obtenue avec 10
images de temps de pose 60 s. Il apparait sur ces deux figures, que la dégradation
de la résolution est non-négligeable et peut atteindre jusqu’à un facteur 2 si la
distorsion n’est pas du tout corrigée.

Cette dégradation de la résolution impacte directement la photométrie. En ef-
fet, les étoiles détectées sont alors de moins bonne qualités, avec une FWHM
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plus grande, et donc un flux concentré moins important. Chaque étoile a alors
une erreur photométrique plus grande, et un plus grand nombre d’étoiles faibles
sont rejetées pour l’analyse.

D’autre part, un grand nombre d’auteurs désignent également la distorsion
géométrique comme étant la plus grande source d’erreur systématique limitant
les analyses astrométriques (on en reparle plus en détail au Chapitre 3, mais on
peut voir par exemple, [Anderson and King, 2003, Cameron et al., 2009, Fritz
et al., 2010, Trippe et al., 2010]). Le but de telles études étant de mesurer de fa-
çon précise des mouvements de positions d’étoiles dans le temps (pour identifier,
par exemple les membre d’une même amas Lu et al. [2014]), les données asso-
ciées combinent généralement des observations effectuées à différentes époques,
avec différentes orientations et parfois même différents instruments. La connais-
sance de la distorsion est alors un point crucial pour repositionner les objets
stellaire selon une référence commune.

Je me suis attachée au cours de cette thèse, à pallier à ces limitations par
le développement d’une méthode optimale de correction de la distorsion pour
les images dont la qualité de l’analyse est limitée par ce phénomène. Je présente
cette méthode dans le Chapitre 3 et l’applique au données de N159W au Chapitre
4.
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Figure 2.7 – Exemple qui illustre la perte de résolution due à la distorsion variable,
sur un stack d’image issu des données N159W. Haut : image indi-
viduelle. Bas : image combinée obtenue avec 10 images individuelles
recentrées mais non-corrigées de la distorsion.
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Figure 2.8 – Comparaison de la FWHM dans le champ dans les données N159W
entre une image individuelle (gauche) et un stack de 10 images indivi-
duelles corrigées de la distorsion avec une méthode classique (droite).
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3 Développement d’une méthode
optimale de Correction de la
Distorsion

Nous avons vu dans le chapitre précédent, les limitations causées par la pré-
sence de distorsion dans les images à haute résolution angulaire. Dans ce cha-
pitre, je présente une nouvelle méthode de correction de la distorsion basée sur
le travail effectué par D. Gratadour et L. Mugnier (Gratadour et al. [2005]). Ils
proposent dans leur papier d’origine, une méthode de recentrage d’images iso-
planétiques basée une estimation du MV (voir Section1.4.7.1). Nous proposons
ici de généraliser cette méthode à tout type de déformation du champ.

Dans une première partie de ce chapitre, je présente brièvement les princi-
pales méthodes actuellement utilisées pour étalonner et corriger la distorsion
des instrument d’imagerie dans le domaine de l’astronomie. La seconde partie
de ce chapitre est dédiée à la description de la nouvelle méthode proposée et à
la caractérisation de ses performances sur des données simulées.

L’ensemble des résultats présenté dans ce chapitre ont fait l’objet d’un article
publié dans le journal Monthly Notices of the Royal Astronomical Society, (MN-
RAS). Il est donné en Annexe B.

3.1 Méthodes classiques de corrections de la distorsion
L’importance des erreurs d’analyse liées à des phénomènes de distorsion dans

les images à hautes résolution angulaire a conduit, ces dernières années, au déve-
loppement de nombreuses techniques visant à atténuer leurs effets. Je présente
dans cette section les principales méthodes de correction de la distorsion utili-
sées à l’heure actuelle.

3.1.1 La méthode d’auto-calibration
La méthode de correction de la distorsion la plus répandue à ce jour est la

méthode dite, d’auto-calibration développée initialement par Anderson and King
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[2003] pour corriger avec une très grande précision (de l’ordre de 1 mas) la
distorsion de la caméra Wide Field Planetary Camera 2 (WFPC2) du télescope
spatial Hubble (HST). La procédure d’auto-calibration consiste à collecter de
multiples images d’un même champ en variant les angles de vues de façon à ce
qu’une zone du ciel soit imagée à différents endroits du détecteur. On mesure en-
suite la position de chaque étoile du champ dans chaque image pour en déduire
un unique modèle de distorsion associé au détecteur.

Cette méthode présente l’avantage non-négligeable de se dispenser d’une ré-
férence extérieure : les données acquises par l’instrument suffisent seules, à sa
calibration. En revanche, il est nécessaire de collecter un très grand nombre d’ob-
servations sur ciel avec un grand nombre de décalages et d’orientations différents
si on souhaite contraindre correctement les hauts ordres de distorsion. A titre
d’exemple, la calibration de la camera WFPC2 réalisée par Anderson and King
[2003] a nécessité un total de 80 images avec une moyenne de 4000 étoiles par
images. Cette méthode ne peut pas être mise en oeuvre pour chaque observa-
tion et suppose donc une certaine stabilité de la distorsion de l’instrument dans
le temps. Elle est parfaitement adaptée aux télescopes spatiaux, qui, dans un
environnement d’apesanteur, sont moins sujets à de grandes variations de leur
modèle de distorsion. Par la suite, cette méthode a été largement utilisée pour la
calibration de nombreuses camera HST : la camera Advanced Camera for Sur-
vey High Resolution Channel (ACS/HRC) qui fut calibrée par Anderson and King
[2004] avec une précision de 0.25 mas, la camera UVIS/WFPC3 calibrée par Bel-
lini and Bedin [2009] avec une précision de 1 mas et finalement, la camera ACS
Wide Field Channel (WFC) calibrée par Úbeda et al. [2013] avec une précision
de 1 mas.

Plus tard, Anderson et al. [2006] adaptent cette méthode aux télescopes ter-
restre et calibrent la distorsion de la camera Wide Imager Field (WIF) du té-
lescope 2.2 mètres European Southern Observatory (ESO) avec une précision de
7 mas sur chaque coordonnée. La méthode est reprise par Libralato et al. [2014],
qui calibrent la camera High Acuity Wide field K-band Imager (HAWK-I) au plan
focal Nasmyth du telescope Unit Telescope 4 / Very Large Telescope (UT4/VLT)
avec une précision de 3 mas et par Bellini and Bedin [2010] qui calibrent la
Camera-blue du Large Binocular Telescope avec une précision de 20 mas.

3.1.2 Comparaison avec un champ de référence
Une autre façon de calibrer un instrument consiste à observer un champ d’étoiles

dont les postions exemptes de distorsion (dites, positions de référence), sont déjà
connues. La distorsion apparait alors immédiatement comme étant la différence
entre les positions de référence et les positions observées des étoiles de ce champ.
De telles références sont extraites de catalogues astrométriques tels que UCAC-2,
GSC-2, 2MASS ou encore d’observations HST (dont la distorsion a été précisé-
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ment mesurée par auto-calibration). Par exemple, Yelda et al. [2010] et Service
et al. [2016] utilisent un champ de référence issu de données HST pour calibrer
la distorsion de la camera Near-InfraRed Camera 2 (NIRC2) du télescope de 10m
Keck II. Les champs de références peuvent également provenir d’observations ob-
tenues à d’autres longueurs d’ondes : on peut citer Reid and Menten [2007] qui
utilisent des données de Very-Long-Baseline Interferometry (VLBI) pour calibrer
leurs observations du centre Galactique en bande Ks. Quelque soit la référence
choisie, l’erreur d’estimation de la distorsion par cette méthode est minorée par
l’erreur résiduelle du catalogue utilisé comme référence.

3.1.3 Correction relative
La principale difficulté à laquelle se confronte toute tentative de calibration

d’un télescope terrestre, est la variation de la distorsion au cours du temps. Cer-
tains instruments se révèlent relativement stables, mais nécessitent malgré tout
une recalibration après chaque modification du système. Par exemple, Yelda et al.
[2010] montrent la stabilité du modèle de distorsion de la camera NIRC2 du té-
lescope Keck II sur une période de 3 ans (2007-2010). Ce modèle a cependant
dû être recalibré après un réalignement des optiques du système d’OA (Service
et al. [2016]). D’autres instruments présentent au contraire une distorsion très
variable : ainsi, les modèles de distorsion calculés pour WIF/ESO évoluent de
100 mas en 3 ans et ceux de la camera HAWK-I/VLT de 3 mas en 3 mois. Ce phé-
nomène est particulièrement visible dans les données MCAO, comme cela a été
mentionné en Section 1.5.2, où des variations de la distorsion sont observées
au cours d’une même nuit. Dans ce contexte, certains auteurs ont commencé
à mettre au point des techniques de correction "relative" de la distorsion. Ces
méthodes s’appuient sur la création d’une référence calculée à partir des don-
nées, en effectuant par exemple une moyenne ou une médiane des positions des
étoiles dans chaque image. Cette référence, propre à un jeu de données, est en-
suite considérée comme référence "relative" pour corriger la distorsion. De cette
façon, la correction peut être calculée indépendamment et spécifiquement pour
chaque observation et chaque image. En revanche, la référence calculée étant
relative aux données, elle ne coïncide pas forcément avec les catalogues de réfé-
rence extérieurs, tels que les données HST. La performance d’une telle correction
est alors évaluée en calculant la variation de position (RMS) de chaque étoiles à
travers la pile d’image. Meyer et al. [2011] atteignent des précisions comprises
entre 1.2 et 2.8 mas pour le MCAO Demonstraor MAD. Plus récemment, Neichel
et al. [2014b] parviennent à obtenir une précision de 0.4 mas sur des données
collectées sans dithering avec l’instrument GeMS.

Nous utilisons cette méthode (selon le modèle proposé par Neichel et al.
[2014a]) pour corriger la distorsion des données N159W (le processus com-
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plet est décrit en Section 2.2 "Data reduction" de l’article "Deep GeMS/GSAOI
Near-Infrared observations of N159W in the Large Magellanic Cloud " joint au
Chapitre 2. Sur ces données, nous obtenons avec cette méthode, une précision
astrométrique de 4.8 mas.

3.1.4 Stratégies de calibration in-lab
Il existe également des techniques de calibration dites in-lab, qui s’appuient

uniquement sur des données acquises en laboratoire. On peut citer par exemple
la méthode du "test nord-sud", utilisée pour calibrer le spectro-imager SINFONI
au VLT (e.g. Abuter et al. [2006]). Elle consiste à illuminer le détecteur avec
des dispositifs parfaitement calibrés qui présentent des structures particulières.
La distorsion est alors définie par la différence entre les images théoriques et
les images effectivement obtenues. Un autre exemple de ce type de méthode
consiste à placer un masque de diffraction en plan focal de la camera. De tels masques
sont généralement composés d’un matériau opaque, régulièrement troué. La pré-
cision disponible sur la position des trous détermine alors la précision de calibra-
tion de la distorsion. On peut citer Cameron and Kulkarni [2007], qui utilisent ce
genre de dispositif pour calibrer la camera NIRC2. Cependant, les performances
atteintes avec ce type de méthode n’égalent généralement pas celles obtenues
avec des méthodes qui utilisent des données sur ciel (Service et al. [2016]).

3.2 Une méthode optimale de correction de la distorsion
La nouvelle méthode de correction de la distorsion présentée dans ce chapitre

est basée sur estimation, au sens du MV, de la distorsion variables entre les diffé-
rentes trames individuelles d’une observation ainsi que sur une connaissance, a
priori de la distorsion statique de l’instrument. La méthode permet alors de cor-
riger les résidus de distorsion variables en s’adaptant spécifiquement à chaque
jeu de données, voire chaque image. Cette méthode repose sur la minimisation
d’un critère à plusieurs variables au sens de Moindres Carrés Pondérés (MCP,
équivalent à un MV, comme nous le verrons, dans notre cas). Elle permet l’es-
timation conjointe de la distorsion présente dans chacune des image, et de la
référence exempte de distorsion. Ceci avec une propagation du bruit minimale
grâce à une pondération du critère à minimiser adaptée à chaque niveau de bruit
présent dans les données. Les différents paramètres estimés peuvent ensuite être
utilisés indépendamment selon l’objectif scientifique de l’étude. La suite de ce
chapitre est dédiée à la description de cette méthode et à la caractérisation de
ses performances sur des données simulées.
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3.2.1 Construction des données
La méthode de correction de la distorsion présentée dans ce chapitre s’appuie

sur la résolution d’un problème inverse. Généralement, les données fournies par
l’observation ne correspondent pas directement à l’objet d’intérêt, mais lui sont
liées par des lois physiques connues. La résolution du problème inverse permet
de retrouver l’objet d’intérêt à partir des données. Ce travail nécessite la modéli-
sation de l’ensemble du processus de formation de données (dit, problème direct)
qui est ensuite pris en compte dans l’inversion. De plus, ’inversion peut souvent
tirer parti des connaissances statistiques sur les incertitudes de mesures, que l’on
modélise généralement comme des bruits. Un modèle direct complet inclut donc
la modélisation de la formation des données jusqu’à la détection. Il prend ainsi
en compte dans notre cas, le bruit photonique et le bruit du détecteur. Cette sec-
tion est consacrée à la description du problème direct de formation des données
que nous utilisons dans la suite. Je détaille en particulier la modélisation de la
distorsions et les propriétés statistiques de bruit considérées.

3.2.1.1 Modèle de distorsion

Dans cette étude, l’objet d’intérêt est une image exempte de distorsion, notée
Ire f , que nous appellerons image de référence. Elle correspond à l’image qui serait
obtenue grâce à un instrument idéal n’introduisant aucune distorsion. La donnée
associée est alors une image véritablement délivrée par un instrument réel, qui
introduit de la distorsion. On notera Idata une telle image. L’objet et la donnée
sont alors reliés par un opérateur distorsion que l’on notera D, et qui agit sur les
coordonnées de l’image :

Idata[ . , . ] = Ire f [D( . , . )] (3.1)

Cette expression est valable pour chaque image
(
Idata
i

)
et son opérateur distor-

sion associé (Di). Ce formalisme général peut s’appliquer à toute base de coor-
données définie dans l’image, la plus exhaustive étant la base des pixels. Il peut
également s’appliquer à un sous ensemble de cette base, définit par exemple
à partir de positions d’objets du champ. Les développements présentés dans la
suite s’appuient sur une base de positions d’étoiles (où autres objets assimilés à
un point source) détectées dans le champ. On notera X data

i, j la position de l’étoile
j dans l’image i.

En appliquant le raisonnement précédent, la position X data
i, j peut donc être

décrite comme la position de l’étoile j dans l’image de référence Ire f (qui sera
notée X re f

j ), à laquelle une distorsion Di est appliquée.

X data
i, j = Di

(
X re f

j

)
(3.2)
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A ce stade, on peut définir l’opérateur distorsion de différentes manières. Les
modèles les plus fréquemment rencontrés dans la littérature s’appuient sur des
bases polynomiales, du 3ème au 5ème ordre. On peut citer par exemple, An-
derson and King [2003] qui utilisent une base polynomiale du 3ème ordre pour
modéliser la distorsion de la camera HST/WFPC2, mais encore Libralato et al.
[2014] qui calibrent le détecteur HAWK-I grâce à une description polynomiale
du 5ème ordre.

En ce qui concerne la camera NIRC2 de l’Observatoire W.M. Keck, différents
modèles ont été testés successivement pour corriger sa distorsion : Ghez et al.
[2008], et Lu et al. [2009] utilisent un ajustement polynomial, et Yelda et al.
[2010] utilisent des courbes B-spline à deux variables, et plus récemment, Ser-
vice et al. [2016] comparent l’efficacité de différents modèles sur cette même ca-
méra : polynômes cartésiens à deux dimensions (2D), B-spline à deux variables
et polynômes de Legendre 2D. Ils optent pour la base des polynômes de Legendre
2D qui procure un résidu minimal et une convergence plus rapide.

En accord avec cette étude, nous choisissons de décrire notre modèle de dis-
torsion sur la base des polynômes de Legendre 2D. Le choix de cette base est
également motivé par quelques-unes de ses propriétés qui se révèlent intéres-
santes dans le cadre de notre étude : c’est une base orthogonale (e.g. Dunkl and
Xu [2014], Ye et al. [2014]) et définie sur un ensemble carré ([−1; 1]2). Elle est
donc adaptée pour décrire la distorsion présente sur des images carrées égale-
ment. Enfin, l’organisation de la base par degré croissant de polynômes est idéale
pour caractériser la distorsion en utilisant un nombre limité de modes.

Les polynômes de Legendre

Chaque polynôme de Legendre Pn(x) est un polynôme de degré n qui peut
s’exprimer en une dimension sous la forme suivante :

Pn(x) =
1
2n

n∑

k=0

(
n
k

)2

(x − 1)n−k (x + 1)k , x ∈ [−1; 1]

L’orthogonalité de la base des polynômes de Legendre est définie par rapport au
produit scalaire 〈 . , . 〉1D défini sur [−1,1] par la relation :

〈 Pn , Pm 〉1D =

∫ 1

−1
Pn(x)Pm(x)dx =

2
2n + 1

δm,n

où δm,n est le symbole de Kronecker qui vaut 1 si n = m et 0 sinon.
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Le carré de la norme associée est :

| | Pn | |21D= 〈 Pn , Pn 〉1D =
2

2n + 1

Pour faciliter l’analyse, on souhaite que chaque mode polynomial contienne la
même quantité de distorsion. On choisi pour cela de normer les polynômes de
Legendre. Dans la suite, les polynômes utilisés pour décrire la distorsion sont
notés Ln tel que :

Ln =
Pn

| | Pn | | 1D

Les 8 premiers polynômes de Legendre sont représentés Fig 3.1. En traits poin-
tillés, les polynômes classiques, et en trait pleins, les polynômes normés.

n=0 � n=1 �n=0 � n=2 � n=3 �

n=7 �n=6 �n=5 �n=4 �

Ln �

Pn �

Figure 3.1 – Représentation graphique des 8 premiers polynômes de Legendre. En
traits pleins, les polynômes classique, en traits pointillés, les polynômes
normés.
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La base de distorsion

La base de distorsion à deux dimension (B) est ensuite construite en combi-
nant des polynômes de Legendre normés fonction des deux coordonnées x et y.
Elle est ordonnée de façon à conserver l’ordre croissant des polynômes :

BNmodes (x, y) =

*...........
,

L0(x).L0(y)
L1(x).L0(y)
L0(x).L1(y)
L2(x).L0(y)
L1(x).L1(y)
L0(x).L2(y)

...

+///////////
-

=

*..............
,

1
2√
3

2 x√
3

2 y√
5

4 (x2 − 1)
3
2 xy√

5
4 (y2 − 1)

...

+//////////////
-

(x, y) ∈ [−1; 1]2

où :

Ln est le polynômes de Legendre normé de degré n
Nmodes est le nombre de modes considérés. Il détermine la dimension du vecteur
BNmodes.

Dans la suite du document, chaque mode de distorsion (bm) est associé à un
indice de mode (m) tel que :

m(k, l) = l (l + 1)/2 + k et bm(x, y) = Ll−k (x) ∗ Lk (y) (3.3)

où 0 ≤ k ≤ l ∈ N
et 0 ≤ m ≤ Nmodes − 1.

On précise ici que la base de la base polynomiale de Legendre 2D conserve
la propriété d’orthogonalité par rapport au produit scalaire 〈 . , . 〉2D défini sur
[−1,1]2 par la relation :

〈 f , g 〉2D =

∫ 1

−1

∫ 1

−1
f (x, y).g(x, y) dxdy (3.4)

116



En effet, ∀(m,m′) ∈ N2 :

〈 bm , bm′ 〉2D =

∫ 1

−1

∫ 1

−1
Ll−k (x)Lk (y)Ll ′−k ′ (x)L′k ′ (y)dxdy

=

∫ 1

−1
Ll−k (x)Ll ′−k ′ (x)dx

∫ 1

−1
Lk (y)Lk ′ (y)dy

= 〈 Ll−k (x) , Ll ′−k ′ (x) 〉2D 〈 Lk (y) , Lk ′ (y) 〉2D

=

(
2

2n + 1
δl−k, l ′−k ′

) (
2

2m + 1
δk, k ′

)

Il en résulte que :

〈 bm , bm′ 〉2D =

{
1 si m = m′
0 sinon (3.5)

La figure 3.2 montre les déplacements induits par les 15 premiers modes (ce qui
correspond à l’ordre 4) de la base de distorsion B, décrite par les polynômes de
Legendre 2D. Sur le tableau du haut (a), les déplacements sont appliqués sur la
coordonnée x. Sur le tableau du bas (b), ils sont appliqués sur la coordonnée y.
Dans les deux cas, la première grille (en haut à gauche) représente la grille de
référence exempte de distorsion.

La Figure 3.3 montre l’intensité des déplacements induits par les 36 premiers
polynômes (ordre 7) de la base de distorsion (B) sur un support carré de 150 ×
150 pixels.

Modèle final

Selon le modèle de distorsion décrit précédemment, la position d’une étoile j
sur laquelle une distorsion Di est appliquée peut être décomposée de la façon
suivante :

Xi, j = Di[X re f
j ] =




xre f
j +

d∑
l=0

l∑
k=0

ai,m, x bm
(
xre f

j , y
re f
j

)

y
re f
j +

d∑
l=0

l∑
k=0

ai,m, y bm
(
xre f

j , y
re f
j

) (3.6)

où d est l’ordre polynomial maximal considéré. On remarque que l’on a :

Nmodes = (d + 1)(d + 2)/2

Pour chaque image, l’ensemble des coefficients de projection,
(
ai,m, x/y

)
0≤m≤Nmodes
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Figure 3.2 – Déplacements induits par les 15 premiers modes (ordre 4) de la base
de distorsion (B) décrite par les polynômes de Legendre 2D normés.
(a) Les déplacement sont appliqués à la coordonnée x. (b) Les dépla-
cement sont appliqués à la coordonnée y. Dans les deux cas une grille
de référence exempte de distorsion est représentée en haut à gauche.
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Figure 3.3 – Intensité de déplacements induits par les 36 premiers polynômes (ordre
7) de la base de distorsion (B) sur un support carré de dimension
150 × 150 pixels.
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est noté Ai. On y fait référence dans la suite sous le nom de coefficients de dis-
torsion. Le mécanisme d’application de la distorsion est schématisé sur la Figure
3.4. L’image de gauche montre les positions de référence, exemptes de distorsion
[X re f ]1≤ j≤Nstar , où Nstar est le nombre de points sources dans le champ (dans la
suite, sources de référence). La colonne du milieu montre les déplacement induits
par différentes cartes de distorsions, Di (avec i = 0,1,2). Enfin, la colonne de
gauche montrent les positions [X data

i,j ]1≤ j≤Nstar déformées par l’application de la
carte de distorsion associée.

