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Résumé  

 
Connaitre précisément la structure interne des corps célestes est indispensable pour, à la 

fois, comprendre la physique qui régit leur existence et le processus qui leur a donné naissance. 
δa sismologie, d’abord appliquée à la Terre puis au soleil, s’est révélée être un outil très efficace 
pour sonder leurs intérieurs. Dans les années 70 (Vorontsov et al 1976), des premiers travaux 
théoriques ont étudié la possibilité d’une sismologie des planètes géantes gazeuses. δes premières 
tentatives de mesures d’oscillations ont eu lieu à la fin des années 80. La détection des modes 
d’oscillations de Jupiter s’est avérée une entreprise très délicate en raison de sa rotation rapide. 
Pour augmenter les chances de détection, un instrument spécifique a été construit au début des 
années β000 à l’τCA. Cet instrument, appelé SYεPA, est un spectromètre imageur de type 
Mach-Zehnder capable de produire une carte de vitesse radiale de Jupiter. Une détection de 
modes d’oscillations sur Jupiter par cet instrument a été publiée par Gaulme et al en 2011. 
  Une version améliorée de l’instrument (appelé DSI) a été proposée pour la mission 
spatiale JUICE à destination de Jupiter, et un nouveau prototype a été construit dans ce but. Par 
la suite, le projet s’est réorienté vers un programme d’observation depuis le sol sous la forme 
d’un réseau de trois télescopes répartis en longitude (USA, France, Japon) et financé par l’AσR 
à partir de β01η (AσR JτVIAδ). δ’intérêt de la mise en réseau est d’assurer la continuité des 
données (météo mise à part). δ’instrument étant capable de produire des cartes de vitesse radiales, 
le projet permet également l’étude de la dynamique atmosphérique des planètes géantes.   

Ce travail de thèse s’inscrit dans le contexte de préparation de JτVIAδ, avec pour objectif 
de caractériser l’instrument en laboratoire et d’identifier les problèmes liés aux conditions réelles 
d’observation. δes mesures en laboratoires ont montré des performances conformes aux attentes, 
avec un bruit de mesure propre à l’instrument inférieur au bruit de photon attendu sur Jupiter.  
Les premières mesures sur le ciel avec un télescope ont mis en évidence une sensibilité de 
l’instrument au degré de polarisation de la lumière ainsi qu’une dérive de la vitesse mesurée liée 
aux instabilités de position de la pupille pendant les observations. δe design de l’instrument et 
de son interface avec le télescope a été revu pour résoudre ces problèmes. Plusieurs campagnes 
d’observations de Jupiter ont été réalisées, permettant de mettre sur pied une chaine complète de 
traitement des données, dont la validité a été vérifiée par des simulations réalistes. Les 
observations de Jupiter ont donné des résultats scientifiques particulièrement intéressants. 
δ’analyse des données de deux campagnes de β01η et β01θ a fourni des séquences temporelles 
de cartes de vitesses radiales de Jupiter. Une première étude a consisté à chercher dans ces cartes 
la signature des vents zonaux et de les comparer aux mesures réalisées par suivi des nuages sur 
des images résolues (cloud-tracking). Une telle mesure n’avait jamais été faite par effet Doppler. 
δe résultat, bien qu’affecté par des biais de mesures identifiés, montre des profils de vents stables 
d’une année sur l’autre et en cohérence avec les valeurs issues du cloud-tracking, sauf au niveau 
de la partie nord de la bande équatoriale de Jupiter. La mesure Doppler suggère en effet une 
vitesse de vent bien inférieure à la vitesse apparente dans cette zone, ce qui a potentiellement des 
implications sur les modèles de dynamique atmosphérique. Ces résultats sont très importants 
pour mieux comprendre les mesures de la sonde Juno, actuellement en orbite autour de Jupiter. 
δ’analyse fréquentielle des données temporelles a été abordée en fin de thèse. δes analyses 
préliminaires ne semblent pas pour l’instant reproduire la détection de SYMPA. Une analyse plus 
poussée est nécessaire avant de conclure à une absence du signal. 
 
Mots clés :  Sismologie ; Jupiter ; spectromètre ; interféromètre ; Mach-Zehnder ; vents zonaux       
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Title: Development and tests of an imaging interferometer for seismology of 

the giant planets 
 

Abstract 
 

To know precisely the internal structure of the celestial bodies is essential to both to 
understand the physics which governs their existence, and the process which gave them birth. 
First applied to the Earth and then to the sun, seismology has proven to be a very effective tool 
to sound their interiors. It has become natural and legitimate to question the possibility of 
seismology of gaseous giant planets. The first theoretical work was carried out in the 1970s 
(Vorontsov et al. 1976), and the first attempts to measure oscillations at the end of the 1980s. 
The detection of Jupiter's oscillating modes turned out to be very difficult (reduced flux, small 
apparent diameter, fast rotation ...). To increase the chances of detection, a specific instrument 
was built in the early 2000s at the OCA. This instrument, called SYMPA, is a Mach-Zehnder-
type imaging spectrometer enable to produce radial velocity maps of Jupiter. A first detection of 
acoustic modes on Jupiter with this instrument was published by Gaulme et al in 2011.  