[Xjref]1<j<Nstar	 Di	 [Xi,jdata]	1<j<Nstar	
	

D1	

D2	 [X2,jdata]	1<j<Nstar	

D0	

[X1,idata]	1<j<Nstar	

[X0,jdata]	1<j<Nstar	

Figure 3.4 – Schéma illustratif du mécanisme d’application de la distorsion. L’image
de gauche montre les positions de référence, exemptes de distorsion
[X re f ]1≤ j≤Nstar , où Nstar est le nombre de sources de référence. La
colonne du milieu montre les déplacements induits par différentes
cartes de distorsions, Di (avec i = 0,1,2). Enfin, la colonne de gauche
montrent les positions [X data

i,j ]1≤ j≤Nstar déformées par l’application
de la carte de distorsion associée.

3.2.1.2 Modèle statistique de bruit

Les propriétés statistiques de bruit considérées doivent être en accord avec le
bruit présent dans les données. Dans notre cas, il s’agit du bruit présent dans les
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mesures de positions des étoiles de référence. On suppose ici que ce bruit suit
une loi de distribution gaussienne. Cette hypothèse est justifiée par plusieurs
propositions détaillées ci-après.

Nous avons décrit en section 1.1.3 les deux types de bruits majoritairement
présents dans les images : il s’agit du bruit de fond, qui suit une loi de distribution
gaussienne, et du bruit de photon. Ce dernier, couramment décrit par une loi
de distribution de Poisson, peut également s’approximer à fort flux (nombre de
photon ≥ 10) par une loi de distribution gaussienne. Ces deux types de bruits
contaminent l’information présente dans chaque pixel de l’image.

Si l’on considère maintenant la mesure de la position d’un point source, que
ce soit par mesure du centre de gravité ou par méthode d’ajustement, elle est
effectuée en combinant l’information de plusieurs pixels. C’est pourquoi, d’après
le théorème central limite, le bruit finalement présent dans ces mesures tend vers
une distribution gaussienne.

Enfin, chacune de ces mesures étant indépendantes, on peut supposer que le
bruit sur la mesure de position d’une source est, en très bonne approximation,
blanc et gaussien. Dans la suite, la variance du bruit de mesure est notée σ2

meas.
Elle peut dépendre de l’étoile j et de l’image i, considérées.

En prenant en compte ce modèle de bruit, le modèle final de formation des don-
nées s’écrit :

Xi, j = Di[X re f
j ] =




xre f
j +

d∑
l=0

l∑
k=0

ai,m, x Ll−k
(
xre f

j

)
Lk

(
y

re f
j

)

y
re f
j +

d∑
l=0

l∑
k=0

ai,m, y Ll−k
(
xre f

j

)
Lk

(
y

re f
j

) + n i, j (3.7)

où n i, j est la valeur de bruit sur la mesure de position de l’étoile j dans l’image
i, de sorte que pour n réalisations s, de bruit, on ait :

n−1∑

s=0

(
n i, j, s

)
= 0 et

1
n

n−1∑

s=0

(
n i, j, s

)2
= σ2

meas, i, j

3.2.2 Description de l’algorithme
Dans la section précédente, nous avons définis le modèle direct de formation

des données. Pour estimer la distorsion, nous devons maintenant inverser ce
modèle. L’inversion est réalisée grâce à la minimisation d’un critère à plusieurs
variables que je définis dans cette section. Je détaille également l’implantation
pratique de l’algorithme de minimisation ainsi que les critères d’erreur qui seront
utilisés dans la suite pour quantifier les performances de l’algorithme.
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3.2.2.1 Définition d’un critère

Le modèle direct de formation des données est décrit par l’équation 3.2.3.
Dans cette equation apparaissent deux types d’inconnues : d’une part, les coeffi-
cients de distorsion (Ai) et d’autre part, les positions de référence, exemptes de
distorsion

(
X re f

j

)
. La méthode proposée vise à effectuer une estimation conjointe

de ces deux ensembles d’inconnues, pour toutes les sources de référence j (où
j ≤ Nstar et Nstar est le nombre de sources de référence considérées) et toutes
les images i (où i ≤ Nim et Nim est le nombre d’image considérées). Pour faciliter
la lecture, j’introduis à ce stade et pour la suite du document, les notations sui-
vantes :

·
[
X re f ] = [

X re f
j

]
1≤ j≤Nstar

, l’ensemble des positions de référence exemptes
de distorsion ;

·
[
A

]
=

[
Ai

]
1≤i≤Nim

, l’ensemble des coefficients de distorsion ;

Considérant les hypothèses de statistique de bruit introduites et décrites en sec-
tion 3.2.1.2 (i.e. une distribution de bruit blanc et gaussien dans les données),
on peut montrer que l’estimation du Maximum de Vraisemblance (MV) de ces in-
connues, équivaut à la minimisation au sens de Moindres Carrés Pondérés (MCP)
du critère suivant (e.g. Mugnier [2008]) :

J
( [

X re f ] ;
[
A

] )
=




Nstar∑
j=1

Nim∑
i=1

wi,j

�����
X data

i, j −
(
xre f

j +
d∑

l=0

l∑
k=0

a i,m, x Ll−k
(
xre f

j

)
Lk

(
y

re f
j

)) �����

2

Nstar∑
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i=1
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�����
ydata

i,j −
(
y

re f
j +
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l=0
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k=0

a i,m, y Ll−k
(
xre f

j

)
Lk

(
y

re f
j

)) �����

2

(3.8)

où wi,j est un coefficient de pondération qui permet d’ajuster de manière quadra-
tique l’impact de chacune des mesures en fonction de son rapport Signal à Bruit
(Signal to Noise Ratio, SNR) :

wi,j =
1

σ2
meas, i, j

(3.9)

On remarque ici que le nombre de sources de référence disponibles pour l’ana-
lyse détermine le degré maximal de transformation polynomiale qu’il est pos-
sible d’estimer. Par exemple, une transformation polynomiale du premier ordre
(d = 1, Nmodes = 3) nécessite l’estimation de 6 paramètres : 3 paramètres qui
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génèrent les transformations appliquées à la coordonnée x et 3 paramètres qui
génèrent les transformations appliquées à la ordonnée y. Il faut donc un mi-
nimum 3 sources de référence (i.e. 6 coordonnées) pour résoudre le système.
De la même façon, une transformation polynomiale du second ordre (d = 2,
Nmodes = 6) requiert un minimums de 6 sources de référence, et ainsi de suite.
On a finalement :

Nmodes ≤ Nstar

Ce critère est particulièrement contraignant pour les études de champs à faible
densité d’étoiles. L’utilisation de toutes les sources disponibles dans le champ,
même très faibles, est alors cruciale pour corriger la distorsion de telles images.
Ce point est rendu possible par l’utilisation du coefficient de pondération qui
permet une gestion optimale du bruit lors de la minimisation, et donc l’utilisation
des sources les plus bruitées.

3.2.2.2 Implementation

La résolution du problème inverse conduit à la minimisation d’un critère à plu-
sieurs variables défini par l’Equation (3.8). Cette section est dédiée à la descrip-
tion détaillée de l’implémentation de l’algorithme de minimisation. On rappelle
que cet algorithme à pour finalité l’estimation conjointe de :

· l’ensemble des positions de référence
[
X re f

j
]

1≤ j≤Nstar
noté

[
X re f ]

· l’ensemble des coefficients de distorsion
[
Ai

]
1≤i≤Nim

noté
[
A

]

En pratique, le critère est minimisé de façon séquentielle par rapport à un des
deux ensembles variables, l’autre étant supposé connu. Ces deux étapes de la
minimisation sont détaillés ci-dessous. Pour faciliter la lecture, le calcul est déve-
loppé selon la seule coordonnée x. Cependant, les équations sont transposables
à l’axe y. Dans la suite du document, l’estimation d’un paramètre p est noté p̂.

La première étape le l’estimation séquentielle consiste à estimer l’ensemble des
positions de référence [X re f ] pour la valeur en cours de

[
A

]
. Pour une valeur de[

A
]

donnée, il apparait clairement que le critère J
( [

X re f ] ;
[
A

] )
de l’Equation

(3.8) peut s’exprimer sour la forme de Nstar termes indépendants :
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où :
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(3.10)
La position de référence de chaque source j peut alors être estimée indépendam-
ment par la minimisation du "sous-critère" J1 qui ne dépend plus que d’une seule
coordonnée :

X̂ re f
j = arg min

X re f
j

[
J1

(
X re f

j , [A ]
)]

(3.11)

Cette écriture est moins couteuse en temps de calcul puisqu’elle permet de ré-
duire au minimum le nombre de paramètres à estimer lors de la minimisation.
On effectue alors autant de minimisation qu’il y a de sources de référence.

Ce raisonnement est également valable pour la seconde étape : Pour une valeur
de

[
X re f ] donnée, le critère J

( [
X re f ] ;

[
A

] )
de l’Equation (3.8) peut s’écrire sous

la forme de Nim termes indépendants :

J
( [

X re f ] ;
[
A

] )
=

Nim∑
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( [

X re f ] ; Ai
)

où :
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On peut estimer les coefficients de distorsion de chaque image i indépendam-
ment :

Âi = arg min
Ai

[
J2

( [
Ai ; X re f ] )]

(3.12)

En pratique, ces deux étapes sont réalisées séquentiellement jusqu’à ce qu’un
test d’arrêt soit satisfait. Dans notre cas, la conditions d’arrêt est atteinte lorsque
la différence des estimés entre deux itérations successives est plus petite que
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10−5 :

C (k)
A =

����
[
Â

] (k−1) − [
Â

] (k) ����
[
Â

] (k) ≤ 10−5 et C (k)
X re f =

����
[
X̂ re f ] (k−1) − [

X̂ re f ] (k) ����
[
X̂ re f ] (k) ≤ 10−5

(3.13)
où p̂ (k) est l’estimation du paramètre p fournis à la k-ème itération.

Le fonctionnement complet de l’algorithme est résumé dans le diagramme pré-
senté ci-dessous.
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Settings

Nmodes

Data

[
Xi, j

]
1≤i≤Nim

1≤ j≤Nstar

[
wi,j

]
1≤i≤Nim

1≤ j≤Nstar

Initialization
[
A

] (0)

for j = 1 to Nst ar

X̂ re f (k)
j = arg min

X re f
j

[
J1

(
X re f

j ; [A ](k−1)
)]

for i = 1 to Nim

Â(k)
i = arg min

Ai

[
J2

(
Ai;

[
X re f ] (k)

)]k = k + 1

Stopping
conditions

C (k)
X re f ≤ 10−5

C (k)
A ≤ 10−5

Output

[X̂ re f ] [Â]

non

oui
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A ce stade, les deux ensemble des paramètres, [Â] et [X̂ re f ] sont estimés. Ils
peuvent ensuite être exploités de différentes manières, en fonction de l’objectif
astrophysique de l’étude (l’exploitation des paramètres estimés est détaillée en
section 3.2.2.3).

J’attire ici l’attention du lecteur sur un point : l’estimation de ces différents
paramètres est effectuée sur la seule base des données disponibles.

Dans le cas où l’instrument souffre de distorsion statique, par exemple un dé-
calage global, alors l’ensemble des données collectées par cet instrument seront
globalement décalées par rapport aux coordonnées célestes. De la même façon,
si l’instrument souffre d’un facteur d’échelle global, alors l’ensemble des données
collectées seront globalement zoomées. Ces modes globaux, ne peuvent être es-
timés par l’algorithme sur la seule base des données. Toutefois, si l’on dispose
(par le biais de précédentes calibrations) de données sur la distorsion statique
de l’instrument, il est possible de les intégrer dans l’algorithme et de les prendre
en compte lors de l’estimation de la distorsion.

Dans la suite du document, nous considérons ce cas de figure et supposons
connue la distorsion statique de l’instrument. En pratique, les données de dis-
torsion statique sont introduites dans l’algorithme comme paramètres initiaux
des coefficients de distorsion, [A ]0. La méthode fournis alors une estimation de
la distorsion optimisée pour chaque jeu d’observation et chaque image, tout en
restant "centrée" sur la distorsion statique de l’instrument.

3.2.2.3 Exploitation des paramètres

Une fois les deux ensembles de paramètres [Â] et [X̂ re f ] estimés, ils peuvent
être exploités indépendamment et différemment selon les besoins scientifiques
de l’étude.

Dans le cas d’une étude d’astrométrie absolue, le paramètre d’intérêt est direc-
tement exploitable : il s’agit de l’ensemble des positions de référence, [X̂ re f ].

Dans le cas d’études d’astrométrie relative ou de photométrie, une étape sup-
plémentaire de correction est nécessaire. Elle consiste à corriger la distorsion (qui
est pour l’instant seulement estimée) dans les différentes images. L’étape de cor-
rection permet de repositionner les objets du champ selon une référence globale,
dans le but de mesurer des distances relatives entre les objets (astrométrie rela-
tive), ou de stacker les différentes images pour faire ressortir les sources faibles
(photométrie). Dans ce cas, le paramètre d’intérêt est l’ensemble des coefficients
de distorsion, [Â ]. La correction de la distorsion peut être appliquée aux po-
sitions d’étoiles seulement, ou bien à l’ensemble de l’image, par un processus
d’interpolation. Dans le cas où la correction est appliquée directement aux posi-
tions des étoiles, la position corrigée de l’étoile j dans l’image i est notée Xi, j

corr

et est obtenue de la façon suivante :
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X̂ corr
i,j = arg min

Xcorr
i, j

[
J3

(
X corr

i, j , [Â ]
)]

(3.14)

où :
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(3.15)

et équivalent selon l’axe y

Notons ici que le critère J1 est la somme de Nim termes semblables au critère
J3. Cela peut s’interpreter de la façon suivante : X̂ corr

i, j est la position de référence

de l’étoile j prédite par la seule carte de distorsion Âi. Tandis que X̂ re f
j est la

position de référence de l’étoile j qui satisfait au mieux, l’ensemble des cartes de
distorsion estimées.

Pour mieux appréhender le fonctionnement de l’algorithme, on a schématisé
en Figure 3.5 ses effets sur une étoile particulière du champ notée j0. La première
image (en haut à gauche), montre l’ensemble des positions

[
X data

i,j0

]
1≤i≤Nim

de
l’étoile j0 sur les différentes images (on a pris ici, Nim = 30), avant correction de
la distorsion (croix noires), ainsi que sa vraie position de référence X re f

j0
(croix

rouge). La deuxième image, (en haut à droite) montre l’ensemble des positions[
X̂ corr

i, j0

]
1≤i≤Nim

de l’étoile j0 sur les différentes images, corrigées de la distorsion
selon l’équation 3.14 (croix noires). On observe ici l’effet de la correction qui
tend à repositionner chaque étoile vers un même point. Enfin, la figure du bas
est un zoom de la figure en haut à droite. Elle permet de distinguer la position
de référence estimée, X̂ re f

j0
(croix bleue), ainsi que la moyenne des positions

corrigées à travers les différentes images (croix orange). On remarque que ces
deux positions coincident : avg i (X̂ corr

i, j0
) ' X̂ re f

j0
. Ce résultat est attendu au vu de

la définition des critères J1 et J3, et se démontre assez simplement dans le cas de
transformations linéaires (i.e. d = 0). En pratique, on constate que cette égalité
est vérifiée pour n’importe quel type de transformation à quelques 10−3 pixels
près.

Ce schéma fait apparaitre naturellement deux critères permettant de quantifier
les performances de l’algorithme : un biais, noté b j0 et représenté par une croix
bleue sur le schéma, et un écart type, noté σ j0 et représenté par une flèche noire
sur le schéma. Ils sont tout deux décrits analytiquement dans la section suivante
(3.2.2.4).
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Figure 3.5 – Schéma illustratif des effets de l’algorithme sur une étoiles particu-
lière du champ, j0 avec Nim = 30. En haut à gauche : ensemble
des positions

[
X data

i, j0

]
1≤i≤Nim

de l’étoile j0 sur les différentes images
avant correction de la distorsion (croix noires) et vraie position de ré-
férence X re f

j0
(croix rouge). En haut à droite : ensemble des positions[

X̂ corr
i, j0

]
1≤i≤Nim

de l’étoile j0 sur les différentes images après correction
de la distorsion (croix noires). Image du bas : zoom permettant de
distinguer la position de référence estimée, X̂ re f

j0
(croix bleue), et la

moyenne des positions corrigées à travers les différentes images (croix
orange). Ce schéma fait apparaitre naturellement les deux critères per-
mettant de quantifier les performances de l’algorithme : un biais, noté
b j0 et définis comme l’erreur d’estimation de la position de référence
(croix bleue) et l’écart type des positions corrigées sur les différentes
images noté σ j0 (flèche noire).
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3.2.2.4 Critères d’erreur

Comme mentionné plus haut, on s’appuie essentiellement sur deux critères
d’erreur pour décrire les performances de l’algorithme : un biais et un écart type,
qui sont définis analytiquement dans cette section.

· Le premier critère d’erreur est un bais. Il représente la capacité de l’algo-
rithme à estimer la position de référence d’une étoile. Il est définit par la
distance entre la position de référence vraie de l’étoile

(
X re f

j

)
, et la position

de référence estimée de l’étoile
(
X̂ re f

j

)
. Cette distance est noté b j dans la

suite du document.
b j =

���X̂
re f
j − X re f

j
��� (3.16)

Cette erreur est schématisée par une flèche bleue sur la figure 3.5. Elle peut
être moyennée quadratiquement sur toutes les sources de référence. On la
note alors simplement b :

b =

√√√√
1

Nstar

Nstar∑

j=1

���X̂
re f
j − X re f

j
���
2

(3.17)

· Le second critère d’erreur est un écart type. Il s’interprète comme étant la
capacité à repositionner les objets du champ selon une référence globale,
ou encore, la capacité à stacker les images. C’est l’écarte type des positions
corrigées de chaque étoile à travers la pile d’image. Il est noté σ j dans la
suite du document.

σ j =

√√√
1

Nim

Nim∑

i=1

���X̂
corr
i,j − avg i

(
X̂ corr

i,j

) ���
2

(3.18)

Cette erreur est représentée par une flèche noire sur la figure 3.5.

A ce stade, deux points importants apparaissent concernant ce second critère :

1) Premièrement, cette erreur est toujours minorée par l’erreur sur la mesure
de position de l’étoile, σmes, j , qui est la limite fondamentale de précision
astrométrique dans le cas d’un système optique parfait :

σmes, j ≤ σ j (3.19)

2) Deuxièmement, l’information donnée par ce dernier critère d’erreur est
très locale dans l’image : elle est calculée aux positions des étoiles de réfé-
rence utilisées lors de la résolution. Pour évaluer les performances de l’al-
gorithme sur l’ensemble de l’image, ce critère d’erreur peut être généralisé
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à des étoiles non-utilisées lors de la résolution et régulièrement réparties
dans l’image. Dans la suite, cette erreur est estimée sur une grille régulière
d’étoiles introduites dans l’image et non-utilisées dans l’algorithme. On
note σ ce critère généralisé, et Nstar,grid le nombre d’étoiles formant la grille
régulière. Ces étoiles sont désignées par l’indice j′ avec 1 ≤ j′ ≤ Nstar,grid :

σ =

√√√√
1

Nstar,grid

Nstar, gr id∑

j ′=1

σ2
j ′ (3.20)

3.2.3 Etude sur des données simulées
Après avoir définis et implémenté le modèle, on souhaite maintenant valider

l’algorithme et étudier ses performances sur des données simulées. Les données
de simulation sont élaborées à partir du modèle direct décrit en 3.2.1. On le
rappelle ici brièvement :

Xi, j =




xre f
j +

d∑
l=0

l∑
k=0

ai,m, x Ll−k
(
xre f

j

)
Lk

(
y

re f
j

)

y
re f
j +

d∑
l=0

l∑
k=0

ai,m, y Ll−k
(
xre f

j

)
Lk

(
y

re f
j

) + n i, j

où :

X data
i,j est la position de l’étoile j dans l’image i ;

x/yre f
j est la coordonnée x/y de référence de l’étoile j (exempte de distorsion) ;

ai,m, x/y est le coefficient de distorsion de l’image i associé au mode m selon l’axe
x/y ;
Li est le polynôme normé de Legendre de degré i ;
Nmodes est le nombre de modes de distorsion considérés ;
m est l’indice de mode tel que m(k, l) = l (l + 1)/2 + k avec 0 ≤ k ≤ l ∈ N et
0 ≤ m ≤ Nmodes ;
d est l’ordre polynomial maximal considéré ;
n i, j est la valeur de bruit sur la mesure de position de l’étoile j dans l’image i.

Lors de la construction des données, les positions de références [X re f
j ]1≤ j≤N star

sont réparties aléatoirement dans l’image. Les coefficients de distorsion, [Ai] sont
également fixés aléatoirement en fonction du nombre de modes de distorsion,
Nmodes que l’on souhaite introduire dans les données. Afin de se rapprocher du
phénomène observé dans les données réelles, la distorsion appliquée à chaque
image n’excède pas 20 pixels.

On rappelle que l’on considère dans les données un modèle de bruit blanc
gaussien de variance σ2

meas (voir Section 3.2.1.2 pour une description complète
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des propriétés satistiques de bruit). A titre d’exemple, ce terme d’erreur est habi-
tuellement compris entre 0.002 pixel (pour une étoiles très brillante) et 0.4 pixel
(pour une étoile très diffuse) dans les jeux de données collectés avec l’instrument
GeMS (ce qui correspond à 0.04 mas et 8 mas, respectivement). On montre en
Figure 3.6, deux étoiles extraites de données GeMS, dont l’erreur de mesure vaut
σmeas = 0.002 pixel pour l’une et σmeas = 0.4 pixel pour l’autre. Cette dernière
étoile fait partie des plus diffuses qu’il est possible de détecter. Elle correspond
à une magnitude Ks=18.5 pour un temps de pose de 60 s. Pour cette exemple,
la mesure de la position a été effectuée avec un outil d’ajustement, ou "modèle
fitting" utilisant l’algorithme de Levenberg-Marquardt. La procédure complète,
ainsi que le modèle utilisé sont décrits en détail en Section 4.2.1.1.
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Figure 3.6 – Erreur sur la mesure de position en fonction du flux. Sont représen-
tées, deux étoiles dont l’erreur de mesure vaut σmeas = 0.4 pixel pour
l’une et σmeas = 0.002 pixel pour l’autre. Ces mesures de position
sont effectuées avec une procédure d’ajustement décrite en détail en
Section 4.2.1.1. Ces données sont issues de l’instrumsent GeMS.