An improved version of the instrument (called DSI), based on the same principle, was 
built in the wake, with the primary objective of boarding a spacecraft to Jupiter. The project was 
finally reoriented towards an observation program from the ground in the form of a network of 
three telescopes equidistant in longitude (USA, France, Japan) and supported by the ANR fund 
starting in 2015 (ANR JOVIAL). The interest of the network is to ensure the continuity of data 
(weather apart). The instrument being able to produce radial velocity maps, the project also aims 
to study the atmospheric dynamics of giant planets. 

This thesis work is part of a preparation for JOVIAL, with the aim of characterizing the 
instrument and identifying the problems related to real observations conditions. Laboratory 
measurements showed expected performances with an instrumental noise level (related to 
thermal fluctuations) lower than expected photon noise on Jupiter. The first measurements on the 
sky with a telescope showed a sensitivity of the instrument to the degree of polarization of the 
light as well as drifts of the velocity measurements due the motions of the pupil position. Some 
adjustments of the design of the instrument and its interface with the telescope were necessary to 
solve these issues. Several Jupiter observation campaigns were carried out during the thesis, 
allowing the development of full data processing software. The complete procedure was tested 
against simulated data and validated. Two observations run in 2015 and 2016 were analyzed to 
produce time sequences of radial velocity maps of Jupiter, providing very interesting scientific 
results. First, the maps were analyzed to look for the signature of the zonal winds and to compare 
them with the measurements made by cloud-tracking. Such measurements by Doppler effect 
were never made before. The result, albeit affected by measurement biases, showed stable year-
to-year wind patterns and coherent results with cloud-tracking measurements, except at the 
northern part of the Jovian’s equatorial band. The Doppler measurement indeed suggests a wind 
speed well below the apparent speed in this area, which potentially has implications for the theory 
of atmospheric dynamics and will be helpful to interpret the Juno (a spacecraft presently orbiting 
Jupiter) measurements. Frequency analysis of temporal data was undertaken at the end of the 
thesis. The preliminary results do not seem for the moment to reproduce the SYMPA detection. 
Further analysis is necessary before concluding if the signal is absent or attenuated. 
           
 

Keywords : Seismology; Jupiter; spectrometer; interferometer; Mach-Zehnder; zonal winds  
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INTRODUCTION 

 

 

 

 

 
δe succès de l’héliosismologie (et de l’astérosismologie) dans sa capacité à poser des 

contraintes aux modèles physique de l’intérieur du Soleil (et des étoiles) a naturellement conduit 
à se poser la question de l’applicabilité de cette méthode aux planètes géantes gazeuse. Les 
premières études théoriques concernant les oscillations de Jupiter et l’influence de la structure 
interne sur leurs spectres remontent aux années 70 (Vorontsov et al., 1976) et les premières 
tentatives d’observations à la fin des années 80 (Deming, 1989) par photométrie dans 
l’infrarouge. De nombreuses autres tentatives ont suivi, essentiellement par spectrométrie, soit 
en utilisant des cellules au sodium (Schmider et al., 1991) soit en utilisant un spectromètre à 
transformée de Fourier (Mosser, 2000; Mosser et al., 1993). Ces premières mesures ont été 
réalisées sans résolution spatiale. Or la rotation rapide de Jupiter a pour conséquence de dégrader 
la performance de ce type de mesures en élargissant les raies spectrales. De fait, aucune de ces 
mesures n’a donné de résultats clairs et définitifs. A ce stade, il était logique de développer un 
instrument spécifique capable de produire une carte de vitesse de Jupiter avec une bonne 
résolution spatiale.  
 
Ainsi, au début des années 2000, et après avoir exploré le potentiel de deux concepts 
d’instruments imageurs très différents (ce fut d’ailleurs le sujet de mon stage de DEA en 1λλ8), 
un instrument spécifiquement conçu pour la sismologie des planètes géantes a été développé à 
l’τCA. Cet instrument appelé SYεPA (Seismic Imaging Interferometer for εonitoring 
Planetary Atmospheres) est un spectromètre imageur utilisant un interféromètre compact de type 
Mach-Zehnder capable de produire des cartes de vitesse d’un objet étendu. Plusieurs campagnes 
d’observations de Jupiter ont été réalisées en β004 et β00η (Gaulme et al., 2008; Schmider et al., 
2007). δ’analyse des données (Gaulme et al., 2011) a montré des pics de fréquences entre 
0.8mHz et 2.5mHz compatibles avec la théorie des modes propres de Jupiter. Par la suite, une 
version améliorée de cet instrument (basée sur le même principe) a été étudiée, avec pour objectif 
une proposition d’instrument dans le cadre de la mission spatiale pour l’étude de Jupiter et des 
lunes (JUICE). δ’idée était de profiter du voyage pour observer Jupiter en continu (la continuité 
des séquences temporelles étant primordiale pour la qualité de leurs spectres), puis de faire des 
mesures plus détaillées de la dynamique et de la sismologie locale pendant la phase d’orbite 
autour de Jupiter. δ’étude et la conception optique de ce nouvel instrument a fait l’objet d’une 
R&T financée par le CNES ainsi que de la thèse de Laurence Soulat (2013), financée par le 
CNES et Thalès Alenia Space. Entre temps, l’évolution de projet spatial a conduit au retrait de 
l’instrument DSI de la payload de JUICE. Il devint alors naturel de réorienter le projet pour 
adapter l’instrument à des observations depuis le sol. Pour assurer la continuité des données il 
était toutefois nécessaire de dupliquer l’instrument pour les placer dans un réseau d’observatoires 
aussi uniformément répartis en longitude que possible. En 2014, une première collaboration avec 
l’Université du σouveau εexique a permis le financement (par la NASA) d’une première copie 
de l’instrument DSI ainsi que l’accès à un site d’observation (à l’observatoire d’Apache Point, 
au Nouveau Mexique, sur un télescope de 1m). En 2015 le projet JOVIAL (Oscillations en 
Vitesse radiale par ImAgerie multi δongitudes) a bénéficié du financement par l’AσR permettant 
la construction d’une seconde copie de DSI dans le cadre d’une collaboration avec le Japon 
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(observatoire d'Okayama) et ainsi finaliser le projet de mise en réseau de trois instruments 
(Nouveau Mexique, Japon et France) qui devrait débuter en 2018.     
     
C’est dans ce contexte que mon travail de thèse a débuté en Janvier 2015, avec pour objectif 
premier de caractériser l’instrument DSI complet en laboratoire et sur le ciel et d’identifier les 
problèmes pouvant apparaître dans les conditions réelles d’observation. δ’idée étant d’apporter 
d’éventuelles modifications au design des répliques de DSI et à l’interface instrument-télescope 
avant leur construction définitive. Les observations de Jupiter et le traitement des données ont 
constitué la seconde partie de ce travail. Bien que le but principal de l’instrument soit la 
sismologie de Jupiter, celui-ci offre également la possibilité de réaliser des cartes de vitesses 
« absolues » de sa surface et ainsi d’apporter des informations complémentaires et indépendantes 
aux estimations faites par la méthode de cloud-tracking sur la dynamique de l’atmosphère et en 
particulier sur la mesure des vents zonaux. Ce type de résultat étant inédit, une part importante 
du traitement des données s’est focalisé sur les mesures de vents, plus encore que sur les spectres 
temporels. Dans le contexte actuel des premiers résultats de Juno, l’apport de données nouvelles 
et originales sur la dynamique de l’atmosphère de Jupiter revêt une importance particulière.  
 
  
δa première partie du travail de thèse a été consacré à la caractérisation de l’instrument complet 
en laboratoire et sur le ciel. Un modèle du Mach-Zehnder (constituant l’instrument) a été simulé 
pour comprendre le comportement du Mach-Zehnder et faciliter les procédures de réglage. Au 
cours de nombreuses mesures au laboratoire, j’ai évalué la stabilité thermique de DSI afin 
d’assurer que les fluctuations de vitesses mesurées liées aux variations thermiques restaient 
inférieures au bruit de photon attendu sur Jupiter, dans la gamme de fréquence théorique des 
oscillations. δa calibration de l’instrument, de nature différente de celle de SYεPA (une lame 
mobile permettant une modulation de la différence de marche), a nécessité le développement 
d’outils spécifiques et a permis d’établir des cartes précises et absolues de la réponse 
instrumentale (cartes de phase, de contraste et de transmission). Les premiers tests derrière un 
télescope ont eu lieu en observant le ciel diurne, pour caractériser l’instrument avec en entrée le 
spectre solaire et un champ de vitesse plat, ce qui a permis de vérifier les performances 
instrumentales en mesurant la vitesse de rotation de la terre durant la journée. Ces mesures ont 
toutefois mis en évidence un problème inattendu : une sensibilité de la mesure au degré de 
polarisation de la lumière. Cela a conduit à de nouveaux tests en laboratoire et diverses mesures 
pour minimiser l’impact de ces variations (changement d’un séparateur de polarisation, 
introduction d’un dépolariseur dans le faisceau. δes premières observations sur Jupiter ont eu 
lieu en 2014. Elles ont également mis en évidence divers problèmes, dont une dérive de la pupille 
au cours de la nuit, due à la rotation de champ au foyer du télescope, avec pour effet une dérive 
lente des vitesses mesurées. Ce dernier point a été résolu en ajoutant un stabilisateur de pupille 
en plus du stabilisateur d’image en tip-tilt déjà existant. Plusieurs autres campagnes 
d’observations de Jupiter ont été réalisées par la suite notamment au cours de l’opposition de 
2015 et 2016 avec quatre nuits exploitables en 2015 et 17 nuits exploitables en 2016. Ces 
nombreuses observations ont produit plus de dix milles images. Le traitement des données a 
nécessité le développement de nombreux outils et l’obtention d’un modèle réaliste de Jupiter en 
termes de flux et de carte de vitesse ainsi qu’une modélisation des effets de la PSF sur celles-ci. 
Les résultats intermédiaires ont montré que les cartes de vitesses étaient affectées par des biais 
relativement importants mais toujours de basses fréquences temporelles et spatiales. Des filtrages 
ont donc pu être appliqués sans affecter les spectres temporels, l’inconvénient étant que les cartes 
de vitesse perdent leur caractère absolu. Des simulations complètes des images de Jupiter en 
sortie de l’instrument (incluant les effets des vents zonaux) ont également été réalisées afin de 
tester l’ensemble de la chaine de traitement et d’explorer des hypothèses sur l’origine de ces 
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biais. Au final, malgré toutes les difficultés rencontrées j’ai pu produire des cartes de vitesse de 
très bonne qualité, montrant des résultats très originaux et potentiellement intéressants, pour la 
dynamique de l’atmosphère jovienne. Par ailleurs, le travail sur l’analyse des spectres temporels 
a été seulement commencé. Il faudra le continuer, notamment avec les données du réseau 
JOVIAL, qui donneront une meilleure continuité.  
 