A l’issu de chaque simulation, les performances de l’algorithme sont évaluées
selon les deux critères d’erreurs décrits en Section 3.2.2.4 Dans une première
partie de cette section, je décris une simulation simple, qui illustre la valida-
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tion de l’algorithme et qui permet de comprendre en détail son fonctionnement.
On observe en outre, l’influence de la répartition des sources de référence dans
l’image. La seconde partie, est consacrée à l’étude de propagation du bruit et à
l’influence de paramètres tels que le nombre de sources de référence et le nombre
d’images disponibles. Dans les section 3.2.3.1 et 3.2.3.2, on suppose connu le
nombre de mode de distorsion. Le nombre de mode de distorsion introduit dans
les images est alors égal au nombre de modes de distorsion effectivement cher-
chés, dans les images : Nmodes = Nmodes, search. En revanche, dans la dernière
partie de cette section 3.2.3.3, qui est dédiée à l’étude du phénomène d’aliasing,
on considérera, Nmodes ≥ Nmodes, search.

3.2.3.1 Validation de l’algorithme

Le résultat présenté dans cette section permet de valider l’algorithme sur une
simulation simple utilisant Nim = 10 images et Nbstar = 30 étoiles de référence.
On introduit aléatoirement 10 modes de distorsion, sur chacun des axes x et y

(i.e. Nmodes = 10, et d = 3). Le niveau de bruit considéré pour cette première
simulation est σmeas = 0.14 pixels (ce qui correspond à une étoile de magnitude
∼ 18 dans les données GeMS/GSAOI).

Table 3.1 – Tableau récapitulatifs des paramètres utilisés pour la validation de l’al-
gorithme.

Nim Nstar Nmodes Nmodes, search σmeas (px)
10 30 10 10 0.14

Description des données simulées

Je détaille pour cette première simulation, les étapes de construction des don-
nées. Les positions de référence des étoiles sont représentées sur la Figure 3.7
(croix noires), et la distorsion introduite sur chacune des images est illustrée par
la Figure 3.8. En haut à gauche, on montre une grille de points régulièrement
répartis dans une image exempte de distorsion. Les autres images montrent les
déplacements subis par cette grille régulière suite à l’application de la distorsion
sur chacune des 10 images. Les déplacement (en pixels) sont représentés par une
flèche bleue et sont amplifiés d’un facteur 10 pour une meilleure visibilité. Les
postions de référence et les coefficients de distorsion sont fixés aléatoirement de
façon à ne pas excéder 20 pixels d’intensité de déplacement.

La Figure 4.4 montre l’intensité des déplacements selon les deux axes x et y.
L’échelle de couleur se situe entre -7.5 pixel (bleu foncé) et +7.5 pixels (rouge).
L’intensité des déplacements est relativement plus importante en bordure de
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l’image, ce qui est cohérent avec ce que l’on observe sur des données réelles.

pixels

p
ix
el
s

Figure 3.7 – Position de référence
[
X re f ] .

On s’intéresse également à la distorsion moyenne appliquée aux images qui est
assimilée à la distorsion statique. C’est en effet la part de distorsion commune à
toutes les images, autour de laquelle varient les distorsion dynamiques. La Figure
3.10 montre les déplacements (en pixels) induits par la distorsion moyenne. Ils
sont représentés par les flèches bleues et sont amplifié d’un facteur 20. La Figure
3.11 montre l’intensité des déplacements induits par la distorsion moyenne selon
les deux axes, x et y. L’échelle est également en pixel.

Résultats

Dans cette configuration de niveau de bruit pessimiste, l’algorithme permet une
estimation des positions de référence avec une précision de :

b = 0.05 pixels (3.21)

Ce qui correspond à 1 mas pour l’instrument GeMS/GSAOI.

L’écart type des position corrigées, σ j ′ est calculé sur une grille de 150 × 150
étoiles (i.e. 0 ≤ j′ ≤ 150 × 150) régulièrement réparties dans le champ. Le résul-
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Figure 3.8 – Distorsion introduite sur chacune des 10 images. La figure en haut
à gauche montre une grille de points régulièrement répartis dans une
image exempte de distorsion. Les autres figures montrent les dépla-
cements subis par cette grille régulière suite à l’application de la dis-
torsion sur chacune des 10 images. Les déplacements (en pixels) sont
représentés par une flèche bleu et sont amplifiés d’un facteur 10.
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Figure 3.9 – Intensité de distorsion appliquée à chacune des 10 images selon les
deux directions de déplacement x et y.
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Figure 3.10 – Déplacements (en pixels) subis par une grille régulière suite à l’appli-
cation de la distorsion moyenne. Les déplacements sont représentés
par les flèches bleues et sont amplifié d’un facteur 20.
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Figure 3.11 – Intensité des déplacements induits par la distorsion moyenne.
Gauche : intensité de distorsion moyenne selon l’axe x. Droite : In-
tensité de distorsion moyenne selon l’axe y. L’échelle est en pixel.
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tat est montré Figure 3.12. L’échelle de couleur se situe entre 0.05 pixels (noir) et
0.7 pixel (blanc). Sur la même figure, on a représenté l’emplacement des sources
de référence (croix blanches). On voit clairement apparaitre sur cette figure, une
diminution des performances sur les bords de l’image. Ce résultat est attendu
puisque le modèle n’est pas contraint par l’information d’une source de réfé-
rence. La moyenne quadratique des écart types sur l’ensemble de la grille est de
0.2 pixel alors qu’elle chute à 0.16 pixel lorsqu’elle est calculée dans une zone dé-
limitée par les sources de références (i.e. intérieur du cadre rouge). Dans la suite
du document, ce critère est évalué sur une grille régulière de 150 × 150 étoiles,
régulièrement réparties dans une zone délimitée par les sources de références,
équivalente au contour rouge de la Figure 3.12.
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Figure 3.12 – Distribution de l’erreur σ j ′ dans le champ. L’erreur est calculée sur
une grille régulière de 150× 150 étoiles. Les croix blanches montrent
l’emplacement des sources de référence,

[
X re f ] . L’échelle de couleur

est en pixels. L’erreur moyenne à l’intérieur du cadre rouge est de
σ = 0.16 pixel

3.2.3.2 Propagation du bruit

On s’intéresse maintenant à propagation du bruit au cours du processus de mini-
misation. On garde pour cela, la même configuration de données avec Nstar = 30
et Nim = 10. On effectue ensuite plusieurs simulations pour différents niveaux de
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bruit. On prend σmeas ∈ [0.0,0.03,0.07,0.14,0.28] pixels. Pour chaque niveau de
bruit, 100 réalisations sont effectuées : n = 100. Les deux critères d’erreur décrits
précédemment sont alors moyennés quadratiquement sur les n réalisations. Le
résultat obtenu est montré Figure 3.13 : l’erreur sur l’estimation des positions
de référence, b est tracée en bleu et l’écart type des positions corrigées, σ, en
noir. Tout deux sont représentés en fonction du niveau de bruit introduit sur la
mesure des positions (σmeas).

b	
	σ

Figure 3.13 – Propagation du bruit de mesure introduit dans les données (σmeas),
sur les deux critères d’erreur. En bleu : le biais (b). En noir : l’écart
type (σ). Tout deux sont tracés en fonction du niveau de bruit intro-
duit sur la mesure des positions, σmes. Pour chaque niveau de bruit,
100 réalisations sont effectuées (n = 100). Les critères d’erreurs sont
moyennés quadratiquement sur les n réalisations.

On retrouve ici, les résultats obtenus dans la section précédente (Section 3.2.3.1)
pour le cas pessimiste de niveau de bruit σmeas = 0.14 pixel : b = 0.05 pixel et
σ = 0.16 pixel. La propagation du bruit sur les deux critères d’erreur décrit un
comportement linéaire dont la pente représente l’amplification du bruit. Cette
amplification est fonction de paramètres intrinsèques aux données, tels que le
nombre de sources de référence disponibles ou le nombre d’images. Dans la suite,
je décris l’influence de ces deux paramètres sur la propagation du bruit.
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Table 3.2 – Tableau récapitulatifs des paramètres utilisés pour l’étude de propaga-
tion du bruit.

Nim Nstar Nmodes Nmodes, search σmeas (px) n
10 30 10 10 [0,0.03,0.07,0.14,0.28] 100

Influence du nombre d’image

Pour étudier l’influence du nombre d’images sur la propagation du bruit, on ef-
fectue en premier lieu une simulation équivalente à celle décrite précédemment
mais pour un nombre d’image inférieur : Nim = 2. Les courbes de propagation de
bruit sur les deux critères d’erreur sont représentées en Figure 3.14. La figure de
gauche rappelle les courbes obtenues pour Nim = 10, et la figure de droite montre
les résultats obtenus pour Nim = 2. Dans les deux cas, le biais (b) est représenté
en bleu, et l’écart type (σ) en noir.

b	
	σ

b	
	σ

b	
	σ

sb=0.3	
sσ=1.2	 sb=0.8	sσ=1.2	

Figure 3.14 – Propagation du bruit sur les deux critères d’erreur, (b) en bleu et
(σ) en noir. Gauche : Nim = 10. Droite :Nim = 2. Les pentes de
propagation représentent l’amplification du bruit. On note sb la pente
de propagation du bruit sur le bias et sσ la pente de propagation du
bruit sur le critère σ.

On observe une l’influence du nombre d’image sur l’estimation des positions
de référence. Le comportement de propagation du bruit reste linéaire mais la
pente de la courbe, i.e. l’amplification du bruit, est plus importante pour un
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faible nombre d’image :

Pour Nim = 10, on a
b

σmeas
∼ 0.3 alors que pour Nim = 2 :

σ

σmeas
∼ 0.8

Dans la suite, on s’intéresse aux pentes de propagation de bruit notée (sb) et (sσ)
représentées sur la Figure 3.14 et définies comme suit :

sb =
b

σmeas
et sσ =

σ

σmeas
(3.22)

Elle sont tracées en fonction du nombre d’images, pour Nim ∈ [2,10,50,100] sur
la Figure 3.15 : sb (en bleu) et sσ (en noir). Ces courbes confirment les tendances
observées en Figure 3.14. L’écart type des positions corrigées n’est pas affecté par
le nombre d’image puisque sa pente de propagation de bruit reste constante. En
revanche, le biais, c’est à dire la capacité à estimer les positions de référence,
diminue lorsque le nombre d’image augmente. Plus précisément, on peut dire en
bonne approximation que le biais évolue proportionnellement à 1√

Nim
:

b =
σmeas√

Nim
(3.23)

Ce résultat s’explique par le fait que lorsque le nombre d’images augmente, le
nombre de mesures indépendantes sur la position de chaque étoile est également
augmenté, tandis que le nombre de positions à estimer (ie, le nombre d’étoiles)
reste constant : la quantité de données augmente, pour un nombre d’inconnues
constant, donc sb diminue. En revanche, pour chaque image supplémentaire, il
est nécessaire d’estimer une nouvelle carte de distorsion : le nombre d’inconnues
augmente avec la quantité de données et sσ reste constant.

Table 3.3 – Tableau récapitulatifs des paramètres utilisés pour l’étude de l’influence
du nombre d’image.

Nim Nstar Nmodes Nmodes, search σmeas (px) n
[2,10,50,100] 30 10 10 [0,0.03,0.07,0.14,0.28] 100

Influence du nombre d’étoiles

De la même façon, on s’intéresse maintenant à l’influence du nombre de sources
de référence (Nstar ) utilisées lors de la minimisation, sur la propagation du bruit.
On fait varier cette fois le nombre d’étoiles Nstar ∈ [20,30,100,200] pour un
nombre d’image fixé à Nim = 10. Les résultats sont montrés en Figure 3.16.
Les pentes de propagation du bruit sb (en bleu) et sσ (en noir) sont tracées en
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Figure 3.15 – Evolution des pentes de propagation du bruit sur les deux critères
d’erreur en fonction du nombre d’image : en noir (sσ), en bleu (sb).
En traits pointillés, la courbe d’équation y = 1/

√
x

Table 3.4 – Tableau récapitulatifs des paramètres utilisés pour l’étude de l’influence
du nombre de sources de référence.

Nim Nstar Nmodes Nmodes, search σmeas (px) n
10 [20,30,100,200] 10 10 [0,0.03,0.07,0.14,0.28] 100
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Figure 3.16 – Evolution des pentes de propagation du bruit sur les deux critères
d’erreur en fonction du nombre de sources de référence : en noir
(sσ), en bleu (sb). En traits pointillés, la droite y = 1.

fonction du nombre d’étoiles.

A l’inverse de ce qui est observé dans le paragraphe précédent, le nombre
d’étoiles utilisées lors de la résolution (Nstar ) affecte seulement l’écart type des
positions corrigées (σ). L’estimation des positions de référence n’est pas impac-
tée puisque la pente de propagation de bruit associée reste constante.

Ceci résulte du fait qu’un nombre croissant d’étoiles permet une meilleure es-
timation de la distorsion dans l’ensemble de l’image : la quantité de données
augmente et le nombre de paramètres de distorsion à estimer reste constant. En
revanche, le nombre de positions inconnues à mesurer augmente avec le nombre
d’étoiles. Cela implique que sσ diminue et sb reste constant. En pratique, une
centaines d’étoiles suffisent à atteindre la limite fondamentale de précision as-
trométrique (σmeas) mentionnée en Section 3.2.2.4. On a alors σ ' σmeas et
sσ ' 1.

L’ensemble de ces résultats peuvent se résumer de la façon suivante : pour un
même niveau de bruit dans les données, l’estimation de la position de référence
d’une étoile (caractérisée par le biais), est d’autant plus précise que le nombre de
mesures disponibles sur cette étoiles est grand : cela équivaut à avoir un grand
nombre d’image. A l’inverse, la capacité à repositionner les images selon une
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référence globale (i.e. l’écart type des positions corrigées), dépend seulement
du nombre de sources de référence disponibles dans le champ pour estimer la
distorsion sur l’ensemble de l’image.

3.2.3.3 Etude d’aliasing

Cette dernière section est dédiée à l’étude du phénomène d’aliasing. Dans
les simulations précédentes, nous avons supposé : Nmode = Nmodes, search. L’ef-
fet d’aliasing (décrit en Section 1.1.2) apparait ici lorsque le nombre de modes
de distorsion estimés par l’algorithme est plus petit que le nombre de mode ef-
fectivement présents dans les données. Quand cela se produit, les modes de dis-
torsion non-estimés affectent l’estimation des autres modes de distorsion. Pour
quantifier cet effet, on effectue des simulations avec Nmodes, search ≤ Nmode et on
s’intéresse à l’erreur d’estimation de chaque coefficient de distorsion. Les simu-
lations sont effectuées sur des mesures non bruitées (σmeas = 0) avec un très
grand nombre d’étoiles, (Nstar = 1000) de façon à moyenner l’effet d’aliasing sur
l’ensemble de l’image.

Dans un premier temps, on cherche à estimer les modes de distorsion d’ordre
3 (on a alors d = 3 et Nmodes = 10) tout en introduisant une transformation
supplémentaire d’ordre 4 (le mode b11 ∼ x4) selon l’axe x seulement. Les erreurs
d’estimation des coefficients associés aux modes de distorsion d’ordre 3 sont re-
présentés en vert sur la Figure 3.17. Elles sont moyennées quadratiquement sur
l’ensemble des images et représentées en valeur absolue. La valeur du coefficient
associé au mode de distorsion d’ordre 4, non-estimé, est représenté en rouge.
Sur le graphe, les modes de distorsion sont identifiés en abscisse selon leur de-
gré polynomial en x et y. Pour chaque mode, la première valeur correspond à la
distorsion appliquée à la coordonnée x et la seconde à la distorsion appliquée à
la coordonnée y.

On observe ici trois résultats important concernant le repliement du mode b10
proportionnel à x4 et introduit sur l’axe x, sur l’ensemble des modes d’ordre 3 :

· les modes affectés par l’aliasing sont les modes de même parité que le mode
non-estimé :
· modes affectés : b0 ∼ x0 et b4 ∼ x2

· mode non-estimé : b10 ∼ x4

· le mode non-estimé est introduit selon l’axe x, et n’affecte que les modes
estimés selon l’axe x.

· La somme quadratique des erreurs est égale à la valeur du coefficient non-
estimé : l’énergie est conservée.

Ces trois résultats sont valables quelque soit le mode de distorsion considéré.
Les modes non-estimés affectent seulement les modes de géométrie similaire, et
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Figure 3.17 – Repliement d’un mode de distorsion d’ordre 4 (b10 ∼ x4) sur les
modes de distorsion d’ordre maximal d = 3. Les erreurs d’estimation
des coefficients sont représentées en vert (en valeur absolue). La
valeur du coefficient associé au mode de distorsion non-estimé est
représenté en rouge. Les modes de distorsion sont identifiés selon leur
degré polynomial en x et y. Pour chaque mode, la première valeur
correspond à la distorsion appliquée à la coordonnée x et la seconde
à la distorsion appliquée à la coordonnée y.
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la quantité d’énergie est conservée, ce qui signifie qu’il n’y a pas d’amplification
de l’erreur d’aliasing. En pratique, ces résultats permettent d’optimiser les pa-
ramètres de l’algorithme : en fonction du niveau de bruit et de la quantité de
distorsion que l’on s’attend à trouver dans les données, on est capable de prédire
l’erreur d’aliasing et de la minimiser en ajustant le nombre de mode de distorsion
à estimer.

Table 3.5 – Tableau récapitulatifs des paramètres utilisés pour l’étude d’aliasing.

Nim Nstar Nmodes Nmodes, search σmeas (px) n
10 1000 11 10 0.0 1

3.3 Conclusion
J’ai présenté dans ce chapitre, une méthode optimale de correction de la dis-

torsion entièrement développée au cours de cette thèse. Cette méthode, s’appuie
sur une approche MV développée initialement par Gratadour et al. [2005] pour
répondre à la problématique du recentrages d’images isoplanétiques. Le travail
effectué ici a permis de généraliser cette approche à tout type de déformation du
champ.

Les méthodes classiques de correction de la distorsion se heurtent à des dif-
ficultés liées à la variabilité de celle-ci au cours du temps. Ce phénomène est,
comme nous l’avons déjà mentionné, particulièrement visible sur les données
MCAO, où la variation se mesure au cours d’une même nuit. Il affecte cepen-
dant, d’une façon plus ou moins marquée, tout système optique. Les calibrations
de la distorsion effectuées pour chaque instrument, souvent contraignantes et
coûteuses en terme de temps d’observation, ont alors une durée de vie limitée et
doivent être réitérées régulièrement.

La méthode proposée ici a été développée dans le but de prendre en compte
cette variabilité de la distorsion au cours du temps. Elle permet de calculer une
carte distorsion spécifique à chaque jeu de donnée et chaque image individuelle
au sein d’un même jeu. Pour cela, on suppose une connaissance a priori de la
distorsion statique de l’instrument. Les cartes de distorsions calculées varient
alors autour de la distorsion statique, tout en s’adaptant à chaque image. Cette
nouvelle méthode présente également la particularité de proposer pour chaque
champ observé, une estimation des positions de référence, exemptes de distor-
sion. Selon l’objectif scientifique de chaque étude (photométrie, astrométrie), les
deux ensembles de paramètres estimés (les cartes de distorsions, et les positions
de référence), peuvent être utilisés indépendamment.
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La méthode s’appuie sur la résolution d’un problème inverse par la minimi-
sation d’un critère à plusieurs variables au sens des Moindres Carrés Pondérés.
Cette approche nécessite la caractérisation complète du modèle direct de forma-
tion des données, qui inclue également le modèle de formation du bruit.

Dans ce chapitre, j’ai défini ce modèle, et détaillé l’implémentation pratique
de l’algorithme de minimisation du critère. J’ai ensuite pu utiliser des données
de simulation d’une part, pour valider l’algorithme, et d’autre part, pour carac-
tériser ses performances. Ces dernières sont évaluées pour différents types d’ob-
servations, selon deux critères : la capacité à repositionner les étoiles selon une
référence commune, et la capacité à évaluer les positions de référence. En parti-
culier, l’influence du nombre de sources disponibles dans le champ, du nombre
d’images individuelles, et du nombre de modes de distorsion recherchés dans
les données, est quantifiée. Ces simulations permettent de mieux appréhender le
fonctionnement de l’algorithme et en particulier, son comportement vis à vis du
bruit présent dans les données. Nous avons ainsi pu mettre en évidence une pro-
pagation du bruit minimale due au caractère "pondéré" de la minimisation. Cette
gestion optimale du bruit autorise l’utilisation de toutes les sources disponibles
dans le champ, même les plus faibles, pour estimer la distorsion. Cette propriété
est particulièrement avantageuse, lorsqu’il s’agit de corriger la distorsion sur des
champs à très faible densité d’étoiles.

D’une façon plus générale, l’ensemble de ces résultats permet de prédire la pré-
cision de correction de la distorsion associée à chaque configuration de données.
Il s’agit maintenant de valider cette méthode sur un jeu de données réelles : c’est
ce que je présente dans le chapitre suivant.
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4 Correction de la Distorsion -
Application aux données de N159W

Dans ce chapitre, je présente la première application sur données réelles, de
la nouvelle méthode de correction de la distorsion développée au cours de cette
thèse. Les données utilisées sont extraites des observations GeMS/GSAOI de la
région de formation d’étoiles N159W, dont l’étude est détaillée dans le Chapitre
2. En effet, le grand nombre d’étoiles relativement brillantes et isolées dispo-
nibles dans le champ N159W en font un cas idéal pour expérimenter de nouvelles
techniques de corrections de la distorsion.

On rappelle ici que la méthode de distorsion proposée s’appuie sur une connais-
sance de la distorsion statique de l’instrument. Dans les simulations présentées
au Chapitre 3, on suppose connue (par de précédentes calibrations) cette distor-
sion statique. Dans le cas de l’instrument GeMS/GSAOI, une telle calibration a
récemment été effectuée par Massari et al. [2016], qui utilisent la méthode de
comparaison avec un champ de référence décrite en Section 3.1. Ils se basent
pour cela, sur des données issues du télescope HST.