Dans ce manuscrit, je décris le contexte et l’état de l’art dans les chapitres 1 et β. Au chapitre γ, 
je parle du concept instrumental, de ses performances théoriques et de sa modélisation complète. 
Ensuite, je décris les tests réalisés au laboratoire, mettant en évidence les problèmes mentionnés 
plus haut et les évolutions proposées et mises en œuvre. Le chapitre suivant décrit les diverses 
campagnes d’observations en décrivant le télescope utilisé, l’interface télescope-instrument et le 
contexte astronomique. Je parle ensuite du développement du traitement des données, ainsi que 
des simulations aussi réalistes que possible des données acquises pour évaluer à chaque étape 
l’effet des différents traitements et la meilleure stratégie pour les traiter. Cela a permis également 
de revenir sur l’acquisition des données, notamment de calibration, ainsi que sur la 
compréhension de l’origine de certains problèmes et les méthodes pour les éviter par une 
modification de la configuration instrumentale. 
 
Enfin, le dernier chapitre est consacré à l’ensemble des résultats obtenus jusqu’ici à partir des 
données acquises. Seule une partie des données a pu être traitée entièrement. Il reste encore 
beaucoup de travail à faire pour exploiter l’existant, notamment pour la recherche de modes 
propres de Jupiter. En conclusion, je mentionne les perspectives pour la suite du projet, avec les 
premières observations en réseau à venir au printemps 2018 ainsi que les possibilités 
d’amélioration des observations, avec l’introduction de l’τptique Adaptative, notamment.    
A moyen terme, nous prévoyons d’autres observations, de Vénus (certaines données ont déjà été 
acquises) et de Saturne, qui nécessite un plus grand diamètre collecteur. Pour le futur, la qualité 
des performances de l’instrument et les limitations actuelles en grande partie liées aux 
observations depuis le sol démontrent la nécessité d’étendre ce type d’observations à partir de 
l’espace. 
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Chapitre 1 

 JUPITER ET LA SISMOLOGIE 

 
 
 

Ce n’est sans doute pas par hasard si durant l’antiquité les babyloniens, les grecs puis les 
romains réservèrent à cette planète géante le nom de leur plus grande divinité (Marduk, Zeus et 
Jupiter1). Une telle considération fut sans doute motivée par sa domination du ciel en termes 
d’éclat et d’élévation mais cela reste pertinent d’un point de vue astrophysique d’attribuer à cette 
planète gazeuse une place de choix. 

 
 Jupiter rassemble en effet à elle seule 71% de la masse des planètes du système solaire et 

θβ% des moments cinétiques orbitaux. τn comprend dès lors aisément le rôle primordial qu’elle 
a pu exercer lors de la formation du système planétaire et son influence sur la dynamique actuelle 
des petits corps. Par ailleurs la composition chimique de son atmosphère (8θ% d’hydrogène, 
1γ.θ% d’hélium) qui est proche de celle du soleil suggère que cette planète ait pu garder en son 
sein la mémoire de la composition chimique du disque protoplanétaire et les processus qui lui 
ont donné naissance, une « archive » qui ne pourra toutefois être correctement interprété que si 
la structure interne de la planète est bien comprise. Une des difficultés auquel on est confronté à 
ce sujet est liée aux conditions extrêmes de pression et de température qui règne à l’intérieur de 
Jupiter, des conditions pratiquement impossibles à obtenir en laboratoire, d’où l’importance 
actuelle des contraintes observationnelles pour tirer les bonnes conclusions.          

 
Enfin, à l’aune des nombreuses planètes extrasolaires découvertes depuis ces β0 dernières 

années (dont beaucoup sont des géantes gazeuses), Jupiter est devenu en quelque sorte un 
prototype des planètes géantes à l’échelle de l’univers, ce qui renforce encore son intérêt. Notons 
que le mini système solaire que forme les satellites Galiléens a également un intérêt en rapport 
avec la genèse des systèmes planétaires (dynamiquement parlant le système Jovien est identique 
à certains systèmes récemment découvert autours de naines rouges, ces étoiles dont la taille est 
proche de celle de Jupiter bien que de masse 80 fois supérieure). Ces lunes suscitent également 
l’intérêt des exobiologistes qui voient dans les océans qui couvrent certaines d’entre elles (Europe 
et Ganymède) des lieux potentiellement propices à la vie.      

 
Il n’est peut-être pas inutile pour finir de rappeler qu’historiquement Jupiter et ses satellites 

ont joué bien des fois un rôle fondamental en science, et pas seulement en astronomie. Ces 
satellites ont notamment permis l’acceptation de l’héliocentrisme, la mesure de la vitesse de la 
lumière et l’amélioration de la mesure des longitudes terrestre. Plus tard Jupiter contribua à 
mettre en évidence l’effet Doppler « luminique », donna à réfléchir sur l’état de la matière sous 
très hautes pressions, sur la dynamique atmosphérique à grande échelle, faisant avancer la 
recherche autant sur le plan théorique qu’expérimental.  

 
Pour toute ces raisons il est impératif d’étudier Jupiter et notamment mieux connaitre la 

composition et la dynamique interne de cette planète et donc de trouver un moyen de sonder ses 
profondeurs ; ce chapitre a pour but de décrire les différents moyens d’y parvenir.    
  

                                                 
1 Les noms des planètes et l’astrolatrie chez les grecs. Franz Cumont 
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1.1 Caractéristiques observationnelles  

 
 
δ’astronome Cassini, qui avait remarqué la rotation différentielle de Jupiter dès 1690, 

suggérait déjà que cette planète était essentiellement gazeuse. Pourtant ce n’est qu’au début du 
XXeme siècle que la faible densité globale de Jupiter fut établie (1.33 g/cm3 contre 5.5 g /cm3 pour 
la terre) et que l’on comprit que sa composition chimique était proche de celle du soleil (avec 
plus de 87% d’hydrogène et d’hélium).  Une autre caractéristique fondamentale est sa rotation 
rapide sur son axe (moins de 10h), un record dans le système solaire, qui est à l’origine de son 
fort aplatissement (6.5%).   

   
Tableau 1-1 Principales propriétés de Jupiter 

Propriété  Jupiter 
Masse (kg) 
Masse volumique moyenne (g.cm-3) 
Rayon équatorial (km) 
Aplatissement (Re-Rp)/Re 
τbliquité de l’axe de rotation  
Température d’équilibre radiatif (K) 
Flux émis/Flux absorbé 
 
Demi grand axe (UA) 
Période orbitale (an) 
Jour sidéral 
Excentricité de l’orbite 
 

1.898611e27 (317 Mterre) 
1.33 
71492 (11.8 Rterre) 
6.5% 
3° 
110 
1.67 
 
5.2 
11.9 
9h55mn 
0.048 

 
Composition chimique de l’atmosphère de Jupiter 

 
Les premières molécules détectées dans l’atmosphère de Jupiter, le Méthane et 

l’Ammoniac, sont identifiées en 1932 à partir de spectres réalisés dans le visible. Les premiers 
spectres en infrarouge sont obtenus grâce a de nouveau détecteurs en 1969 et ont permis de 
déterminer l’abondance et la diversité des molécules présentent dans l’atmosphère de Jupiter.  

 
Les principales molécules présentes dans la troposphère de Jupiter sont (en fraction 

molaire) : H2 (0.86), He (0.136), CH4 (0.0018), NH5 (7.10-4), H20 (>5.10-4) et H2S (7.7.10-5).  
     
A la fin des années 70 le survol des premières sondes (Pionner10 et 11 puis Voyager I et 

II), a montré que la composition chimique de Jupiter n’était pas tout à fait similaire à celui du 
soleil mais avais une abondance en éléments lourd un peu supérieure. La valeur exacte de cette 
abondance est une donnée fondamentale pour comprendre la formation de Jupiter et du système 
solaire.  

 
En 1λλη l’orbiteur Galileo envoya une sonde de descente dans l’atmosphère de Jupiter qui 

réalisa des mesures in situ d’abondance chimique (Figure 1-1) jusqu’à une profondeur de 150 
km et une pression de 23 bars.  La mesure obtenue pour l’abondance de l’hélium dans 



1.1 Caractéristiques observationnelles 

22 

 

l’atmosphère (βγ.8%) s’est avéré inférieure à celle du soleil (25%) mais surtout plus faible que 
la valeur estimée pour la nébuleuse protosolaire (28%). Cette faible valeur est cependant 
compatible avec des modèles de condensation et de précipitation de l’hélium vers des couches 
profondes de la planète. Une autre anomalie concerne l’abondance en oxygène (essentiellement 
contenue dans l’eau).La mesure montre une valeur trois fois inférieure à la valeur attendue, ce 
déficit semble s’expliquer par le point de chute très particulier de la sonde, une zone dépourvue 
de nuages (confirmé par des images infrarouges obtenue au même instant depuis la terre). Pour 
les autres éléments lourds, la sonde de descente a mesuré une abondance moyenne dix fois 
supérieure à l’abondance protosolaire (notons que l’abondance globale peut être supérieure, elle 
est estimée entre 3% et 13%, tout dépend de la manière dont se mélangent et se distribuent ces 
éléments à l’intérieur de la planète). Cette abondance est un indicateur qui favorise le modèle dit 
de nucléation pour la formation de Jupiter (voir chapitre 1.2).  