En s’appuyant sur les catalogues de positions d’étoiles fournis par Massari
et al. [2016], je m’attache dans une première partie de ce chapitre, à exprimer la
distorsion statique de l’instrument GeMS/GSAOI selon le modèle de distorsion
considéré dans notre cas, c’est à dire la base 2D des polynômes de Legendre nor-
més (décrite en Section 3.2.1.1). La seconde partie de ce chapitre est consacrée
à la construction des catalogues d’entrée de l’algorithme. Je décris en particu-
lier les procédés utilisés pour mesurer les flux et positions des étoiles, ainsi que
les simulations réalisées pour estimer le bruit associé à chaque mesure. Enfin,
dans la troisième partie de ce chapitre, je détaille le processus de correction, les
résultats obtenus sur ces données, ainsi que le gain apporté par cette méthode.

4.1 Distorsion statique
La distorsion de l’instrument GeMS/GSAOI a été récemment calibrée par Mas-

sari et al. [2016] par comparaison avec un champ de référence (méthode dé-
taillée en section 3.1). Ils utilisent des données de l’amas globulaires NGC6681
collectées avec la camera WFC/ACS du télescope HST, comme référence pour
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étalonner leurs propres observations de ce même amas, obtenues avec l’instru-
ment GeMS/GSAOI. En m’appuyant sur les catalogues de positions d’étoiles four-
nis par Massari et al. [2016], je donne dans cette section une description de
la distorsion statique de l’instrument GeMS/GSAOI exprimée selon le modèle
de distorsion considéré dans notre cas (voir 3.2.1.1 pour une description dé-
taillée du modèle de distorsion). Dans une première partie je décris les données
GeMS/GSAOI et HST utilisées. Dans une seconde partie je présente le modèle de
distorsion statique exprimé sur la base 2D des polynômes de Legendre normés
et retenu pour la suite de l’étude.

4.1.1 Description des données
Les catalogues de positions utilisés pour décrire la distorsion statique de l’ins-

trument GeMS/GSAOI ont été élaborés par Massari et al. [2016] sur la base
d’observations de l’amas globulaire NCG6681. Cette région très dense (7770
étoiles détectées dans le champ), est idéale pour une calibration précise de la
distorsion sur l’ensemble de l’image. La calibration est effectuée en comparant
des données issues de l’instrument GeMS/GSAOI, à des données issues du téles-
cope HST combiné à la camera WFC/ACS. On rappelle ici que la distorsion de la
camera WFC/ACS a été étalonnée par Úbeda et al. [2013] avec une précision de
1 mas. Ainsi, les données issues de cette camera sont considérées, dans la suite
comme références exemptes de distorsion. Les caractéristiques des deux jeux de
données ainsi que la méthode d’élaboration des catalogues sont décrits dans les
sections suivantes.

4.1.1.1 Les données GeMS/GSAOI

Les données GeMS/GSAOI ont été collectées en 2013 dans le cadre des pro-
grammes GS-2012B-SV-406, GS-2013A-Q-16 et GS-2013B- Q-55 (PI : McConna-
chie). Elles comptent 8 images obtenues avec un de temps de pose 160 secondes,
à la fois en filtres J and Ks. Chaque image est décalée de quelques pixels afin de
combler les espaces présents entre les quatre détecteurs de la camera GSAOI. La
réduction des images consiste en une soustraction du ciel et un flat-dome. Puis,
les catalogues de positions sont élaborés à l’aide du logiciel DAOPHOT (Stetson
1987). La FWHM moyenne dans le champ est de 110 mas en bande Ks, avec
un écart type de 10 mas et 120 mas en bande J avec un écart type de 20 mas. A
chaque image est associé un catalogue comprenant les positions et les flux de
chaque étoile détectée dans le champ.

4.1.1.2 Les données HST

Les données issues du télescope spatial HST ont été collectées en mai 2006
dans le cadre du programme GO- 10775 (PI : Sarajedini) avec la camera WFC/ACS.
Celle-ci est composée de deux détecteurs de 2048×4096 pixels de taille angu-
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Figure 4.1 – Amas globulaire NGC6681 dans le visible. Crédits : REU pro-
gram/NOAO/AURA/NSF.

laire 50 milliarcsecondes/pixels. Les deux détecteurs sont espacés d’une ran-
gée de 50 pixels, et le champ de vu total est de 202′′ × 202′′. Le jeu de données
consiste en 8 images comprenant 4 images obtenues avec un de temps de pose
de 140 secondes en filtre F606W, et 4 images obtenues avec un temps de pose de
150 secondes en filtre F814W. La réduction ainsi que l’analyse des données sont
effectuées à l’aide du programme img2xym WFC.09×10 documenté par Ander-
son et al. [2006] qui conduit à l’élaboration d’un catalogue global comprenant
les magnitudes et positions de chaque étoiles du champ. Enfin, les positions des
étoiles sont corrigées de la distorsion grâce à la calibration effectuée par Úbeda
et al. [2013].

Pour obtenir un catalogue de référence valide à l’époque des observations
GeMS (mai 2013), les positions des étoiles sont ensuite déplacées selon leur
position attendue 6.914 années plus tard, grâce à l’estimation du mouvement
propre de l’amas NGC6681 calculé par Massari et al. [2013]. De cette façon on
s’assure que les différences de positions mesurées entre les deux jeux de données
proviennent uniquement de la distorsions.

Les caractéristiques des deux caméras GSAOI et ACS/WFC sont résumées Fi-
gure 4.2. On précise ici que les catalogues de positions d’étoiles sont élaborés
indépendamment pour chaque détecteur. Le catalogue mis à notre disposition
concerne seulement les données acquises avec le détecteurs 2 (en rouge sur la
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Figure 4.2). La suite de l’étude est donc consacrée à la correction de la distorsion
du détecteur 2.

Figure 4.2 – Caractéristiques principales des deux camera ACS/WFC (haut), et
GSAOI (bas). Le détecteur représenté en rouge est noté détecteur 2
dans la suite du document.

4.1.2 Estimation de la distorsion statique
A ce stade, on dispose de :
· 1 catalogue de référence, comprenant les positons des étoiles dans les don-

nées issues du télescope HST.
Dans la suite, la position de référence d’une étoile j est notée Xhst

j .
· 8 catalogues de positions d’étoiles associés à chacune des 8 image collec-

tées avec l’instrument GeMS/GSAOI. Chacune de ces images est associée à
un indice i (avec 1 ≤ i ≤ 8).
Dans la suite, la position d’une étoile j dans l’image i est notée Xgems

i, j .

Ces catalogues permettent de calibrer la distorsion associée à chacune des 8
images, selon les trois étapes décrites ci-dessous :

1) Identification des étoiles communes entre chaque image i, et la référence.
Le nombre d’étoiles communes se situe entre 1543 et 1782 selon les images
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et est noté Nstar, i ;

2) Mesure, pour chaque étoiles commune, de la différence de position ∆i, j tel
que :

∆i, j = Xgems
i, j − Xhst

j (4.1)

3) Projection des différences de positions sur la base 2D des polynômes de
Legendre selon le modèle décrit en Section 3.2.1.1, ce qui revient à cher-
cher pour chaque image i, les coefficients de distorsion

(
ai,m, x/y

)
0≤m≤Nmodes

notés Âi tels que :

Âi = arg min
Ai

[
J′d

( [
Xhst] , Ai

)]
(4.2)

où :

J′d
( [

Xhst] , Ai
)
=

Nstar, i∑

j=1

������
∆i, j −

d∑

l=0

l∑

k=0

a i,m, x Lk (xhst
j )Ll−k (yhst

j )
������

2

(4.3)

On rappelle que :

Lk est le polynôme de Legendre normé, de degré k ;
m est l’indice de mode tel que 0 ≤ m ≤ Nmodes − 1 et m(l, k) = l × (l + 1)/2 + k ;
d est le plus haut degré de polynôme considéré et Nmode = (d + 1)(d + 2)/2 ;
am,i,x/y est le coefficient de distorsion associé au mode m sur l’image i selon l’axe
x/y ;

On définie alors le résidu de projection (rd) comme étant la valeur du critère J′d
pour Ai = Âi :

rd = J′d
( [

Xhst] , Âi
)

(4.4)

Un résidu de projection minimal de 3.10−5 pixels est atteint pour Nmodes=10 ce
qui correspond à un modèle polynomial d’ordre d = 3. La moyenne des coeffi-
cients de distorsion alors obtenues sur les 8 images est représentées sur la Figure
4.3. Les coefficients de distorsion associés à l’axe x sont représentés en orange
et les coefficients de distorsion associés à l’axe y sont représentés en rouge. Les
barres d’erreur sont amplifiées d’un facteur 5 sur la figure, et représentent l’écart
type de chaque coefficient sur les 8 images : cela correspond à une variation de
la distorsion de l’ordre de 0.5 pixels entre les prises de vues.

Cette distorsion moyenne est la meilleure estimation de la distorsion statique
de l’instrument GeMS/GSAOI dont nous disposons. Les coefficients associés se-
ront notés Astat dans la suite du document.
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L’intensité des déplacements induits par cette carte de distorsion est repré-
sentée sur les Figures 4.4 et 4.5. La première tient compte des transformations
d’ordre 1 alors que la seconde illustre seulement les transformations d’ordre 2 et
3. Les déplacements induits par les transformations d’ordres 2 et 3 sont repré-
sentés Figure 4.6.

                  

Figure 4.3 – Moyenne des coefficients de distorsion sur les différentes images is-
sues de l’instrument GeMS/GSAOI. Orange : distorsion selon l’axe x.
Rouge : distorsion selon l’axe y. Les barres d’erreurs sont amplifiées
d’un facteur 5 et représentent l’écart type des coefficients sur les 8
images. Dans la suite, ces coefficients sont notés Astat et considérés
comme les coefficients de distorsion statique de l’instrument.

La Figure 4.4, qui inclut le premier ordre de distorsion, montre un pic de dé-
placement de l’ordre de 20 pixels (400 mas) selon les deux directions de l’image.
La Figure 4.5 qui représente seulement les transformation d’ordre 2 et 3 montre
un pic de déplacement de 9 pixels (180 mas) selon l’axe x et seulement 0.5 pixel
(10 mas) selon l’axe y. De plus, on voit clairement apparaitre sur la Figure 4.6 des
structures circulaires centrées sur le détecteur correspondant à un changement
de direction du déplacement selon l’axe x. Ces structures, également observées
par d’autres utilisateurs de l’instrument GeMS/GSAOI sur les différents détec-
teurs (Ammons et al. [2016], et Paolo Turri lors d’une communication privée),
font encore l’objet de discussions quant à leur origines. Ammons et al. [2016]
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Figure 4.4 – Intensité des déplacements associés la distorsion moyenne de l’instru-
ment GeMS/GSAOI. Gauche : déplacement induits sur la coordonnée
x. Droite : déplacement induits sur la coordonnée y. Les transforma-
tions d’ordre 1 et plus sont représentées.

Figure 4.5 – Intensité des déplacements associés la distorsion moyenne de l’instru-
ment GeMS/GSAOI. Gauche : déplacement induits sur la coordonnée
x. Droite : déplacement induits sur la coordonnée y. Sont représentées
les transformations d’ordre 2 et 3.
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Figure 4.6 – Déplacements induits par la distorsion moyenne de l’instrument
GeMS/GSAOI. Sont représentées les transformations d’ordre 2 et 3.
Pour une meilleure visibilité, les les déplacements sont amplifiés d’un
facteur ×50.
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précisent que ces structures circulaires sont également observées sur d’autres
détecteurs de type H2RG, par exemple, le détecteur SHARCS (Shane Adaptive
optics infraRed Camera-Spectrograph) du télescope de 3 m du Lick Observatory
(McGurk et al. [2014]).

4.2 Correction de la distorsion des données N159W
Les données disponibles sur la distorsion statique de l’instrument GeMS/GSAOI,

nous permettent de mettre en pratique la méthode de correction de la distorsion
développée au cours de cette thèse sur des données réelles issues de ce même
instrument. Les données utilisées proviennent des observations de la jeune ré-
gions de formation d’étoiles N159W dont les caractéristiques sont détaillées au
Chapitre 2. Dans la première partie de cette section, je détaille le processus de
construction des catalogues de positions et flux associés à ces observations, qui
seront les données d’entrée de l’algorithme d’estimation de la distorsion. La se-
conde partie est consacrée au processus de correction : je présente les résultats
obtenus, et mets en évidence le gain apporté par cette nouvelle méthode de cor-
rection, vis à vis des méthodes existantes.

4.2.1 Construction des catalogues d’entrée
La correction de la distorsion nécessite une liste des positions et flux de chaque

étoile dans chaque image ainsi que la liste des incertitudes associées à ces me-
sures. En effet, l’erreur sur la mesure de position est utilisée dans le processus
d’estimation de la distorsion puisqu’elle est reliée au coefficient de pondération,
comme cela est expliqué en Section 3.2.1.1. Elle sera également utilisée pour
quantifier les performances de l’algorithme en Section 4.2.2.1, puisqu’elle re-
présente la limite fondamentale de l’erreur astrométrique (voir Section 3.2.2.4).
La première partie de cette section est consacrée au processus de mesure des
positions et flux. Dans la seconde partie je décris les simulations utilisées pour
estimer les erreurs associées à chaque mesure. On rappelle que l’étude qui suit
concerne les données acquises par le détecteur 2 de la camera GSAOI.

4.2.1.1 Mesure de positions

Les données utilisées dans la suite de ce chapitre, sont issues des observations
de la région N159W décrites en détail dans le Chapitre 2. Il s’agit d’un échan-
tillon de 11 images obtenues en bande Ks. Le détails des observations ainsi que le
processus de réduction des données sont décrits dans l’article joint au Chapitre 2.

Pour appliquer la méthode de correction de la distorsion proposée, il est né-
cessaire d’extraire de chaque image, une liste des positions et des flux de chaque
étoile du champ. Pour construire de tels catalogues, on utilise deux outils com-
plémentaires de détection de sources. Dans un premier temps, l’outil Sextractor
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(Bertin and Arnouts [1996]) permet d’effectuer une détection rapide des objets
du champ. Sextractor n’étant pas conçu pour fournir des données de position
très précises, on utilise dans un deuxième temps une procédure d’ajustement
développée par Neichel et al. [2014b] en langage Yorick Munro [1995]. Cette
procédure permet de ré-estimer précisément la position de chaque source en
ajustant sa PSF selon une distribution d’intensité Moffat définie comme suit :

I = I0 ∗
[
1 + (X/dx)2 + (Y/dy)2

]−β
+ Ibkg (4.5)

où :
X = (x − x0) cos θ + (y − y0) sin θ
Y = (y − y0) cos θ − (x − x0) sin θ

et où les paramètres libres sont les positions (x0 et y0), le flux, (I0), la largeur
selon chacune des directions (dx and dy), l’angle de position (θ), et l’index "beta"
(β). Le fond (Ibkg) est estimé simultanément.

Dans la suite de l’étude, il est important de pouvoir relier les différentes posi-
tions d’une même étoile dans les différentes images. Pour éviter toute confusion,
nous conservons pour l’analyse les étoiles relativement isolées et brillantes que
nous pouvons identifier sans hésitation. A cause du dithering effectué au cours
des observations, certaines étoiles n’apparaissent pas dans toutes les images.
Pour la suite de l’analyse, nous choisissons également d’écarter les étoiles n’ap-
paraissant pas dans un minimum de 4 images. Le nombre final d’étoiles dans
chaque catalogue se situe entre 61 et 78.

A titre d’exemple, la Figure 4.7 montre la zone imagée par le détecteur 2,
d’une image réduite prélevée parmi les données. Les étoiles référencées dans le
catalogue associé à cette image sont cerclées de rouge.

4.2.1.2 Estimation de l’erreur de mesure

Nous souhaitons maintenant évaluer l’erreur associée à chaque mesure de po-
sition. On effectue pour cela, des simulations qui permettent d’estimer cette er-
reur dans le cas spécifique du jeu de données N159W.

L’idée est d’introduire, à des positions connues, des étoiles simulées dans un
fond bruité extrait des données N159W. On mesure alors la position de ces étoiles
par un processus similaire à celui décrit dans la section précédente (4.2.1.1).
L’erreur de position apparait immédiatement, comme étant la distance entre la
position mesurée, et la vraie position de l’étoile. Les étoiles introduites sont si-
mulées par une PSF idéale suivant une distribution Moffat. Le bruit de détecteur
et le bruit de fond sont directement inclus dans le fond de l’image. Le bruit de
photon est ajouté selon une distribution de Poisson (se référer à la Section 1.1.3
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Figure 4.7 – Exemple d’une image réduite prélevée parmi les données. Les étoiles
référencées dans le catalogue associé à cette image sont cerclées de
rouge. Seule la partie imagée par le détecteur 2 est représentée.

159



pour une description détaillée des différents bruits présents dans l’image). Diffé-
rents flux sont simulés en multipliant la PSF par différents facteurs avant l’ajout
du bruit de photon, et pour chaque valeur de flux, 100 mesures de postions sont
effectuées. Les erreurs sont ensuite moyennées quadratiquement sur les 100 me-
sures, de façon à obtenir une valeur d’incertitude pour chaque valeur de flux.
On explore également différentes valeur de FWHM : 70 mas, 90 mas, 110 mas et
130 mas.

Les résultats obtenus sont représentés Figure 4.10. On retrouve sur ces courbes
une tendance attendue et mise en avant par plusieurs auteurs (e.g. [Fritz et al.,
2010, Neichel et al., 2013]) : pour des étoiles relativement brillantes ( flux ≥
106 ADU), l’erreur de mesure est dominée par le bruit de photon, caractérisé par
une évolution en 1/

√
flux. Pour les étoiles plus faibles (flux ≤ 106 ADU) l’erreur

de mesure est dominée par le bruit de fond, caractérisé par une évolution en
1/flux.

Figure 4.8 – Evolution de l’erreur de mesure de position (pixels) en fonction du
flux (ADU) dans les données N159W. La 4 courbes correspondent à
différentes valeurs de FWHM : 70mas, 90mas et 110mas, (respecti-
vement représentée en noir, orange, bleu et rouge).
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4.2.2 Correction de la distorsion
Nous avons désormais toutes les données en main pour réaliser une correction

de la distorsion sur les données N159W. Les paramètres utilisés sont détaillés
ci-après et récapitulés dans la Table 4.1.

Le coefficient de pondération wi, j est ajusté pour chaque étoile j en fonction de
l’incertitude sur la mesure de sa position σmeas, j . Cette incertitude est déterminée
à partir du flux de l’étoile et des courbes obtenues par simulation dans la section
précédente et montrées Figure 4.10. On utilise en particulier, la courbe associée à
une FWHM=90 mas, qui correspond à la largeur à mi-hauteur moyenne mesurée
dans les données.

wi, j =
1

σ2
meas, j

(4.6)

A titre de comparaison, on montre en Section 4.2.2.3 les résultats obtenus sans
utilisation du coefficient de pondération ainsi que ceux obtenus pour différents
réglages du coefficient.

Les données de distorsion statique obtenues dans la section 4.1.2 permettent
d’initialiser les coefficients de distorsion :

[A ]0 = Astat

et de fixer le nombre de mode de distorsion cherchés à Nmode, search = 10, ce qui
correspond à un modèle polynomial d’ordre d = 3.

Table 4.1 – Tableau récapitulatif des paramètres utilisés pour la correction de la
distorsion sur les données N159W.

Nim Nstar Nmodes, search d w [A ]0

11 [61 : 78] 10 3 1
σ2
meas

[Astat]

4.2.2.1 Résultats

Les cartes de distorsion obtenues pour chacune des images varient autour de
la distorsion statique de l’instrument décrite en section 4.1.2. A titre d’exemple,
on montre en Figure 4.9, les coefficients de distorsion Ai0 associés à l’image i0 (en
bleu), ainsi que les coefficients de distorsion statique Astat (en orange). Sur cette
figure, les modes de distorsion sont identifiés par leur degré polynomial en x et y.
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Pour chaque mode, la première valeur correspond à la distorsion appliquée selon
l’axe x, et la seconde à la distorsion appliquée selon l’axe y. Cette figure illustre
le fait que la correction de la distorsion statique seulement, n’est pas optimale,
puisque l’on voit apparaitre des variations par rapport à cette solution.

,
                  

[A]
	Ai

0

0

(A
U)


Figure 4.9 – Bleu : coefficients de distorsion estimés pour l’image i = 1. Orange :
coefficients de distorsion statique Astat

Pour évaluer les performances de notre méthode, nous nous intéressons au
critère d’erreur (σ j), défini analytiquement en Section 3.2.2.4 et correspondant
à la variation de position de chaque étoile j à travers la pile d’image. Cette erreur
est représentée Figure 4.10 pour chaque étoile, par un cercle vert, proportionnel
à sa valeur. Les cercles sont centrés sur les positions de référence estimées

[
X̂ re f

]

représentées par des croix noires. A titre de comparaison, on montre également
sur cette figure, les valeurs obtenues pour ce même critère d’erreur après un
simple recentrage et une correction de la distorsion statique (cercles bleus). La
correction statique est réalisée en appliquant sur chaque image, les coefficients
de distorsion [Astat] calculés en Section 4.1.2. Cette figure mets en évidence la
nécessité de prendre en compte la variation de la distorsion pour améliorer la
précision astrométrique, et la capacité à replacer toutes les étoiles selon une
référence globale. En effet, lorsque l’on applique une correction de la distorsion
selon la méthode proposée (qui prend en compte la variation de la distorsion), la
variation de position de chaque étoile à travers la pile d’image est toujours plus
faible que lorsque l’on corrige seulement la distorsion statique. Ce résultat est
facilement visible sur la Figure 4.10 puisque les cercles verts sont toujours plus
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petits que les cercles bleus. Le gain apporté est quantifié dans la section suivante.

Figure 4.10 – Ecart type des positions corrigées après correction de la distorsion
statique (cercles bleus) et correction de la distorsion par la méthode
proposée (cercles vert). Les cercles sont centrés sur les positions de
référence estimées

[
X̂ re f

]
(croix noires).

4.2.2.2 Comparaison de différentes corrections

Pour pousser plus loin l’analyse, on s’intéresse à la variation de ce même cri-
tère d’erreur en fonction du flux de chaque étoile, pour différentes corrections
appliquées aux images. Sur la Figure 4.11, chaque étoile j (représentée par une
croix) est positionnée en fonction de sont flux (abscisse) et de sa variation de
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positon à travers la pile d’images σ j (ordonnée). Les différentes couleurs corres-
pondent à différentes méthode de correction :

· en noir, un simple recentrage ;
· en bleu, une correction de la distorsion statique et un recentrage. La correc-

tion statique est réalisée en appliquant sur chaque image, les coefficients
de distorsion [Astat] calculés en Section 4.1.2.