 
Figure 1-1-Abondance en éléments lourds par rapport à l’abondance protosolaire mesurée dans la 
troposphère de Jupiter par la sonde de descente de Galiléo. Les éléments en rouge correspondent aux 
éléments dont le déficit est imputable à des processus internes. Le déficit en oxygène est probablement 
inhérent aux circonstances météorologiques particulières du point de descente. La ligne verte représente 
l’abondance du nuage protosolaire. (Atreya et al. 2003)     

 
Champ de gravité    

 
δ’étude fine des trajectoires des sondes autour de Jupiter fournit des renseignements 

précieux sur le champ de gravitation de la planète pouvant apporter des informations sur son 
profil de densité. Ces informations sont accessibles grâce à la rotation de Jupiter qui rompt la 
symétrie sphérique de la planète (de forme ellipsoïdale) et donne accès à la valeur des moments 
gravitationnels.  

Jupiter étant essentiellement fluide et ses courants internes essentiellement zonaux 
(conséquence de sa rotation rapide) et symétrique par rapport au plan équatorial, le potentiel 
gravitationnel s’écrira sous la forme suivante : 
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 ܸሺݎ, ሻߠ = ݎܯܩ− [ͳ −∑(ܴ௘௤ݎ )ଶ௡ ଶ௡ܬ ଶܲ௡ሺcos ∞ሻߠ
௡=ଵ ]  

(1.1) 

 
où G est la constante gravitationnelle, M la masse de la planète, Re le rayon équatorial, r la 

distance au centre, ș la colatitude et P2n les polynômes de Legendre.  
 
δa mesure précise des trajectoires des sondes autour de Jupiter permet d’évaluer le 

potentiel de gravité de Jupiter et d’en déduire les valeurs de J2n. Les moments gravitationnels J2n 
sont aussi liés à l’intégrale du profile de densité théorique de la planète, et s’écrivent :  

 

ଶ௡ܬ  = − ͳܴܯ௘ଶ௡∫ߩሺݎሻݎଶ௡ ଶܲ௡ሺcos   ሻ݀߬ߠ
(1.2) 

 
δ’intégrale est calculée sur le volume Ĳ total de la planète. Du fait de la symétrie équatoriale 

les Jm avec m impair sont nuls. Les derniers résultats de Juno montrent toutefois que cette 
symétrie n’est pas exacte. Certains J impairs ont pu être mesurés (Guillot, communication 
privée).  

 
δ’équation (1.1) montre bien que l’estimation du moment gravitationnelle est bien plus 

sensible aux valeurs de densité de l’enveloppe externe de Jupiter qu’aux régions centrales, cela 
vient de la pondération introduit par le terme en r2n, la Figure 1-2 illustre les fonctions de poids 
des moments gravitationnelle de J2 à J6.  

 

 
Figure 1-2- Fonction de poids des moments gravitationnels J2 à J6 en fonction du rayon 
normalisé moyen de Jupiter. J0 correspond à la répartition théorique de la masse de Jupiter 
avec une discontinuité au niveau du cœur et de la transition de phase de l’hydrogène. Cette 
figure montre clairement que la mesure du moment gravitationnel est plus sensible à la zone 
externe de Jupiter qu’à ce qui se passe au cœur (Guillot and Gautier, 2014).    

 

 
Ainsi, dès les premières mesures de trajectoire de Pionner 10 et 11, il a été possible 

d’exclure la présence d’un très gros noyau central rocheux au centre de Jupiter. La trajectoire des 
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différentes sondes qui ont approché Jupiter depuis ont permis de déterminer J2 à 0.01% près, J4 
à 1% près et J6 à 65% près. Les tout premiers résultats de la sonde Juno (actuellement en orbite 
autour de Jupiter), dont un des buts principaux est la mesure de ces moments gravitationnels, 
montrent des valeurs beaucoup plus précises.  Ils sont décrits au chapitre 1.6. 

 
Dynamique de l’atmosphère 

 

Christian Huygens est le premier à observer les bandes caractéristiques de Jupiter en 1659. 
Cassini a de son côté remarqué la tache rouge et même la rotation différentielle de Jupiter dès 
1690. Il estime ainsi la révolution de Jupiter à λ h η0 mn au niveau de l’équateur et à λ h ηθ mn 
près des pôles. Cassini mentionne même l’aplatissement de Jupiter au niveau des pôles (qu’il 
estima à 1/15eme) sans toutefois en donner une explication exacte.   

 
δ’atmosphère de Jupiter est structurée en bandes claires et sombres, les bandes sombres 

sont plus profondes et plus chaudes (zone anticyclonique) avec des pressions de l’ordre de β bars 
et des températures de 210K, les bandes claires sont plus élevées en altitude et riche en nuages 
de glaces d’ammoniac (zone cyclonique) avec des pressions de l’ordre de 0.η bars et des 
températures de 140K. Entre ces bandes circulent des courants-jets très stables pouvant atteindre 
des vitesses de 150m/s.   