· en rouge, une correction relative de la distorsion selon la méthode décrite
en Section 3.1 et utilisée pour corriger les données N159W (le proces-
sus détaillé est donnée en Section 2.2 "Data reduction" de l’article "Deep
GeMS/GSAOI Near-Infrared observations of N159W in the Large Magella-
nic Cloud " joint au Chapitre 2) ;

· en vert, une correction de la distorsion par la méthode développée au cours
de cette thèse.

On a également représenté sur cette figure, les courbes représentant l’erreur
de mesure de position en fonction du flux calculées en Section 4.2.1.2 pour une
FWHM de 90 mas (courbe orange), et de 110 mas (courbe bleu).

Cette figure illustre pleinement le gain apporté par notre nouvelle méthode
de correction de la distorsion. La correction de la distorsion statique améliore
la précision astrométrique avec une moyenne de σdisto stat. = 0.41 pixel et un
écart type de 0.21 pixel, par rapport à un simple recentrage où on a en moyenne,
σshift = 0.83 pixel avec un écart type de 0.4 pixel. Cependant, la carte de distor-
sion statique est calibrée à partir des observations de l’amas globulaire NGC6681
et ne peut être parfaitement adaptée à aucun autre jeu de données en raison des
variations de la distorsion.

La méthode de correction relative de la distorsion utilisée entre autre, pour
corriger les données N159W, permet de prendre en compte cette variation de la
distorsion. La précision astrométrique, chute alors à σrelative = 0.24 pixel avec un
écart type de 0.21 pixel. Cependant, la gestion du bruit n’étant pas optimale, les
performances atteintes peuvent encore être améliorées.

La nouvelle méthode de correction proposée ici permet non seulement de
prendre en compte la variabilité de la distorsion en adaptant les cartes de dis-
torsion estimées à chaque jeu d’observation et à chaque image, mais aussi de
garantir une propagation du bruit minimale, grâce au caractère pondéré de la
minimisation. De cette façon, la précision de correction est encore améliorée et
l’erreur astrométrique chute à une valeur moyenne de σnew meth. = 0.20 pixels
avec un écart type de 0.2 pixel
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On rappelle ici que dans le cas d’un système optique parfait, l’erreur astromé-
trique est déterminée par l’erreur sur la mesure de position. Cela signifie que si
l’on souhaite exploiter pleinement le potentiel des données, chaque terme d’er-
reur supplémentaire induit par le système doit être minimisé pour se rapprocher
au maximum de cette limite fondamentale. La nouvelle méthode de correction
de la distorsion développée au cours de cette thèse permet de s’approcher de
cette precision : le terme d’erreur lié à la distorsion est minimisé et l’erreur as-
trométrique résultante est dominée par le bruit de mesure.

Bien entendu, l’erreur astrométrique est toujours fortement dépendante d’un
grand nombre de paramètres propres à chaque observation. On peut citer par
exemple les conditions de seeing, la FWHM, la nature des données : champ
dense ou épars, ou encore, la présence de nébulosité. La méthode développée
au cours de cette thèse permet cependant de tendre vers une minimisation du
terme d’erreur lié à la distorsion avec une propagation minimale du bruit de
mesure. Cette dernière propriété permet l’utilisation de l’information de toutes
les sources de référence disponibles dans le champ, jusqu’aux plus diffuses, ce
qui est un avantage non-négligeable lorsqu’il s’agit d’étudier des champs à très
faible densité d’étoile.

Table 4.2 – Tableau récapitulatif des performances associées aux différentes mé-
thodes de correction

σshift σdisto stat. σrelative σnew meth.
moyenne 0.83 0.41 0.24 0.2
écart type 0.4 0.21 0.21 0.2

4.2.2.3 Effet du coefficient de pondération

Pour mettre en évidence l’effet du coefficient de pondération sur la précision
de la correction, on montre Figure 4.12, l’écart type des positions corrigées de
chaque étoiles à travers la pile d’images en fonction du flux après une correction
de la distorsion par la méthode proposée avec utilisation des coefficients de pon-
dération (vert) et sans utilisation des coefficients de pondération (noir). Dans
ce dernier cas, les performances en terme de capacité à repositionner les étoiles
selon une même référence, se rapprochent de celles obtenues par une méthode
de correction relative de la distorsion. On a en effet σno weight = 0.24 pixel. Le
coefficient de pondération joue donc un rôle essentiel au cours de la minimisa-
tion est doit être réglé avec soin si on souhaite exploiter pleinement les capacités
de la méthode proposée. Cependant, même dans le cas ou le coefficient de pon-
dération n’est pas utilisé, la méthode développée présente toujours l’avantage
supplémentaire de fournir une estimation des positions de référence.
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Figure 4.11 – Ecart type des positions corrigées de chaque étoiles à travers la pile
d’images en fonction du flux après un simple recentrage (shift), une
correction de la distorsion statique et un rencetrage (bleu), une cor-
rection relative de la distorsion (rouge), et une correction de la distor-
sion par la méthode proposée (vert). Les courbes d’erreur de position
en fonction du flux calculées en section 4.2.1.2 sont représentée pour
une FWHM de 90mas (courbe orange), et de 110mas (courbe bleu).
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Figure 4.12 – Effet du coefficient de pondération sur la précision de la correction :
écart type des positions corrigées de chaque étoiles à travers la pile
d’images en fonction du flux après une correction de la distorsion par
la méthode proposée avec l’utilisation des coefficients de pondération
(vert) et sans utilisation des coefficients de pondération (noir).
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Dans les calculs effectués précédemment, le coefficient de pondération wi, j
est ajusté pour chaque étoile j en fonction de l’incertitude sur la mesure de
sa position σmeas, j . Cette incertitude est déterminée à partir du flux de l’étoile
sur la base des courbes obtenues par simulation dans la Section 4.2.1.2. On
utilise en particulier, la courbe associée à une FWHM=90 mas (représentée en
orange sur la Figure 4.10), qui correspond à la largeur à mi-hauteur moyenne
mesurée dans les données. Lorsque le coefficient de pondération est ajusté selon
les incertitudes de mesures associées à une FWHM de 110 mas ou de 130 mas
(correspondant respectivement aux courbes représentées en bleu et rouge sur la
Figure 4.10), on mesure en moyenne une différence de 0.002 pixels sur les écarts
types des positions corrigées des différentes étoiles à travers la pile d’image.

4.2.2.4 Données stackées

Une fois la distorsion estimée, la correction peut être finalement appliquée à
chacune des 11 images individuelles, par un processus d’interpolation utilisant
directement les coefficients de distorsion estimés [Â ]. L’image finale obtenues en
combinant les 11 images individuelles est montrée Figure 4.13. Les zones enca-
drées de blanc sont zoomées et montrées Figure 4.14 (droite). A titre indicatif,
on montre également les images obtenues suite à une correction de la distorsion
statique seulement (gauche). Le gain en résolution apporté par la nouvelle mé-
thode est visible sur cette figure.

Ce gain en résolution permet ensuite d’améliorer les performances de l’ana-
lyse scientifique. Par exemple, nous avons vu en Section 2.5, que la précision
photométrique était limitée par le terme d’erreur lié à la distorsion. On vérifie
alors que le gain en résolution apporté par la méthode de correction proposée
engendre en effet une augmentation de la précision photométrique. Les résultats
sont montrés sur la Figure 4.15 qui montre les étoiles détectées dans le champ
pour différentes méthodes de correction de la distorsion.

Le nombre d’étoiles détectées dans le champ, avec une correction de la distor-
sion par la méthode développée au cours de cette thèse est de 575. Tandis que
le nombre d’étoiles détectées suite à une correction de la distorsion statique est
de 350 seulement. Cela représente une augmentation de 65% des étoiles détec-
tées. Dans le cas ou l’on utilise une méthode de correction relative (comme cela
a été fait à l’origine, pour le traitement des données N159W au Chapitre 2), qui
prend en compte la variation de la distorsion mais qui ne permet pas une gestion
optimale du bruit , on observe encore une augmentation de 15 % du nombre
d’étoiles détectées.

Cela ne signifie par que l’ensemble des étoiles nouvellement détectées pour-
ront être utilisées lors de l’analyse. Une partie d’entres elles seront rejetées car
trop faibles et auront une incertitude sur leur magnitude supérieure au critère
donné (0.2 magnitude en Section 2.5). Cependant, en améliorant la résolution
sur les images stackées, le flux est re-concentré et l’incertitude diminuée pour
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Figure 4.13 – Image finale obtenue en combinant les 11 images individuelles corri-
gées de la distorsion par la méthode optimale proposées. Les carrés
blancs correspondent aux zones de l’image zoomées Figure 4.14
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Figure 4.14 – Zones de l’image finale obtenue en combinant les 11 images indivi-
duelles corrigées de la distorsion statique (gauche) et corrigées de
la distorsion par la méthode optimale proposées (droite). Les étoiles
brillantes sont saturées de façon montrer le gain de la méthode op-
timale sur les étoiles plus faibles.
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Figure 4.15 – Etoiles détectées pour différentes méthodes de correction de la dis-

torsion (cerclées de vert). A gauche : méthode optimale développée
au cours de cette thèse. Droite : correction de la distorsion statique.
Dans le premier cas, 575 étoiles détectées, dans le second 350.

une même étoile : la courbe d’incertitude décalée vers les plus faibles magni-
tudes et la précision photométrique est globalement améliorée sur l’ensemble
des objets détectés.

4.3 Conclusion & Perspectives
J’ai présenté dans ce chapitre la première application à des données réelles

de la nouvelle méthode de correction de la distorsion développée au cours de
cette thèse. Les données utilisées pour cette étude sont extraites du jeu d’obser-
vation de N159W, obtenu avec l’instrument de MCAO, GeMS/GSAOI. La grande
variabilité de la distorsion présente dans ces données, nous permet de mettre en
évidence le gain apporté par la méthode proposée.

En se basant sur une connaissance a priori, de la distorsion statique d’un ins-
trument, cette méthode permet de corriger les distorsions variables présentes
dans les données et de fournir une carte de distorsion adaptée à chaque jeu
d’observation et à chaque image.
Grâce aux données fournies par Massari et al. [2016], nous sommes en mesure
d’évaluer la distorsion statique de l’instrument GeMS/GSAOI et de l’exprimer se-
lon le modèle de distorsion considéré, c’est à dire la base 2D des polynômes de
Legendre normés. Nous disposons donc de tous les éléments nécessaires à l’appli-
cation de notre nouvelle méthode de correction, sur les données GeMS/GSAOI.

Les résultats obtenus mettent en évidence la nécessité de prendre en compte
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la variabilité de la distorsion dans les données MCAO. Nous atteignons avec la
méthode proposée, une précision astrométrique de 0.2 pixels sur les données
GeMS/GSAOI, ce qui représente un gain de facteur 2, par rapport à des mé-
thodes classiques de correction ne prenant pas en compte cette variabilité. Les
résultats permettent également de mettre en évidence l’utilité du coefficient de
pondération qui garantit une propagation minimale du bruit.

L’erreur astrométrique obtenue dépend toujours d’un grand nombre de pa-
ramètres intrinsèques aux données tels que les conditions de seeing, la FWHM
moyenne, ou encore, la nature du champ observé. Cependant, la méthode pro-
posée permet de garantir une minimisation optimale du terme d’erreur lié à la
distorsion, de façon à ce que l’erreur astrométrique soit dominée par l’erreur de
mesure de la position.

Cette minimisation optimale du terme d’erreur lié à la distorsion se répercute
dans la suite de l’analyse des données. Dans le cas d’une étude d’astrométrie
relative, le gain apporté par cette méthode est immédiatement visible en consi-
dérant l’erreur astrométrique : on obtient directement une meilleure précision
sur la position relative de chaque objet du champ.

Dans le cas d’une étude de photométrie, on montre que l’on augmente de 65%
le nombre d’étoiles détectées dans une même zone de l’image, par rapport à des
méthode ne prenant pas en compte la variation de la distorsion. On l’augmente
de 15% par rapport à des méthodes n’utilisant pas de coefficient de pondéra-
tion. Bien sur, toutes les étoiles détectées ne pourront pas être utilisée lors de
l’analyse : les étoiles dont l’incertitude sur le flux dépasse un certain critère sont
toujours rejetées. Cependant, cette augmentation du nombre d’étoiles détectées
dans une même zone de l’image, est signe d’une diminution globale des incerti-
tudes photométriques sur l’ensemble des objets du champ.

Bien que cette étape de validation soit effectuée sur des données issues de
l’instrument GeMS, les résultats obtenues sont valables pour tout type de défor-
mations du champ. La méthode développée peut donc être utilisée pour corriger
toute image dont la résolution est assez fine pour que les effets de la distorsion
soient limitant. De plus, elle est particulièrement pertinente pour corriger les
images issues d’instruments dont la distorsion peut être amenée à varier. Cela
concerne de façon générale les télescopes basés au sol, et équipés d’instruments
d’OA.

La suite logique de ce travail consistera à poursuivre la validation de cette
méthode sur des données réelles. D’abord sur les données présentées dans cette
section, en étudiant, par exemple, l’influence du nombre d’étoile sur les perfor-
mances obtenues. Puis en explorant d’autres types de données. La caractérisation
du gain devra alors être effectuée selon un critère astrophysique lié à la grandeur
finale d’intérêt et choisis spécifiquement pour chaque type d’observation.
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On pourra également tester la capacité de la méthode à estimer la référence
exempte de distorsion en utilisant des observations comprenant un grand nombre
d’images. La référence estimée pourra ensuite être comparée, par exemple, à
des données issues du télescope HST. Cela permettrai de valider l’utilisation de
cette méthode pour des études d’astrométrie absolue. En utilisant un très grand
nombre d’images d’un champ dense obtenues avec du dithering, on devrait éga-
lement être capable d’estimer la carte de distorsion statique de l’instrument : cela
reviendrai à une méthode d’auto-calibration avec une gestion optimale du bruit.

L’outils pourra ensuite être mis à disposition des utilisateurs et intégré par
exemple, à des pipeline de traitement de données. Pour cela, des améliorations
sont encore nécessaires : par exemple, dans le cas de l’instrument GeMS/GSAOI,
on pourra prendre en compte la position relative de chaque détecteur de façon à
traiter simultanément les 4 quadrants de l’image. On pourra ensuite prendre en
compte les légers déplacement des détecteurs en autorisant des mouvement de
rotations et de translation entre eux. Enfin, dans une perpective plus large, on
pourrait également envisager d’intégrer à l’algorithme, un module de détection
automatique des étoiles qui devra prendre en compte la variation de la PSF dans
le champ. Cette fonctionnalité permettrait d’augmenter la précision de mesure
des étoiles et donc d’augmenter les performances, tout en facilitant l’utilisation
de l’algorithme.
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Conclusions & Perspectives

Ce travail de thèse à été consacré au développement de nouveaux outils de
traitement et d’analyse pour les données issues d’instruments d’OA grand champ.
Ces nouveaux systèmes permettent, grâce à l’utilisation de plusieurs étoiles la-
sers, d’augmenter significativement la taille du champ de vu corrigé par OA (on
passe 10 − 20′′ à une centaine d’ arcesecondes), ainsi que la proportion du ciel
pouvant bénéficier d’une telle correction (on passe de quelques pourcents à 30-
50% de couverture du ciel). Ils délivrent actuellement leurs premières images,
sur les télescopes de la génération de 8-10 m, et sont déjà en cours de défini-
tion pour les futurs télescopes de la génération des 30-40 m, les ELTs. Il apparait
donc essentiel de caractériser leurs performances, et de développer dès mainte-
nant les outils nécessaires à l’exploitation des nouveaux types de données qui en
sont issues.

Car, malgré les excellentes performances de ces nouveaux instruments sur un
grand champ, des résidus de correction limitent encore la qualité des images
obtenues. Il est donc indispensable de coupler ces nouveaux systèmes à des al-
gorithmes de traitement des données efficaces, qui permettront d’en optimiser le
retour scientifique.

Dernièrement un système d’OA multi-conjugée a été installé sur le télescope
de Gemini Sud, au Chili. Il s’agit de l’instrument GeMS/GSAOI. Avec ses 5 étoiles
lasers, il permet de corriger la turbulence sur un volume, à plusieurs altitudes et
de fournir des images proches de la limite de diffraction (FWHM ∼ 90 mas) sur
un champ de vu de 1.5′ × 1.5′. Mon travail de thèse, fortement associé à cet ins-
trument, s’est déroulé en deux grandes étapes : dans un premier temps, j’ai pu
effectuer une analyse scientifique de données grand champ à haute résolution
angulaire issues de l’instrument GeMS, dans le but d’étudier la formation des
étoiles massives dans un environnement extra-galactique. En me basant sur ces
données, j’ai pu également mettre en évidence les principales sources d’erreurs
liées au traitement des images issues d’OA grand champ et limitantes pour l’ana-
lyse scientifique. Puis, dans un seconde temps, je me suis attachée à développer
un nouvel outil de traitement destiné à minimiser les termes d’erreurs mis en
évidences lors de la première partie.

La première étape de ce travail a été effectuée en collaboration avec es experts
du milieu interstellaire du Laboratoire d’Astrophysique de Marseille. L’utilisation
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d’un instrument MCAO pour étudier la formation des étoiles massives apparait
idéal car il répond parfaitement aux contraintes posées par ce type d’observa-
tions. En effet, les jeunes étoiles sont généralement profondément enfouies dans
les coeur moléculaires denses qui les ont vues naitre. Les premières phases de
leur formation ne sont donc pas accessibles aux observations dans le domaine
optique. La MCAO, en fournissant des images à haute résolution angulaire dans
le proche IR permet d’accéder au coeur de ces régions et d’y étudier les popu-
lations d’étoiles massives dans les stades les plus précoces de leur formation.
De plus la correction accessible sur un sur un grand champ permet d’étudier les
grands nuages moléculaires abritant la formation stellaire dans leur ensemble,
et de les sonder jusqu’aux plus petites échelles. Enfin, la résolution offerte par de
tels instruments permet désormais d’explorer les processus de formation à plus
grande distance, dans des environnements différents de celui de notre Galaxie.
Nous avons donc choisis d’exploiter les performances de la MCAO pour effectuer
l’étude d’une jeune région de formation d’étoiles très active, située à une distance
de 50 kpc dans le Grand Nuage de Magellan et nommée N159W.

La qualité des images fournies par l’instrument GeMS nous a permis d’imager
des objets stellaire très jeunes (YSOs) avec une résolution jamais atteinte aupa-
ravant dans un environnement extra-galactique (90 mas à 50 kpc, soit 0.02 pc de
résolution linéaire). Nous avons également pu identifier plusieurs étoiles mas-
sives à un stade plus évolué de leur formation, notamment au centre la zone
ionisée (région H II ). Cette configuration laisse supposer que ces étoiles mas-
sives pourraient être à l’origine de l’ionisation de la région observée. De plus, la
réparation spatiale des YSOs en périphérie de la région H II ainsi que l’âge plus
avancé des étoiles massives situées en son centre, nous ont permis de propo-
ser un scénario de formation probablement séquentielle de cette région. L’étude
complète de la région N159W a fait l’objet d’un article dans le journal Astronomy
& Astrophysics, inclus dans le Chapitre 2 de ce document.

L’étude scientifique de telles images est exigeante d’un point de vue du traite-
ment des données car elle nécessite une grande précision sur la mesure du flux
émis par chacune des étoiles du champ, ainsi que la détection des sources les
plus faibles. Lors de cette étude, nous avons pu mettre en évidence un facteur
limitant notre analyse : il s’agit de la distorsion géométrique variable présente
dans les données. En effet, dans le cas ou elle n’est pas correctement corrigée,
cette distorsion variable entraine une dégradation de la résolution sur les images
stackées, et donc, une perte de précision sur la mesure du flux. D’une façon plus
générale, un grand nombre d’auteurs désignent également la distorsion géomé-
trique comme étant la plus grande source d’erreur systématique limitant les ana-
lyses astrométriques (voir Section 2.5)

Ces conclusions m’ont naturellement conduit à développer une nouvelle mé-
thode de correction de la distorsion prenant en compte ces variations au cours
du temps. Cela a fait l’objet de la seconde partie de mon travail de thèse. La mé-

176



thode proposée s’appuie sur une approche MV, développée par D. Gratadour et
Laurent Mugnier (Gratadour et al. [2005]) pour répondre à une problématique
de recentrage d’images isoplanétiques. Le travail effectué au cours de cette thèse
a permis de généraliser cette approche à tout type de déformation du champ.

La méthode proposée consiste en la résolution d’un problème inverse par la
minimisation d’un critère à plusieurs variables au sens des Moindres Carrés Pon-
dérés. En travaillant sur des données simulées, nous avons pu effectuer une
caractérisation complète de l’algorithme, en fonction de différents paramètres
propres à chaque observations : le nombre de sources de référence disponibles
dans le champ, le nombre d’images individuelles, le nombre de modes de distor-
sion recherchés dans les données, et bien sur, le niveau de bruit présent dans les
images. Cette méthode de correction de la distorsion a également été validée sur
un jeu de données réelles, prélevé parmi les données de N159W. La qualité de
la correction apportée a permis de minimiser le terme d’erreur lié à la distorsion
et d’atteindre une erreur astrométrique minimale de 0.2 pixel en moyenne sur
ces observations. Cela représente une amélioration de plus d’un facteur 2 par
rapport aux méthodes traditionnellement utilisées, ne prenant pas en compte la
distorsion variable.

Grâce à ces études utilisant à la fois des données de simulations et des données
réelles, nous avons pu mettre en évidence les améliorations apportées par cette
méthode optimale en regard des méthodes pré-existantes : la prise en compte
de la variation de la distorsion dans le temps, qui permet d’adapter la solution
à chaque jeu de données, et chaque image individuelle, l’estimation des posi-
tions de référence exemptes de distorsion, qui devrait permettre, sur des obser-
vations comprenant un grand nombre d’images, de retrouver des précisions d’as-
trométrie absolue comparables à celles obtenues avec des télescopes spatiaux tels
que le HST (la validation de ce point fait encore partie des perspectives de tra-
vail), et enfin, une gestion optimale du bruit, qui autorise l’utilisation de toutes
les sources disponibles dans le champ, jusqu’aux plus diffuses. Ce point repré-
sente un avantage non-négligeable lorsqu’il s’agit de corriger la distorsion sur
des images à faible densité d’étoiles, comme c’est le cas pour l’études de champ
profonds de galaxies.

Il est important de souligner que bien que développée pour le cas spécifique
des données issues d’instruments d’OA grand champ, la méthode de correction
de la distorsion présentée dans ce document est pertinente pour corriger la dis-
torsion sur toute image dont l’analyse est limitée par ce phénomène. En particu-
lier, la méthode pourra être utilisée sur les données issues des futurs ELTs. Par
exemple, la précision d’astrométrie relative attendue dans le cas de l’instrument
de première lumière de l’ELT, MICADO est de 50 µmas. A de tels ordres de gran-
deurs, les effets de la distorsion sont encore plus limitant. Pour atteindre l’objectif
ambitieux d’une précision astrométrique de 50 µmas, une correction optimale de
la distorsion dans les données sera indispensable.
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Ce travail se positionne dans le cadre général du traitement des images à haute
résolution angulaire. S’il amène une nouvelle pierre à cet édifice complexe en
améliorant le traitement des images issues d’OA grand champ, et plus générale-
ment, des images issues d’instruments souffrants de distorsions géométriques, il
reste bien évidement de nombreuse pistes à explorer, et de nombreuses amélio-
rations à envisager.

A court terme, nous allons poursuivre les validations de l’algorithme sur des
données réelles. Le gain apporté par l’algorithme a été mis en évidence sur des
métriques classiques de qualité d’image et doit maintenant être quantifié sur des
métriques astrophysiques choisies en identifiant des grandeurs finales d’intérêt.
Ce travail doit être effectué, pour différents types d’observations (champs dense,
champ épars) et différents objectifs scientifiques. Dans le cadre d’études d’astro-
métrie, on pourra par exemple, utiliser des observations comprenant une grande
quantité d’images pour évaluer la capacité de la méthode à estimer les positions
de référence. Celles-ci seraient ensuite comparées à des données de type HST
de façon à valider l’utilisation cette méthode pour effectuer des analyses d’astro-
métrie absolue. On pourra également d’intéresser à des observations de champs
profonds, de façon à évaluer la capacité de la méthode à gérer la correction de
la distorsion avec un nombre très limité d’étoiles. L’utilisation d’observations de
champs dense, comprenant un grand nombre d’images avec différentes orienta-
tions devraient également permettre d’évaluer la capacité de l’algorithme à esti-
mer la carte de distorsion statique. On reviendrait alors à une méthode classique
d’auto-calibration avec une propagation de bruit minimale. Il serait intéressant
de comparer les cartes de distorsion ainsi obtenues avec les carte de distorsion
statiques existantes.

Dans un second temps, il est prévu de mettre cet outils à disposition des uti-
lisateurs en l’intégrant par exemple dans le pipeline de traitement de données
GeMS. Pour cela, il devra être pleinement opérationnel, et des améliorations
sont encore à envisager : il serait par exemple, pertinent de prendre en considé-
ration les positions relatives des différents détecteurs de la camera GSAOI, afin
de traiter conjointement les 4 parties de l’image et les combiner de façon opti-
male. Ce procédé pourrait également être généraliser pour s’adapter à n’importe
quel cas d’instruments comprenant plusieurs détecteurs.

A moyenne terme, il serait également particulièrement intéressant d’intégrer à
l’algorithme, un module de détection automatique des étoiles utilisables pour la
résolution (c’est à dire relativement brillantes et isolées) qui prenne en compte
la variation de la PSF dans le champ. En effet, le choix des étoiles utilisées lors
de la résolution est actuellement effectué de façon manuelle car de nombreuses
"fausses détections" entachent le processus. Cela peut très vite devenir irréa-
lisables, notamment sur des champs d’étoiles très denses. De plus, suite à la
minimisation du terme d’erreur lié à la distorsion, l’erreur astrométrique est dé-
sormais dominée par l’erreur de mesure de position. Il apparait donc essentiel de
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travailler à réduire ce nouveau terme d’erreur dominant en optimisant les algo-
rithmes de detection pour les données MCAO. Notamment en prenant en compte
la variation de la PSF dans le champ. Cette fonctionnalité n’est pas encore plei-
nement optimisée dans aucun des outils de traitement disponibles actuellement,
malgré une forte demande de la part des astronomes. Ce module supplémen-
taire permettrait donc de pousser encore les performances atteintes en terme de
précision astrométrique et faciliterait l’utilisation globale de l’algorithme.

Enfin, à plus long terme, cette méthode pourra être également couplée à des
techniques de reconstruction de la PSF. Plus largement, une reflexion conjointe
entre le développement instrumental, la possibilité de connaitre la réponse im-
pulsionnelle du système, et les procédures de traitement d’image semblent être
une étape clés pour le développement des futurs systèmes d’OA intégrés aux
ELTs. Cette approche de co-conception devrait permettre de maximiser le retour
scientifique des télescopes tout en répartissant au mieux les contraintes entre les
instruments et le traitement des données associé.
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A Liste des Acronymes
ACS Advanced Camera for Survey
ADU Analog-to-Digital Unit
ALMA Atacama Large Millimeter/submillimeter Array
AOF Adaptive Optics Facility
ARGOS Advanced Rayleigh Guided Ground Layer Adaptive Optics System
ASO Analyseur de Surface d’Onde

BPM Bad Pixel Map
BTO Beam Transfer Optics

CC Corélation Croisée
CCD Charge Coupled Device
C-C Couleur-Couleur
C-M Couleur-Magnitude

ELT Extremely Large Telescope
E-ELT Extremely Large Telescope
ESO European Southern Observatory

FEP Fonction d’Etalement du Point
FTO Fonction Transfert Optique
FWHM Full Width Half Maximum

GALACSI Ground Atmospheric Layer Adaptive Corrector for Spectroscopic Imaging
GeMS Gemini Multi-conjugated adaptive optics System
GMC Giant Molecular Cloud
GMOS Gemini Multi-Object Spectrographs
GMT Giant Magellan Telescope
GLAO Ground Layer Adaptive Optics
GRAAL GRound-layer Adaptive optics Assisted by Laser
GSAOI Gemini South Adaptive Optics Imager
GSC-2 Guide Star Catalog 2

HARMONI High Angular Resolution Monolithic Optical and
Near-IR Integral field spectrograph

HAWK-I High Acuity Wide field K-band Imager
HRC High Resolution Channel
HST Hubble Space Telescope

IMF Initial Mass Function
IR InfraRed
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LAM Laboratoire d’Astrophysique de Marseille
LBT Large Binocular Telescope
LGS Laser Guide Star
LGSF Laser Guide Stars Faciliy
LLT Laser Launch Telescope
LMC Large Magellanic Cloud (Grand Nuage de Magellan)
LTAO Laser Tomography Adaptive Optics

MAD Multi-conjugate Adaptive optics Demonstrator
MCAO Multi-Conjugate Adaptive Optics
MCP Moindres Carrés Pondérés
MD Miroir Déformable
METIS Mid-infrared E-ELT Imager and Spectrograph
MICADO Multi-AO Imaging Camera for Deep Observations
MKK Morgan and Keenan
MOAO Multi-Objets Adaptive Optics
MOSAIC Multi-Object Spectrograph for Astrophysics

Intergalactic-medium studies and Cosmology
MS Main Sequence
MUSE Multi-Unit Spectroscopic Explorer
MV Maximum de Vraisemblance

NFIRAOS Narrow-Field Infrared Adaptive Optics System
NIRC2 Near InfraRed Camera 2
NGS Natural Guide Star

OA Optique Adaptative
OTA Optical Telescope Assembly

PLU Plage de Luminosité Uniforme
PMS Pre-Main Sequence

RDI Radiation Driven Implosion
RMS Root Mean Square
RTC Real Time Computer

SINFONI Spectrograph for INtegral Field Observations in the Near Infrared
SNR Signal to Noise Ratio
SR Strehl Ratio

TF Transformée de Fourier
TMT Thirty Meter Telescope
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UA Unité Astronomique
UCAC-2 USNO CCD Astrograph Catalog 2
USNO United States Naval Observatory
UT4 Unit Telescope 4
UV Ultra Violet
UVIS Ultraviolet Imaging Spectrograph

VLBI Very-Long-Baseline Interferometry
VLT Very Large Telescope

WFC Wide Field Channel
WFI Wide Field Imager
WFPC2 Wide Field Planetary Camera 2
WHT William Herschel Telescope

YSO Young Stellar Objects

ZAMS Zero-Age Main Sequence
ZP Zero Point

2MASS Two Micron All Sky Survey
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ABSTRACT
Whether ground based or space based, any optical instrument suffers from some amount of
optical geometric distortion. Recently, the diffraction-limited image quality afforded by space-
based telescopes and by instruments corrected with adaptive optics on ground-based telescope
has increased the relative importance of the error terms induced by optical distortions. In
particular, the variable distortion in multi-conjugate adaptive optics (MCAO) data limits the
astrometric and photometric accuracy of such high-resolution instruments. These phenomena
have become a critical issue for high-precision studies. We present in this paper an optimal
method of distortion correction for high-angular-resolution images. Based on prior knowledge
of the static distortion, the method aims to correct the dynamic distortion for each observation
set and each frame. The method follows an inverse problem approach based on the work
by Gratadour, Mugnier & Rouan on image re-centring, and we aim to generalize this to any
kind of distortion mode. The complete formalism of a weighted least-squares minimization
as well as a detailed characterization of the error budget are presented. In particular, we study
the influence of different parameters such as the number of frames, the density of the field
(sparse or crowed images), the noise level and the aliasing effect. Finally, we show the first
application of the method on real observations collected with the Gemini MCAO instrument,
GeMS/GSAOI. The performance of as well as the gain brought by this method are presented.

Key words: adaptive optics – high-angular-resolution – image processing.

1 IN T RO D U C T I O N

All optical instruments, whether ground based or space based, suffer
from some amount of optical geometric distortion. These distortions
have multiple origins that induce different behaviours. They may be
static, resulting from unavoidable errors in the shape and placement
of the optics or from the imperfect fabrication of the detectors. For
example, in the Wide Field Planetary Camera 2 (WFPC2) of the
Hubble Space Telescope (HST), each of its four CCDs suffers from
a distortion that reaches 5 pixels at the edge of the field (Anderson
& King 2003). Distortions may be dynamic, due for example, to
environmental parameters such as temperature variations: a typical
illustration is the short-term focus changes caused by small motions
of the secondary mirror of the Optical Telescope Assembly (OTA)
of the HST (referred to as OTA breathing in Hasan & Bely 1994).
In images from ground-based telescopes corrected with adaptive
optics (AO), dynamic distortion may also be from residuals from

� E-mail: anais.bernard@lam.fr (AB); benoit.neichel@lam.fr (BN); laurent.
mugnier@onera.fr (LMM)
† Present address: 38 rue Frédéric Joliot-Curie, 13388 Marseille, cedex 13,
France.

the AO correction, or, for an AO system and an imaging camera
mounted at the Cassegrain focus of a telescope, from the gravita-
tional flexure of the instrument as the telescope tracks (Cameron,
Britton & Kulkarni 2009).

The diffraction-limited image quality afforded by space-based
telescopes and by AO-corrected instruments on ground-based tele-
scopes increases the relative importance of the error terms induced
by these phenomena. A large number of studies evidence that the
largest instrumental systematic that limits the astrometric accu-
racy in any optical system is geometric distortion (Anderson &
King 2003; Cameron et al. 2009; Trippe et al. 2010; Fritz et al. 2010).
As the goal of astrometry is to measure the position of target stars
over many epochs, it is usually done on combined object frames with
varying pointing positions (dithering) and varying epochs. Know-
ing the distortion is then necessary for placing stellar positions in a
globally correct reference frame. Distortion can also seriously limit
photometric accuracy on stacked images, which are essential for the
photometry of the faintest objects (Bernard et al. 2016). Indeed, if
the angular resolution of stacked images is always worse than the
angular resolution of a single frame, then stacking images uncor-
rected for distortion amplifies this degradation proportionally to the
amount of distortion. For example, for images collected with the
Gemini Multi-Conjugate Adaptive Optics System (GeMS), the final

C© 2017 The Authors
Published by Oxford University Press on behalf of the Royal Astronomical Society

Downloaded from https://academic.oup.com/mnras/article-abstract/473/2/2590/4605273
by guest
on 09 November 2017

211



Optimal correction of distortion 2591

angular resolution of a stack of images uncorrected for distortion
can reach almost twice the typical angular resolution of a single
frame (which is about 90 mas).

The importance of distortion effects in high-angular-resolution
imaging has led researchers to develop a number of strategies to mit-
igate their impact. The most notable method is the self-calibration
developed by Anderson & King (2003), which derives with high ac-
curacy (to ∼1 mas) the distortion of the HST WFPC2. The method
uses the instrument to calibrate itself. The standard way to do this
is to take multiple observations of the same field at different off-
sets and orientations, so that the same patch of sky is imaged on
different regions of the detector. The observed positions of all the
stars in all the images are measured, and a single distortion model
is found. This method dispenses with the need for an external ref-
erence frame, as the distortion-free reference positions are derived
from the observations themselves. However, this requires a large
set of on-sky data with large translations at many orientations to
constrain all the high-order modes of distortion. For example, the
solution derived by Anderson & King (2003) required 80 exposures
and 4000 stars per image.

This kind of calibration, which cannot be implemented for each
observation, supposes that the distortion is stable in time. It is
adapted well to space-based telescopes where the weightless en-
vironment means that telescope flexure does not lead to large
changes in the distortion solution. Thus, this method has been
used for numerous HST cameras: the Advanced Camera for Survey
High Resolution Channel (ACS/HRC) with a precision of 0.25 mas
(Anderson & King 2004), the UVIS channel of the WFPC3 with a
precision of 1 mas (Bellini & Bedin 2009) and the ACS Wide Field
Channel (WFC) with a precision of 1 mas (Ubeda & Kozhurina-
Platais 2013). Later, Anderson et al. (2006) adapted this solution
for ground-based telescopes by calibrating the Wide Imager Field
(WIF) at the European Southern Observatory (ESO) 2.2-m tele-
scope with a precision of 7 mas (on each coordinate). Following the
same process, a distortion solution was derived for the High Acuity
Wide Field K-band Imager (HAWK-I) at the Nasmyth focus of Unit
Telescope 4/Very Large Telescope (UT4/VLT) ESO 8-m telescope
with a precision of 3 mas (Libralato et al. 2014), and for the Large
Binocular Cameras-blue, at the prime focus of the Large Binocular
Telescope with a precision of 15 mas (Bellini et al. 2010).

Another way to solve for the distortion in an instrument is to
observe a field where we have prior knowledge of the reference
positions of all the stars in a distortion-free system. The distor-
tion would then be seen immediately as the residuals between the
observed and the reference positions of stars. Reference positions
can be derived from external astrometric reference frames, such as
astrometric catalogues (UCAC-2, GSC-2 or 2MASS) or HST ob-
servations (accurately corrected from distortion by self-calibration
as mentioned previously) as was done by Yelda et al. (2010) and
Service et al. (2016) to calibrate the Near-Infrared Camera 2
(NIRC2) on the Keck II 10-m telescope. The cross-calibration can
also be done using data sets from other wavelength regimes. A
nice example is given by Reid & Menten (2007), who used precise
very-long-baseline interferometric astrometry of SiO maser stars
to define an astrometric reference frame in K-band images of the
Galactic centre. The major advantage of this method is that a much
smaller set of on-sky data is needed compared to the self-calibration
method. The final error for the distortion calibration is then set
by the residual distortion in the distortion-free external reference
used.

The difficulty in calibrating the distortion for ground-based tele-
scopes is due to the variability of the distortion. Some systems

are quite stable, like NIRC2 on the Keck II telescope, which was
stable over the period 2007–2010 (Yelda et al. 2010), but have
to be calibrated again after modifications, such as realignment
(Service et al. 2016), and some vary over time. Thus, the solution
derived for the WIF/ESO varied by about 100 mas in 3 yr and the
one derived for HAWK-I/VLT varied by about 3 mas in 3 months.
This occurs particularly in multi-conjugate adaptive optics (MCAO)
systems, where the distortion may vary during one night (Neichel
et al. 2014b; Massari et al. 2016). The most likely hypothesis for the
origins of these variable distortions is that they are introduced by the
deformable mirrors conjugated in altitude. In this context, several
authors have performed a relative correction of the distortion based
on a master-coordinate frame created by averaging the position of
each star over all frames and considered as a reference. With this
method, the correction can be adapted to each data set and each
single frame, but the reference is not absolute. The measurement of
the relative astrometric precision achieved with this method is then
calculated as the root mean square (rms) deviation of the positions
through the different frames.

The relative astrometric precision ranges from 1.2 to 2.8 mas
for MCAO Demonstrator MAD (Meyer et al. 2011) and reaches
0.4 mas on GeMS/GSAOI data (Neichel et al. 2014b).

Finally, some in-lab methods have been developed to charac-
terize the instrument distortion with dedicated measurements in
the laboratory or at the telescope. One example is the north–south
test used for the spectro-imager SINFONI at the VLT (e.g. Abuter
et al. 2006). This method uses devices that illuminate the detectors
with well-defined images or light patterns. Comparing the theo-
retical with the observed images allows for a description of the
distortion. Another example is the use of a calibration mask located
in the focal plane of the imager. Such a mask could be a regular
pattern of holes in an opaque material. The precision of the hole
positions in the calibration mask determines the accuracy of the
distortion calibration. For example, distortions in NIRC2 were ini-
tially characterized using illuminated pinhole masks (Cameron &
Kulkarni 2007). However, the residual distortion in these solutions
was larger than the distortion solution produced using an on-sky
method (Service et al. 2016).

In this paper, we present a new method of distortion correction
based on prior knowledge of the static distortion as a starting point
in correcting the residual distortion (referred to hereafter as dynamic
distortion). Thus, the correction to apply is calculated specifically
for each frame of each observation set. Based on a weighted least-
squares minimization, this method can provide an estimation of
both a distortion-free reference and a distortion solution associ-
ated with each frame with limited noise propagation thanks to the
weighted property of the minimization. Both estimated parameters
can be used independently depending on the scientific aim of the
study. For example, absolute astrometry requires a good estimation
of the distortion-free reference, whereas a good estimation of the
distortion solution associated with each frame is needed for rela-
tive astrometric applications (which require a good ability to place
stellar positions in a common reference frame) and for photome-
try studies (which require a good ability to stack the images). The
performance of these estimations depends on the nature of the data
(crowded or sparse fields, number of frames and noise level) and
are detailed in Section 4.

The paper is constructed as follows. In Section 2, we discuss
the hypothesis for data construction and the statistical noise model.
Section 3 describes the minimization process and the implementa-
tion of the algorithm. In Section 4, we describe the validation of
the proposed method using simulated data, and Section 5 shows its
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first application with on-sky data. The performance of as well as
the gain brought by this method are presented in this section.

2 DATA C O N S T RU C T I O N

The distortion-correction method presented in this paper follows
an inverse problem approach based on the work developed by
Gratadour,Mugnier & Rouan (2005). Their original work focussed
on isoplanatic image re-centring while we generalize it to any kind
of distortion in the field. The inverse problem approach requires
modelling of the data formation process (which is called the direct
problem), to take it into account during the inversion. The direct
problem calculates the data associated with a known object. It is,
thus, used to build simulated data. This section describes this di-
rect problem, including the modelling of the distortions and the
statistical noise properties considered.

2.1 Distortion modelling

The object of interest considered here is the distortion-free reference
frame Iref that would be delivered by a distortion-free instrument.
The associated data is then the image, Idata, delivered by a real
instrument. The operation that connects the object to the data is a
distortion function D, which affects the coordinates:

I data[ . , . ] = I ref [D( . , . )]. (1)

This expression adapts to each frame i, with its associated distortion
function. It can be applied to any basis, from the most exhaustive
one, the pixels themselves, to a subset of it such as a set of local
positions computed for specific point-like source objects. Hereafter,
we consider a basis of star positions, where the position of star j
in frame i is denoted Xdata

i,j . Following the previous reasoning, any
star position measured in the data, Xdata

i,j , can be described as the
position of the star j in the reference frame Xref

j , on which the
distortion function Di is applied:

Xdata
i,j = Di

(
Xref

j

)
. (2)

From here, different functions can be used to describe the dis-
tortion. Most commonly, 2D polynomials up to about third or fifth
order, depending on the authors, are used as distortion models. For
example, Anderson & King (2003) used a third-order polynomial
fitting to correct distortion on the HST/WFPC2, while Libralato
et al. (2014) used a fifth-order polynomial fitting for the HAWK-I
calibration. The NIRC2 camera at the W.M. Keck Observatory,
was successively corrected for distortion using a polynomial fitting
(Ghez et al. 2008; Lu et al. 2009), a bivariate B-spline fitting (Yelda
et al. 2010) and more recently a 2D Legendre polynomial fitting
(Service et al. 2016). The last authors compared the efficiency of
different models: 2D Cartesian polynomials, bivariate B-spline and
2D Legendre polynomials. They conclude that the 2D Legendre
polynomial basis provides a faster convergence and lower residu-
als. Following this study, we choose the 2D Legendre polynomial
basis, which combines several advantages, to define our distortion
model. First, the 2D Legendre polynomial basis is an orthogonal
basis (e.g. Dunkl & Xu 2014; Ye et al. 2014) defined on a square,
thus it is well adapted to describe the distortion of square images.
Moreover, the ascending polynomial degree organization of the ba-
sis is convenient for characterizing the distortion using a limited
number of modes.

Each Legendre polynomial Pn(x) is an nth-degree polynomial
and may be expressed in one dimension as follows:

Pn(x) = 1

2n

n∑

k=0

(
n

k

)2

(x − 1)n−k(x + 1)k, x ∈ [−1; 1]. (3)

In addition, we choose to normalize the polynomials so that each
mode contains the same amount of distortion. The final 2D distortion
basis B is defined as follows:

BNmodes (x, y) =

⎛
⎜⎜⎜⎜⎜⎜⎜⎜⎜⎜⎜⎜⎝

L0(x)L0(y)

L1(x)L0(y)

L0(x)L1(y)

L2(x)L0(y)

L1(x)L1(y)

L0(x)L2(y)

...

⎞
⎟⎟⎟⎟⎟⎟⎟⎟⎟⎟⎟⎟⎠

(4)

=

⎛
⎜⎜⎜⎜⎜⎜⎜⎜⎜⎜⎜⎜⎜⎜⎝

1
2√
3

2 x
√

3
2 y

√
5

4 (x2 − 1)
3
2 xy

√
5

4 (y2 − 1)

...