 
 
δ’origine de la structure en bande de Jupiter a deux interprétations différentes. La première 

interprétation dite « Shallow Models » (Ingersoll and Cuzzi, 1969) (Williams, 
1975), s’apparentes aux modèles terrestres de circulation atmosphérique (modèle en couche 
mince) qui considère que les vents en profondeur sont faibles. Dans ce cas la rotation 
différentielle est superficielle et résulte de la circulation des vents dans les cellules de convections 
qui, par la force de Coriolis dû à la rotation de Jupiter, s’incline parallèlement à l’équateur sous 
forme de vents zonaux soufflant suivant un profil alterné vers l’Est ou vers l’τuest en fonction 
de la latitude. Sur terre il existe trois bandes de ce type, sur Jupiter, du fait de la grande vitesse 
de rotation, ces zones sont plus nombreuses. La seconde interprétation dite « Deep Model », très 
différente de la première, suppose que la rotation différentielle existe à grande échelle, sur une 
plus grande profondeur de la planète (Busse, 1976) sous la forme de colonnes cylindriques 
concentriques. Ce modèle s’appuie sur le théorème de Taylor-Proudman qui stipule que la vitesse 
d’un fluide barotrope en rotation est uniforme le long de toute ligne parallèle à l’axe de rotation. 
Dans ce cas les différentes bandes observables sur Jupiter résulteraient de l’intersection de ces 
cylindres avec la surface sphérique de la planète. Ce modèle souffre pour l’instant de 
l’impossibilité de réaliser des simulations numériques en 3D, même s’il existe des simulations 
analogiques (Cabanes et al., 2016), et du manque de données sur l’atmosphère profonde de 
Jupiter.  

 
Les deux modèles ont leurs avantages et inconvénients, le premier a du mal notamment à 

expliquer la stabilité des vents et le fait que la rotation soit prograde à l’équateur. Le second a lui 
du mal à produire des bandes larges et à expliquer les variations avec la latitude. Il est probable 
qu’il faille combiner les deux modèles pour rendre compte de tous les observables.  

 
Jupiter possède également de nombreuses taches de forme ovale, dont la plus fameuse est 

la grande tache rouge. Ces taches sont des vortex, de gigantesques cyclones ou anticyclones (la 
grande tache rouge pourrait contenir trois terres). Ces structures semble se former par 
cisaillement entre les bandes mais les modèles actuels ont un peu de mal à comprendre certaines 
de leurs caractéristiques notamment leur stabilité sur plusieurs siècles.  
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Grace aux images haute définition de Jupiter obtenues par les sondes et le télescope spatial 

Hubble, il a été possible de mesurer la vitesse apparente des vents soufflant à la surface de Jupiter 
par la méthode dite du cloud-tracking. Cette méthode consiste à détecter le déplacement des 
détails visibles sur les nuages à partir de deux images prises à des instants différents. La 

Figure 1-3 montre deux profils obtenus par cette méthode pour deux époques, l’une en 
1λ7λ par voyager, l’autre en β000 par Cassini. Ces profils sont remarquablement stables dans le 
temps. Des variations importantes en fonction de la longitude existent toutefois dans les latitudes 
comprises entre 0 et 10° S et à 20° S (García-Melendo et al., 2011).  

 
 

 
 

Figure 1-3- Vents zonaux en fonction de la latitude en 1979 par Voyager (pointillé) et en 2000 
par Cassini (traits pleins). Figure extraite de (Ingersoll et al., 2004) 

 

1.2 Structure interne et formation 

 
Les premiers radiotélescopes rudimentaires mises au point dans les années 50 détectèrent 

un fort signal provenant de Jupiter suggérant ainsi l’existence d’un très puissant champ 
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magnétique autours de la planète, champ bien supérieur à celui généré sur terre. Ce puissant 
champ magnétique essentiellement bipolaire (qui a été confirmé in-situ par les différentes 
sondes) est probablement produit par un phénomène de dynamo impliquant un milieu convectif 
conducteur d’électricité à l’intérieur de Jupiter. Cela donne des indices sur l’état de la matière 
existant en profondeur. Le fait que le milieu profond soit conducteur d’électricité implique un 
milieu ionisé.   
 

Les spectres en infrarouge de 1969 ont montré un excès de flux autour de 30 µm, le bilan 
radiatif a alors dévoilé que Jupiter émettait 1.7 fois plus d’énergie qu’elle n’en recevait du soleil 
(ce rapport est de 1.0003 pour la Terre…). On estime la température au centre de Jupiter à 
20 000K : une chaleur provenant de la conversion de l’énergie gravitationnelle en chaleur lors de 
la contraction du gaz étendu à l’origine de sa formation (Jupiter continue d’ailleurs de se 
contracter de 2 à 3 cm par an). Ce bilan radiatif implique également que l’intérieur de Jupiter est 
convectif, seule moyen de transférer efficacement la chaleur interne vers sa surface. Par ailleurs 
la forte température impose que Jupiter est essentiellement fluide et non solide. 

 
Le modèle actuellement retenu pour décrire l’intérieur de Jupiter est celui dit des trois 

couches (Guillot, 1999), une enveloppe moléculaire, un manteau métallique et un noyau solide.   
 