⎞
⎟⎟⎟⎟⎟⎟⎟⎟⎟⎟⎟⎟⎟⎟⎠

, (x, y) ∈ [−1; 1]2, (5)

where Ln is the nth-degree normalized Legendre polynomial
Ln = Pn/||Pn|| with ||Pn||2 = 2/(2n + 1). Nmodes is the number
of modes considered. It determines the dimension of the vector
BNmodes .

Recall that the 2D Legendre polynomial basis conserves the or-
thogonality property with respect to the inner product 〈 . , . 〉 defined
on [− 1, 1]2 as

〈f , g〉 =
∫ 1

−1

∫ 1

−1
f (x, y)g(x, y) dx dy. (6)

Hereafter, the distortion modes are referred to using their index
mode (m) defined as:

m(k, l) = l(l + 1)/2 + k (7)

and

bm(x, y) = Ll−k(x)Lk(y), (8)

where 0 ≤ k ≤ l ∈ N and 0 ≤ m ≤ Nmodes.
Fig. 1 shows the displacements induced by the three first modes

of the distortion basis B, described by the 2D normed Legendre
polynomials. The displacements are applied to the x-coordinates.
The left-hand panel shows the reference grid without any distortion.

Finally, the position of a star j on which a distortion Di is applied
can be written as follows:

Xi,j = Di

[
Xref

j

] =

⎧
⎪⎪⎨
⎪⎪⎩

xref
j +

d∑
l=0

l∑
k=0

ai,m,x bm

(
xref

j , yref
j

)
,

yref
j +

d∑
l=0

l∑
k=0

ai,m,y bm

(
xref

j , yref
j

)
,

(9)

where d is the maximal polynomial order considered. Note that
Nmodes = (d + 1)(d + 2)/2.

MNRAS 473, 2590–2607 (2018)
Downloaded from https://academic.oup.com/mnras/article-abstract/473/2/2590/4605273
by guest
on 09 November 2017

213



Optimal correction of distortion 2593

Figure 1. Displacements induced by the three first modes of the distortion basis B, described by the 2D normalized Legendre polynomials. The displacements
are applied to the x-coordinates. The left-hand panel shows the reference grid without any distortion.

Figure 2. Schematic diagram of the distortion application on different images. Left: Reference positions [Xref ]1≤j≤Nstar . Middle: Set of distortion maps, Di

(where i = 0, 1, 2). Right: Resulting positions after application of the associated distortion map [Xdata
i,j ]1≤j≤Nstar .

For each image, the set of decomposition coefficients,
(ai,m,y/x)0≤m≤Nmodes , is denoted as Ai and referred to as the dis-
tortion coefficients. The application of the distortion on different
images is shown in Fig. 2. The left-hand panel shows the refer-
ence positions [Xref ]1≤j≤Nstar , with Nstar the number of reference
sources. The middle panel shows the displacement induced by a set
of distortion maps, Di (with i = 0, 1, 2) and the right-hand panel
shows the distorted positions associated with each distortion map
[Xdata

i,j ]1≤j≤Nstar .

2.2 Noise statistics

The statistical properties of the noise that we should consider when
building the data model must be consistent with the noise in the
measurement of star positions. We assume here noise that follows a
white Gaussian distribution (Gaussian white noise). This hypothesis
is motivated by the following. First, the images are contaminated by
two main types of noise: detector noise, which follows a Gaussian
distribution, and photon noise, which follows a Poisson distribu-
tion. However, it has been shown that for a high level of flux, a
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Poisson distribution converges towards a Gaussian distribution (see
e.g. Mugnier, Fusco & Conan 2004). Then, the position measure-
ments combine information from many pixels. Following the central
limit theorem, the noise in these measurements tends towards a nor-
mal distribution. As the noise in each measurement is independent,
we can consider to a very good approximation that the noise in the
data is white and Gaussian, with a variance of σ 2

meas, which may
depend on image number i and star number j. The final data model,
aka the direct model, is thus,

Xi,j = Di

[
Xref

j

]
(10)

=

⎧
⎪⎪⎨
⎪⎪⎩

xref
j +

d∑
l=0

l∑
k=0

ai,m,x Ll−k

(
xref

j

)
Lk

(
yref

j

) + ni,j,x ,

yref
j +

d∑
l=0

l∑
k=0

ai,m,y Ll−k

(
xref

j

)
Lk

(
yref

j

) + ni,j,y ,

(11)

where ni, j, x and ni, j, y are independent Gaussian noise with variance
σ meas, i, j, of the position measurements.

3 A L G O R I T H M D E S C R I P T I O N

In the previous section, we defined the direct model. To solve the
distortion problem, we now aim to inverse this model through the
minimization of a criterion. In this section, we define the final
criterion to be minimized and describe the implementation of the
resulting algorithm. Then, we present the estimated parameter uti-
lizations and the associated error criteria.

3.1 Definition of the criterion

The final direct model is described by equation (10). In this equation,
both the distortion coefficients Ai and the reference positions Xref

j are
unknown. The proposed method aims to perform a joint estimation
of these two parameters for all the stars j (with j ≤ Nstar and Nstar

the number of stars considered) and all the frames i (with i ≤ Nim

and Nim the number of frames).
We introduce here the following notation. The whole set of refer-

ence positions is [Xref ] = [Xref
j ]1≤j≤Nstar . The whole set of distortion

coefficients is [A] = [Ai]1≤i≤Nim .
Considering the assumptions made in Section 2.2 for the statisti-

cal noise distribution, the maximum likelihood estimation of these
unknowns boils down to a weighted least-squares minimization of
the following criterion (e.g. Mugnier 2008):

J
(
[Xref ]; [A]

)

=

⎧
⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎨
⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎪⎩

Nstar∑
j=1

Nim∑
i=1

wi,j

∣∣∣∣Xdata
i,j −

(
xref

j +
d∑

l=0

l∑
k=0

ai,m,xLl−k

(
xref

j

)
Lk

(
yref

j

))∣∣∣∣
2

,

Nstar∑
j=1

Nim∑
i=1

wi,j

∣∣∣∣ydata
i,j −

(
yref

j +
d∑

l=0

l∑
k=0

ai,m,yLl−k(xref
j )Lk

(
yref

j

))∣∣∣∣
2

,

(12)

where wi, j is a weighting coefficient that can be used to weight
quadratically the impact of each data point in the criterion according
to the signal-to-noise ratio:

wi,j = 1

σ 2
meas,i,j

. (13)

Note that the number of available reference sources governs the
maximum order of the coordinate transformations. A first-order
polynomial transform with six parameters requires at least three
reference sources, i.e. six coordinates. A second-order transform
(12 parameters) requires at least six reference sources, and so on.
In short, we must have Nstar ≥ Nmodes.

3.2 Practical implementation

This section details the practical implementation of the minimiza-
tion of the criterion defined in equation (12). As mentioned previ-
ously, the aim of the algorithm is to perform a joint estimation of
both:

(i) The reference positions of all the stars [Xref
j ]1≤j≤Nstar denoted

[Xref].
(ii) The distortion coefficients of all frames [Ai]1≤i≤Nim denoted

[A].

In practice, this criterion is minimized alternatively with respect
to one set of variables, while the second is set. We detail the two
steps included in one iteration of the minimization. For convenience,
we detail the equation corresponding to the x-coordinates only, but
the expressions can be transposed to y-coordinates. The estimation
of a parameter p is denoted as p̂.

The first step of the alternate estimation is to find [Xref] for the
current value of [A]. For a given [A], it is easy to realize that criterion
J([Xref]; [A]) of equation (12) can be written as a sum of Nstar

independent terms:

J
(
[Xref ]; [A]

) =
Nstar∑

j=1

J1(Xref
j , [A]) (14)

where

J1

(
Xref

j ; [A]
) =

Nim∑

i=1

wi,j

∣∣∣∣∣X
data
i,j − (xref

j +
d∑

l=0

l∑

k=0

ai,m,x Ll−k(xref
j )Lk(yref

j ))

∣∣∣∣∣

2

. (15)

Hence, the estimation of the reference positions can be done inde-
pendently for each star j and is obtained as:

X̂ref
j = arg

min
Xref

j

[
J1

(
Xref

j ; [A]
)]

. (16)

The same reasoning can be applied to the second step. For a given
[Xref], criterion J([Xref]; [A]) of equation (12) can be written as a
sum of Nim independent terms:

J ([Xref ]; [A]) =
Nim∑

i=1

J2([Xref ], Ai), (17)

where

J2(Ai ; [Xref ]) =
Nstar∑

j=1

wi,j

∣∣∣∣∣X
data
i,j −

(
xref

j +
d∑

l=0

l∑

k=0

ai,m,xLl−k

(
xref

j

)
Lk

(
yref

j

)
)∣∣∣∣∣

2

. (18)
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Figure 3. Block diagram of the minimization algorithm of equation (12) for the multi-variable J criterion.

The estimation of the distortion coefficients can, thus, be done
independently for each frame i:

Âi = arg
min
Ai

[
J2

(
Ai ;

[
Xref

])]
. (19)

These two steps are performed sequentially until a stopping condi-
tion relative to the convergence is reached. For example, we choose

to stop the convergence when the difference for the estimates be-
tween two iterations is less than 10−5:

C
(k)
A =

∣∣∣[Â ]
(k−1) − [Â ]

(k)
∣∣∣

[Â ]
(k) ≤ 10−5 (20)

and

C
(k)
Xref =

∣∣∣[X̂ref ]
(k−1) − [X̂ref ]

(k)
∣∣∣

[X̂ref ]
(k) ≤ 10−5, (21)
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where p̂ (k) is the estimation of parameter p at the kth iteration. To
summarize, Fig. 3 is a block diagram of the algorithm.

When both parameters [Â ] and [X̂ref ] are estimated, both can be
useful and their use depends on the final physical objective. Im-
portantly, the parameters are estimated for the data set provided. If
the instrument suffers from static distortion, for example a global
shift, then the data collected with this instrument are all globally
shifted with respect to the celestial coordinates. The same holds if
the instrument suffers from a global scale factor: the data collected
with this instrument are all globally scaled. These global modes
cannot be measured unless a priori knowledge of the static distor-
tion is available from a previous calibration. In the latter case, the
proposed method derives distortion solutions calibrated for each
observation set and for each frame, which vary around the static
distortion provided. In the following, we address this configuration
and consider a priori knowledge of the instrument’s static distortion.
In practice, the static distortion is implemented as initial parameters
for the distortion coefficients [A]0.

3.3 Estimated parameters

Both estimated parameters [Â ] and [X̂ref ] can be used independently
depending on the scientific aim of the study.

For absolute astrometry studies, the information required is sim-
ply the estimate of the reference positions [X̂ref ], obtained as de-
scribed above.

For relative astrometric or photometric studies, an additional step
is needed, namely to correct the different frames for the distortion.
The aim is to place stellar positions in a relative global reference
frame or to stack the images. In this case, the parameters of interest
are the estimated distortion coefficients [Â ] of all frames. The
correction of the distortion may apply to the star positions only, or
to the entire image thanks to an interpolation process. In the latter
case, we want to correct star positions only. The corrected position
of each star j, in the frame i is denoted as Xi, j

corr and it is calculated
independently as

X̂corr
i,j = arg

min
Xcorr

i,j

[
J3

(
Xcorr

i,j ;
[
Â

])]
, (22)

where

J3

(
Xcorr

i,j ;
[
Â

])

=
∣∣∣∣∣X

data
i,j −

(
xcorr

i,j +
d∑

l=0

l∑

k=0

ai,m,xLl−k

(
xcorr

i,j

)
Lk

(
ycorr

i,j

)
)∣∣∣∣∣

2

,

(23)

and equivalently for the y-coordinates.
Note that J1 is the sum of Nim J3-like terms, so that X̂corr

i,j is the

reference position of star j as predicted by the distortion map Âi

alone, whereas X̂ref
j is the reference position of star j that best fits

all the estimated distortion maps.
The effect of the algorithm on one particular star j0 is illustrated

in Fig. 4. The left-hand panel shows the set of [Xdata
i,j0

]1≤i≤Nim before
distortion correction (black crosses), as well as the true reference
position Xref

j0
(red cross). The right-hand panel shows the set of

positions corrected for the distortion [X̂corr
i,j0

]1≤i≤Nim (black crosses)

using the estimated distortion coefficient [Â ]. The bottom panel is
a zoom of the right-hand panel. It additionally shows the estimated
reference position X̂ref

j0
(blue cross) and the averaged corrected po-

sitions on all images (orange cross). Note that these two positions

match each other: avgi (X̂corr
i,j0

) 
 X̂ref
j0

. This result is expected from
the definition of the J1 and J3 criteria and it can easily be demon-
strated for linear transformations (i.e. d = 0). In practice, we observe
that this equality is verified for any transformation order, within a
few 10−3 pixels. The performance of the algorithm can then be
quantified using the two error criteria shown on the bottom panel:
a bias represented as a blue arrow and a standard deviation shown
as a black arrow. Both error criteria are described analytically in
Section 3.4.

3.4 Error criterion

As mentioned previously, the performance of the algorithm is quan-
tified by two criteria. These are the bias and a standard deviation as
follows.

The bias quantifies the ability to estimate the reference positions.
It is defined for each star as the distance between the estimated
reference position X̂ref

j and the reference position Xref
j :

bj = X̂ref
j − Xref

j . (24)

This error is shown as a blue arrow in Fig. 4 and can be quadratically
averaged over all the stars:

b =
√√√√ 1

Nstar

Nstar∑

j=1

∣∣∣X̂ref
j − Xref

j

∣∣∣
2
. (25)

The standard deviation quantifies the ability of the algorithm to
place every stellar position in a global reference frame or to stack the
images. It is the standard deviation of each star’s corrected position
through the stack of images:

σj =
√√√√ 1

Nim

Nim∑

i=1

∣∣∣X̂corr
i,j − avgi(X̂

corr
i,j )

∣∣∣
2
. (26)

This error is represented as a black arrow in Fig. 4. Note that this
error is lower bounded by the measurement error σ meas, j of each
star j, which is the fundamental limit of the astrometric precision
for a perfect optical system:

σmeas,j ≤ σj . (27)

The information given by this last criterion is very local in the
field. It is calculated at the position of the reference sources used in
the minimization. To evaluate the ability to stack the whole image,
this error criterion is generalized to stars that are not used in the
resolution and that are distributed as a regular grid in the field.
Hereafter, this generalized criterion is denoted σ , the number of
stars considered in the regular grid is denoted Nstar, grid and the stars
included in the grid are indexed j′:

σ =

√√√√√ 1

Nstar,grid

Nstar,grid∑

j ′=1

σ 2
j ′ . (28)

4 SI MULATION R ESULTS

This section aims to validate the algorithm and investigate its per-
formance using simulated data representative of those collected
with the GeMS/GSAOI systems. The data are simulated accord-
ing to the direct model described in Section 2 and the noise in-
troduced in the position measurements is Gaussian white noise
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Figure 4. Illustration of the effect of the algorithm on star j0 for Nim = 30. Left: Set of [Xdata
i,j0

]1≤i≤Nim before distortion correction (black crosses) and

the true reference position Xref
j0

(red cross). Right: Set of positions corrected for distortion [X̂corr
i,j0

]1≤i≤Nim (black crosses). Bottom: Zoom of right-hand

panel. It additionally shows the estimated reference position X̂ref
j0

(blue cross) and the averaged corrected positions on all images (orange cross). Note that

avgi (X̂corr
i,j0

) 
 X̂ref
j0

. The two error criteria used to quantify the performance of the algorithm are also illustrated on the bottom panel. The first one is a bias:

the distance between the true reference position Xref
j0

(red cross) and the estimated reference position X̂ref
j0

(blue cross). It is denoted by bj0 and represented by
a blue arrow. The second is the standard deviation of the corrected positions (schematized as a black arrow), σj0 . Both error criteria are described in further
detail in Section 3.4.

(as explained in Section 2.2), with a variance σ 2
meas. In typical

GeMS data, the error of position measurements ranges between
0.002 and 0.4 pixels (0.02 mas and 8 mas respectively), mostly
depending on the magnitude of the objects. For example, we show
in Fig. 5 two stars, one fitted with an error of σ meas = 0.002 pix-
els, and one fitted with an error of σ meas = 0.4 pixels, for typ-
ical GeMS/GSAOI data with a Levenberg–Marquart fitting tool.

The last one represents the faintest stars detectable in a single
frame, corresponding to 18.5 mag in the Ks band for a 60-s ex-
posure.

For each simulation, the performance is evaluated for the two
error criteria defined in Section 3.4. These two error criteria are
illustrated in Fig. 4. The first part of this section aims to validate the
algorithm using one classical simulated data set. We observe here
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Figure 5. Error of position measurements versus the flux for typical GeMS/GSAOI data. Also represented is one star fitted with an error of σmeas = 0.4 pixels
in its position and one star fitted with an error of σmeas = 0.002 pixels in its position, with a Levenberg–Marquart fitting tool. The last one corresponds to
18.5 mag in the Ks band for a 60-s exposure.

Table 1. Summary of detailed settings used in simulations 1 to 5. Nim is the number of frames, Nstar is the number of reference sources,
Nmodes is the number of distortion modes introduced in the simulated data, Nmodes, search is the number of distortion modes searched in
the minimization, σmeas is the standard deviation of the Gaussian noise introduced in the position measurements and n is the number of
outcomes computed for each level of noise.

Simulation index Nim Nstar Nmodes Nmodes, search σmeas (px) n

1 10 30 10 10 0.14 1
2 10 30 10 10 [0, 0.03, 0.07, 0.14, 0.28] 100
3 [2, 10, 50, 100] 30 10 10 [0, 0.03, 0.07, 0.14, 0.28] 100
4 10 [20, 30, 100, 200] 10 10 [0, 0.03, 0.07, 0.14, 0.28] 100
5 10 1000 11 10 0.0 1

the influence of the reference source positions. In the second part of
this section, we investigate noise propagation and the influence of
observation parameters, such as the number of reference sources in
the field and the number of frames available. In Sections 4.1 and 4.2,
the number of distortion modes introduced is equal to the number of
distortion modes searched in the data, Nmodes = Nmodes, search, while in
Section 4.3, which studies the aliasing effect, we consider Nmodes ≥
Nmodes, search. The settings used for each simulation are summarized
in Table 1.

4.1 Validation of the algorithm

This first simulation presented here aims to illustrate the validation
of the algorithm using one classical simulated data set. We consider
here 30 reference sources in the field and 10 frames (Nstar = 30 and
Nim = 10). 10 distortion modes are introduced on both the x-axis
and the y-axis (i.e. Nmodes = 10 and d = 3) and the level of noise

considered is σ meas = 0.14 px (it corresponds to a Ks magnitude =
17 star detected with the GeMS/GSAOI system). This simulation is
referred to as simulation 1 in Table 1.

Using these parameters and this pessimistic level of noise, the
precision obtained on the estimation of the reference positions is
b = 0.05 pixels, which corresponds to 1 mas on GeMS data.

The standard deviation of the corrected position σj ′ is calculated
on a grid of 150 × 150 stars (i.e. 0 ≤ j′ ≤ 150 × 150) regularly
distributed in the image. The results are shown in Fig. 6. Black
corresponds to an error of σj ′ = 0.05 pixels and white corresponds
to σj ′ = 0.7 pixels. In this figure, white crosses show the positions
of the reference sources used in the minimization. As one might
expect, the performance dramatically drops on the border of the
field as no reference source is constraining the model. The standard
deviation of the corrected position averaged on the whole grid is
σ grid = 0.2 pixels, while the averaged value calculated inside the
square containing most of the stars used in the minimization (i.e.
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Figure 6. Distribution of the error σj ′ in the field. The error is calculated on
a regular 150 × 150 grid of star. The white crosses represent the positions of
the reference stars used in the minimization, [Xref ]1≤j≤Nstar . Max is white
(∼0.7 pixels) and min is black (∼0.05 pixels). The averaged value inside
the red contour) is σ contour = 0.16 pixels (dark blue). Simulation runs with
Nim = 10, Nstar = 30 and σmeas = 0.14 pixels.

inside the red contour) is σ contour = 0.16 pixels (dark blue). In the
following, the standard deviation σ is measured on a regular grid of
150 × 150 stars in a given square containing most of the reference
stars used in the minimization (i.e. in this particular simulation,
inside the red contour in Fig. 6).

4.2 Noise propagation

We now assess the noise propagation in the minimization using
the same configuration: Nstar = 30 and Nim = 10. Simulations are
carried out for different levels of noise: σ meas ∈ [0, 0.03, 0.07, 0.14,
0.28] pixels. For each level of noise, n = 100 outcomes are com-
puted. The two error criteria described previously are quadratically
averaged on the n outcomes. This study is referred to as simulation
2 in Table 1. The results are shown in Fig. 7. The error for the esti-
mation of the reference position b is plotted as a blue line and the
standard deviation of the corrected position σ is plotted as a black
line. Both are plotted versus the standard deviation of the noise in
the position measurements of the data σ meas.

We get the results for σ meas = 0.14 pixels (pessimistic case)
from the previous section and observe that the noise propagation
for the two error criteria follows a linear trend with slopes sb and
sσ (respectively, for the slope of the noise propagation of the refer-
ence position estimation and for the slope of the noise propagation
of the standard deviation of the corrected position). These slopes
correspond to the amplification of the noise, which depends on the
intrinsic properties of the observation set, such as the number of ref-
erence sources and the number of frames available and used in the
minimization. We detail both influences in the following sections.

4.2.1 Impact of the number of frames

In this section, we investigate the influence of the number of frames
available on the noise propagation. Simulations as described pre-
viously are run with Nstar = 30 and a varying number of frames

Figure 7. Noise propagation for the two error criteria. In black, σ is the
standard deviation of the corrected positions. In blue, b is the error for the
estimation of the reference. Both are shown versus the standard deviation of
the noise in the star position measurements σmeas. For each level of noise,
n = 100 outcomes are computed. The error criteria are then quadratically
averaged on the n outcomes. The slopes of the noise propagation curves are
sσ and sb, respectively, for the standard deviation of the corrected positions
and the error for the reference estimations. The simulation was run with
Nim = 10 and Nstar = 30. For σmeas = 0.14 pixels, we get again the results
of Section 4.1: σ = 0.16 pixels and b = 0.05 pixels.

Nim ∈ [2, 10, 50, 100]. Then, the same error criteria are calculated.
These simulations are referred to as simulation 3 in Table 1. The
noise propagation still has a linear behaviour but this time, we are
interested in the slope of this linear propagation. Fig. 8 shows the
evolution of the slope of the error propagation of both error criteria,
as the number of frames increases. The black curve shows the slope
of the standard deviation of the noise propagation of the corrected
positions sσ as a function of the number of frames. The blue curve
shows the slope of the noise propagation of the reference position
estimation sb versus the number of frames. The curves show that
the standard deviation of the corrected positions is independent of
the number of frames. In contrast, the error of the reference posi-
tion estimation decreases as the number of frames increases. More
precisely, we find that within a good approximation, the estimation
of the reference precision improves as the square root of Nim:

b ∼ σmeas√
Nim

. (29)

This is the expected behaviour, as increasing the number of frames
increases the number of independent measurements while keeping
the number of unknowns (star reference positions) constant.

4.2.2 Impact of the number of reference sources

In this section, we examine the influence of the number of reference
sources used in the minimization following the same process as in
the previous sections. This time, the number of frames is fixed to
Nim = 10 while the number of stars is varied: Nstar ∈ [20, 30, 100,
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Figure 8. Influence of the number of frames. The black curve is the slope
of the standard deviation of the corrected positions (sσ ) and the blue curve is
the slope of the estimation of the reference error (sb). The curve y = 1/

√
x

is shown as a grey dotted line. The simulation was run with Nstar = 30.
For Nim = 10, we get again the results of Section 4.2: sσ = 1.2 pixels and
sb = 0.3 pixels.

Figure 9. Influence of the number of reference sources used in the min-
imization. The black curve is the slope of the standard deviation of the
corrected positions sσ and the blue curve is the slope of the estimation of
the reference error sb. The curve y = 1 is shown as a grey dotted line. The
simulation was run with Nim = 10. For Nstar = 30, we get again the results
of Sections 4.2 and 4.2.1: sσ = 1.2 pixels and sb = 0.3 pixels.

200]. This simulation is referred to as simulation 4 in Table 1. The
results plotted in Fig. 9 show the slopes of the noise propagation
for the two criteria versus the number of stars. The black curve
shows the slope of the noise propagation of the standard deviation
of the corrected position sσ and the blue curve shows the slope
of the noise propagation of the reference estimation sb. Unlike the

number of frames, the number of reference sources affects only the
standard deviation of the corrected frame σ , while the estimation of
the reference position error b is not affected. This result is because a
higher number of reference sources allows a better estimation of the
distortion in the whole field. In practice, with a hundred reference
sources available, the fundamental astrometric limitation mentioned
in Section 3.4 is reached: σ 
 σ meas, which corresponds to sσ 
 1.

In short, these results can be interpreted in the following way.
A good estimation of a star’s position requires a large number of
frames, i.e. a large number of measurements of this star’s position
in the data. In contrast, the ability to place every star in the same
relative reference, or in other words, the ability to stack the images,
is governed only by the number of reference sources available in
the image for correctly estimating the distortion in the whole field.

4.3 Aliasing effects

In the previous simulations, we supposed that Nmodes = Nmodes, search,
as aliasing effects will appear if the real number of distortion modes
in the data is higher than the number of modes taken into account
in the model. When this happens, the non-estimated modes affect
the estimation of the other modes. To quantify this effect, we run
simulations looking for Nmode, search distortion modes, while we in-
cluded Nmodes ≥ Nmodes, search modes in the data. We then look at the
error for each estimated coefficient. The simulations are run with
noiseless data, 10 frames and a high number of stars (Nstar = 1000)
to average the aliasing effect in the whole field.

In a first approach, third and lower polynomial orders are esti-
mated (Nmodes, search = 10) while one additional fourth-order distor-
tion mode (b11, proportional to x4) is introduced on the x-axis. This
simulation is referred to as simulation 5 in Table 1. The errors for
each coefficient are shown in Fig. 10. Green bars represent the er-
rors for the estimated coefficients quadratically averaged on all the
images in absolute value, while the red bar shows the additional co-
efficient introduced and not estimated. For convenience, the modes
are identified according to their order as x and y variables. For each
mode, the first value corresponds to the x-axis distortion and the
second value corresponds to the y-axis distortion.

We observe here three important results about the aliasing of
mode b11, which is proportional to x4 and introduced on the x-axis.
On average, the affected coefficients are all coefficients associated
with modes introduced on the x-axis. More precisely, the affected
coefficients are associated with modes proportional to x0 and x2 (i.e.
to modes of the same parity as the aliased mode). Finally, the rms
of the errors matches the additional mode’s coefficient: energy is
conserved. These results can be generalized to all distortion modes:
energy is always aliased for modes of similar geometry and the total
amount of energy aliased is preserved, which means that there is
no amplification of the aliasing noise. These results can be used to
optimize the performance of the algorithm. Depending on the noise
level and on an estimate of the total amount of distortion in the data,
we can predict the aliasing error term. By adjusting the number of
distortion modes searched, we are able to keep it below a given
threshold. Finally, these results provide precious information on the
effect of different distortion orders, which can be used to constrain
future instrumental designs better.

5 A PPLI CATI ON TO G EMS DATA

In this section, we show the first application of the proposed
method for on-sky data. The data used were collected with the
Gemini MCAO instrument GeMS and combined with data from
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Figure 10. Aliasing of the m = 11 mode proportional to x4 for the third- and lower-order modes. Green bars represent the errors for the estimated coefficients.
The red bar represents the additional non-estimated coefficient. For each mode, the first value corresponds to the x-axis distortion and the second value
corresponds to the y-axis distortion. Each mode is identified according to its order as x and y variables.

the infrared camera GSAOI (for Gemini South Adaptive Optics
Imager). The Gemini MCAO instrument GeMS is the first multi-
laser guide star operational system on-sky. It has been imple-
mented on the Gemini South Telescope and was commissioned
in 2013. It operates using two deformable mirrors conjugated at
0 and 9 km and a sodium-based laser guide star constellation
composed of five spots: four are located at the corners of a 60
arcsec square, with the fifth in the centre. GeMS, as a facility in-
strument, can direct its light output to different science instruments
installed at the Cassegrain focus of the Gemini South Telescope.
Combined with the infrared camera GSAOI, it delivers near-
diffraction-limited images at near-infrared wavelengths (from 0.9
to 2.4 µm) over a field of view of 85 × 85 arcsec. More de-
tails of the GeMS/GSAOI system and its commissioning results
can be found in previous papers (McGregor et al. 2004; Carrasco
et al. 2012; d’Orgeville et al. 2012; Neichel et al. 2014a; Rigaut
et al. 2014).

In the past few years, the GeMS/GSAOI system has achieved
both good astrometric and good photometric precision. Among the
previous studies, we mention here two noteworthy results: Neichel
et al. (2014b) show that for single-epoch undithered data, an as-
trometric error below 0.2 mas can be achieved for exposure times
exceeding one minute, and Turri et al. (2015) reached the deepest
Ks photometry ever obtained from the ground in a crowded field
with a magnitude error of 0.15 at Ks = 22 for a total exposure of
1920 s.

However, for multi-epoch or dithered data, the performance of the
GeMS/GSAOI system has had difficulties due to static and variable
distortion. The origins of this distortion are not totally understood

but probable causes have been identified. First, the off-axis parabola
in the AO bench as well as the deformable mirror conjugated in
altitude may introduce low spatial frequency orders of distortion
(first and second orders). Then, from the analysis in Neichel et al.
(2014c), we know that high spatial frequencies are also present
(around 15 degrees of freedom). Some of this high-order distortion
may be introduced in the dithered data by the gaps between the
four GSAOI detectors. Finally, observational factors, such as the
natural guide star constellation and the telescope pointing, which
induces gravity flexure and movement of the AO bench due to the
Cassegrain configuration of the telescope, might introduce variable
terms into the distortion.

The GeMS/GSAOI distortion has recently been calibrated by
Massari et al. (2016), who used HST data as an external distortion-
free reference. The target field was the globular cluster NGC 6681,
which was observed with both systems: WFC/ACS of HST in 2006
as part of the GO-10775 programme (principal investigator Sara-
jedini) and GeMS/GSAOI in 2013 as part of the programmes GS-
2012B-SV-406, GS-2013A-Q-16 and GS-2013B-Q-55 (principal
investigator McConnachie). From the HST observations, they de-
rived the positions of 7770 stars, which were then moved according
to their proper motion (e.g. Massari et al. 2013) to construct a
distortion-free reference frame at the epoch of the GeMS data set,
6.914 yr later.

Their processed distortion map, including second and higher dis-
tortion orders, has a peak of 5 pixels (100 mas) for the x-component
while the y-component is below 0.5 pixels (10 mas). In addition,
circular structures are seen at the centre of each chip, where the
x-component is minimal and then, the distortion changes direction,
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Figure 11. GeMS/GSAOI distortion map. The blue arrows show the displacement induced by second and higher distortion orders on one detector. The
displacements are amplified by 50.

as shown in Fig. 11. This distortion solution is derived for the spe-
cific data set of the cluster NGC 6681 and can be applied only to
this observation set due to the variability of the distortion. However,
this represents the best estimation of the GeMS/GSAOI distortion
currently available. It is, thus, used in the following as an input pa-
rameter in the method and mentioned as the static distortion map.

Based on this static distortion map associated with the
GeMS/GSAOI instrument, in this section we make the first applica-
tion to real data of the new distortion-correction method proposed
in this paper. This section is organized as follows. First, we briefly
describe the observation set and the data reduction. Secondly, we
detail the construction of the star position catalogues. Thirdly, we
describe the distortion-correction settings and finally, we show the
results and highlight the gain brought by this method.

5.1 Observation and data reduction

The distortion correction is performed on a GeMS/GSAOI data set
extracted from a recent observation of a very active and young star-
forming region named N159W and located in the Large Magellanic
Cloud. This region was observed by Bernard et al. (2016), Dehar-
veng, Caplan & Lombard (1992), Testor et al. (2007) and Chen

et al. (2010) to study the properties of the cluster stellar members
and bring new elements to our understanding of the massive-star-
formation process. In this study, we use the 11 frames obtained in the
Ks filter. The N159W field provides a large number of well-isolated
stars and is, therefore, good for experimenting on new methods of
distortion correction. The data were obtained during the night of
2014 December 8 as part of programme GS-2014B-C-2 (principal
investigator B. Neichel). Each observation consists of one science
field dithered randomly by a 5 arcsec rms shift to remove gaps
between the detectors. The averaged full width at half-maximum
(FWHM) in the Ks band is 90 mas, while the averaged Strehl ratio
is 14 per cent. The coordinates of the centre of the field are RA
05h39m40s and Dec. −69◦45′55′′.

The raw images were processed by subtracting dark frames and
removing bad pixels from the analysis. Flat-field calibration was
performed using twilight sky flats. Sky subtraction was accom-
plished by forming the median of the dithered frames taken outside
the cluster and subtracting this median from each exposure. As we
previously mentioned, the GSAOI camera is composed of four chips
separated by gaps. In the following, we aim to correct the distortion
of data collected with the lower left detector as we have available
only the static distortion for this one chip. Hereafter, it is referred
to as detector 2.
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Figure 12. One typical reduced frame imaged with detector 2. Stars used
in the minimization are circled in red.

5.2 Construction of the input catalogues

To perform the distortion correction, a list of stellar positions and
brightnesses in each exposure is needed, as well as the measure-
ment error σ meas, j associated with each star j. The measurement
error will be used for both the estimation (as it is related to the
weighted coefficient was described in Section 5.3) and the quan-
tification of the performance of the algorithm in Section 5.4. The
first part of this section considers the process for position and flux
measurements. The second part describes the simulations used to
estimate the measurement errors.

5.2.1 Position measurements

The stellar positions and brightness catalogues were generated us-
ing a combination of two star-detection tools. SEXTRACTOR (Bertin
& Arnouts 1996) is used first to perform a fast detection of the
objects in the field and derive position measurements. However, as
SEXTRACTOR was not designed to perform accurate astrometry, we
use in a second phase a home-made fitting method developed with
the interpreted language Yorick (Munro 1995) to measure accurate
stellar positions. We fit the star intensity distribution using a Moffat
profile defined as follows:

I = I0

[
1 + (X/dx)2 + (Y/dy)2

]−β + Ibkg, (30)

where X = (x − x0)cos θ + (y − y0)sin θ and
Y = (y − y0)cos θ − (x − x0)sin θ . The free parameters of
the fit are the positions (x0 and y0), the intensity (I0), the width
in both directions (dx and dy), the position angle (θ ) and the beta
index (β). The background (Ibkg) is fitted simultaneously.

As we need to identify star positions in each frame, we con-
sider only relatively well-isolated stars to avoid any confusion. In
addition, any star that did not appear in at least four exposures is
discarded. This gives us a stellar catalogue with positions and flux
measurements for each frame. The final number of stars in each
catalogue ranges between and 61 and 78. Fig. 12 shows the lower
left part of one reduced frame, corresponding to the part imaged

Figure 13. Astrometric error (in pixels) versus the flux (in ADU) for specific
N159W data for different FWHM values: 70 mas (black), 90 mas (orange),
110 mas (blue) and 130 mas (red). The grey dashed line is 1/Flux and the
grey dotted line is 1/

√
Flux.

with detector 2. Stars referenced in the catalogue are marked by a
red circle.

5.2.2 Estimation of noise measurements

To estimate the noise measurement, specifically for N159W obser-
vations, we use simulations. The idea is to simulate an ideal Moffat
point spread function (PSF) and to embed it, at a known position, in a
background image derived from the N159W Ks-band data. Then the
position is estimated again using the position measurement process
described in Section 5.2.1. The measurement error appears imme-
diately as the distance between the real position of the PSF and the
fitted position of the PSF. The detector noise is already included
in the background and the photon noise is added using a Poisson
distribution. Different PSF flux levels are explored by scaling the
PSF before the photon-noise computation and for each PSF flux
level. We simulated a set of 100 images with different known posi-
tions of the PSF. The positional uncertainties are then quadratically
averaged over the 100 positions for each intensity level.

The results are presented in Fig. 13. The solid lines show the
astrometric error (in pixels) versus the flux [in analogue-to-digital
units (ADU)]. The four curves correspond to four different FWHM
values of the simulated PSF: 70, 90, 110 and 130 mas (respectively,
as black, orange, blue and red lines). The grey dashed line is 1/Flux
and the grey dotted line is 1/

√
Flux. These two curves highlight

two regimes: a 1/Flux evolution for fluxes lower than 106 ADU
and 1/

√
Flux for higher fluxes. The former regime is dominated by

the detector and sky noise, while the latter is dominated by the PSF
photon noise.

5.3 Distortion correction

The distortion correction is then performed using the following
settings (summarized in Table 2).

The weighting coefficient wi, j is set for each star j according to
its positional uncertainty σ meas, j:

wi,j = 1

σ 2
meas,j

. (31)
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Table 2. Summary of settings used in distortion correction of N159W data.
Nim is the number of frames, Nstar is the number of reference sources,
Nmodes, search is the number of distortion modes searched in the minimiza-
tion, w is the weight coefficient and [A]0 the initialization of the distortion
coefficients set according to the prior knowledge of the static distortion

Nim Nstar Nmodes, d w A]0

search

11 [61: 78] 10 3
1/σ 2

meas

Massari et al. (2016) static
distortion solution fitted on 2D

Legendre normed basis

The positional uncertainty is derived from the flux of each star
according to the simulation curve presented in the last sec-
tion for FWHM = 90 mas, which is the averaged FWHM of
the data. It ranges between 0.002 and 0.14 pixels (respectively,
0.02 and 2.8 mas), mostly depending on the magnitude of the
objects.

Recall that the distortion map derived for the specific data set
of NGC 6681 by Massari et al. (2016) is the best estimation of the
static distortion of the GeMS/GSAOI instrument currently available.
The initial distortion coefficients [A]0 are then derived from this
static distortion solution fitted on the normed basis of 2D Legendre
polynomials. As the fit does not improve beyond 10 distortion modes
considered for both the x- and y-axes, we use this setting for the
distortion correction: Nmode, search = 10, which corresponds to third-
order polynomials (d = 3).

5.4 Results

The distortion solution derived for each frame varies around the
distortion solution provided by Massari et al. (2016). For example,
Fig. 14 shows the estimated distortion coefficient value Ai0 of frame
i0 (blue bars) and the distortion coefficients derived from the static
distortion solution [A]0 (orange bars).

To estimate the correction efficiency, we plot the standard de-
viation of the corrected position of each star (σ j) as a function of
its flux. Each star is represented by a green cross in Fig. 15. As a
comparison, we also plot the same quantities obtained by perform-
ing a simple shift correction (black), by performing a correction of
the static distortion in addition to the shift correction (blue), and by
performing a relative distortion correction as was originally done in
Bernard et al. (2016) using the same data set (red). The static distor-
tion is removed by applying to each frame the static distortion map
derived by Massari et al. (2016) and the relative distortion correc-
tion is applied following the process described in detail in Bernard
et al. (2016). The curves in Fig. 15 show the position uncertainty as
a function of the flux for a 90 mas FWHM star (orange line) and a
110 mas FWHM star (blue line). These are the curves calculated in
Section 5.2.1 specifically for the N159W data.

Fig. 15 illustrates the gain brought by the different methods.
The static distortion correction improves the astrometric preci-
sion to an averaged σ staticdisto = 0.41 pixels with a standard de-
viation of 0.21 pixels, compared to a simple shift correction where
σ shift = 0.83 pixels and the standard deviation is 0.4 pixels. How-
ever, the static distortion map derived for the specific data set of
the cluster NGC 6681 is not perfectly suited for any other set of

Figure 14. Bar graph of the estimated distortion coefficient Ai0 associated with frame i0 (blue bars) and the distortion coefficients associated with the static
distortion solution [A]0 (orange bars). The modes are identified according to their order as x and y variables. For each mode, the first value corresponds to the
x-axis distortion and the second value corresponds to the y-axis distortion.

MNRAS 473, 2590–2607 (2018)
Downloaded from https://academic.oup.com/mnras/article-abstract/473/2/2590/4605273
by guest
on 09 November 2017

225



Optimal correction of distortion 2605

Figure 15. Standard deviation of the corrected position of each star (σ j in
pixels) as a function of its flux (ADU) for different types of correction: a shift
correction (black), a static distortion correction using the static distortion
map and a shift correction (blue), a relative distortion correction (red) and
a distortion correction performed with the method proposed (green). The
orange and blue curves represent the astrometric error versus the flux cali-
brated for GeMS/GSAOI data corresponding to a 90 and 110 mas FWHM,
respectively.

observations due to the variability of the distortions. By applying
a relative correction for the distortion, these variabilities are taken
into account, as each frame is corrected individually according to
one reference frame chosen arbitrarily from the data. The astromet-
ric error then falls to an averaged precision of σ newmeth = 0.24 pixels
with a standard deviation of 0.21 pixels.

The method proposed in this paper has advantages both by han-
dling the distortion variabilities by adapting distortion maps to each
set of observations and each individual frame and by providing an
optimal noise propagation thanks to the weighted coefficient. In
this way, the error term due to distortion is minimized and the as-
trometric performance is further improved to an averaged precision
of σ newmeth = 0.20 pixels with a standard deviation of 0.20 pixels.
Plus, recall that an additional advantage of the proposed method
is to provide an estimation of the distortion-free reference. For a
perfect optical system, the astrometric error is determined by the
measurement noise. This means that any source of additional error
needs to be compensated for down to this level if we want to ex-
ploit fully the data capabilities. That is what we achieve with the
method presented in this paper: the distortion error term is mini-
mized and the resulting astrometric uncertainties are dominated by
noise measurement. Of course, the final astrometric performance
still depends on a large number of parameters, such as the seeing
conditions, the FWHM, the nature of the field (crowded or sparse),
the presence of background structures, etc. However, the proposed
method guaranties an optimal minimization of the distortion error
term. Plus, the weighted property of the minimization provides ideal
noise management: this allows the use of all of the reference sources
available, even the faintest ones, which is an advantage for sparse
field studies.

As a final step, the correction is applied to each of the 11 frames
by an interpolation process using the estimated distortion coeffi-
cient [Â ]. The final stacked image is shown in Fig. 16. Parts of
the field (indicated by white squares) are zoomed in and shown
in Fig. 17. This figure shows the results obtained by performing
the optimal distortion correction presented (left-hand panels) and a
static distortion correction (right-hand panels). Note that the bright-

Figure 16. Final stack of the 11 frames individually corrected for distortion
by performing the optimal distortion correction presented. White squares
show parts of the fields that are zoomed in and shown in Fig. 17.

est regions are saturated to show better the resolution improvement
of our method for the faintest stars.

6 C O N C L U S I O N

In this paper, we presented a new and optimal method of distor-
tion correction for high-angular-resolution images. Based on prior
knowledge of the static distortion in the data, this method aims to
correct the dynamic distortion by specifically adapting to each set
of observations and each frame. The method consists of an inverse
problem approach solved by a weighted least-squares minimization.
Thanks to the weighted property of the minimization, we guarantee
a minimal noise propagation that allows the use of the faintest refer-
ence sources as input to the algorithm. This is a very valuable advan-
tage if working on sparse field images. The resolution provides an
estimation of both a distortion-free reference and a distortion solu-
tion associated with each frame. Depending on the scientific aim of
the study (astrometry or photometry), both parameters can be used
independently.

We presented a complete implementation of the algorithm as
well as simulations that characterize the performance of the method
for different types of observation: crowded or sparse field, varying
number of frames, positions of the reference sources and number
of distortion modes. The results allow us to optimize the algo-
rithm settings for each configuration of data and scientific goal,
and to predict the expected performance for a given observation
set.

Finally, we show the first application of the method using on-
sky data collected with the Gemini MCAO instrument, GeMS.
We reach an astrometric precision of 0.2 pixels, which repre-
sents a gain of factor 2 compared to a classical static distor-
tion correction and a factor 1.2 compared to a relative distor-
tion correction. The final astrometric performance still depends
on a large number of parameters, such as the seeing conditions,
the FWHM, the nature of the field (crowded or sparse) and the
presence of background structures. However, the proposed method
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Figure 17. Parts of the final stack image obtained by performing the optimal distortion correction presented (left-hand panels) and a static distortion correction
(right-hand panels). Note that the brightest regions are saturated to show better the resolution improvement of our method for the faintest stars.

guarantees an optimal minimization of the distortion error term,
resulting in the astrometric error falling to the noise measurement
level.
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