 
 
Equations d’état  
 
δ’équation d’état décrit l’ensemble des paramètres physique d’un système à l’équilibre 

thermodynamique. Or, les équations d’état des constituants de Jupiter, dont l’hydrogène et 
l’hélium principalement, sont mal connues (aussi bien théoriquement qu’expérimentalement) 
dans les conditions extrêmes de température et de pression qui règnent à l’intérieur de la planète 
géante (Figure 1-4). Si l’hydrogène est sous une forme moléculaire (H2) en surface, il devient 
rapidement un fluide ionisé sous l’effet de la pression et de la chaleur, un état qui lui confère des 
propriétés proches d’un métal d’où le nom d’« hydrogène métallique » donné à cette forme 
particulière pour cet élément. Ceci implique l’existence d’une transition de phase entre 
hydrogène moléculaire et métallique à une certaine profondeur qui est estimé à 0.8 rayon Jovien.  
Cette transition correspondrait à une pression de l’ordre de 1 à 2 Mbar et une température de 
6500K ( 

Figure 1-5).  Il y a deux hypothèses quant à la nature de cette transition, soit elle est 
continue (le changement de phase se fait progressivement) soit elle est discontinue, dans ce cas 
on parle de transition « Plasma Phase Transition » (Wigner and Huntington, 1935). δ’enjeu 
majeur de cette zone de transition est qu’elle peut, si elle est discontinue, former une barrière 
infranchissable entre la couche externe et interne de Jupiter, une telle barrière affecterait le 
mélange des éléments chimiques et aurait des répercussions importantes sur l’estimation de 
l’abondance globale en éléments lourds à partir des abondances chimiques mesurées en surface.  
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Figure 1-4- Diagramme de phase de l'hydrogène dans le plan pression-température. (Guillot 
and Gautier, 2014) 

 
 
δ’hélium a une équation d’état qui n’est pas mieux connue que celle de l’hydrogène à ces 
conditions de pression et de température. Il faut de plus tenir compte de son comportement dans 
un milieu dominé par l’hydrogène. Il se trouve que l’hélium n’est plus soluble dans l’hydrogène 
métallique en dessous d’une certaine température critique (Salpeter, 1973) pour une pression 
donnée. Pour Jupiter, cela implique qu’il existe une zone où l’hélium forme des gouttelettes et 
précipite vers le fond (Figure 1-5 et Figure 1-6), ce qui a pour conséquence d’appauvrir les 
couches externes en hélium (d’où le déficit mesuré par la sonde de descente de Galileo).   
 

 
 

Figure 1-5-Modèle de la structure interne de Jupiter (Guillot et al., 2004)  
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Figure 1-6- Illustration de la zone de non miscibilité de l’hélium dans l’hydrogène (zone bleu 
clair), la courbe bleu marine représente la température en fonction de la pression régnant dans 
Jupiter. On constate ici qu’entre 1 Mbar et 3.5 Mbar l’hélium n’est plus miscible dans 
l’hydrogène métallique. Dans cette zone, des gouttelettes d’hélium liquide précipitent vers le 
fond (Hubbard and Militzer, 2016). 

  
Enfin, bien que ne représentant qu’environs 5 à 15% de la masse total de Jupiter, les éléments 
lourds ont un rôle non négligeable dans la structure générale de Jupiter. Nous avons plusieurs cas 
de figure : soit les éléments lourds sont concentrés dans un noyau central, soit une grande partie 
est mélangée à l’hydrogène métallique (cœur dilué), soit un cas de figure intermédiaire. Connaitre 
cette répartition donnerait des indices sur certains détails liés au processus d’accrétion lors de la 
formation de la planète géante, notamment le taux de capture d’élément solide pendant et après 
la capture du gaz par le noyau protoplanétaire.  
 
Formation de Jupiter et du système solaire  

 
Comme l’avait déjà imaginé Kant et δaplace au XVIIIeme siècle, la formation du soleil 

avec son cortège de planètes est liée à l’effondrement gravitationnelle d’un nuage de gaz et de 
poussière. Au cœur de ce nuage la température et la pression a progressivement augmenté jusqu’à 
ce que des réactions de fusion nucléaire puissent se produire, l’effondrement central de la boule 
de gaz se stabilise alors sous la forme d’une protoétoile. Par ailleurs, le nuage de gaz ayant au 
départ un moment angulaire non nul (dont l’origine est liée à la rotation galactique ou à la 
turbulence du milieu interstellaire), les forces centrifuges et la viscosité vont forcer une partie 
des gaz et des poussières entourant la protoétoile à se concentrer sous la forme d’un disque 
perpendiculaire à l’axe de rotation de l’ensemble, disque à l’intérieur duquel vont se former les 
planètes. La vitesse angulaire du soleil montre toutefois que l’essentiel du moment angulaire 
n’est pas dans l’étoile mais dans le mouvement orbital des planètes qui l’entourent. Ce paradoxe 
a longtemps valorisé les théories d’origine catastrophique pour expliquer la formation des 
planètes. En réalité un processus universel est à l’œuvre qui permet d’évacuer efficacement le 
moment angulaire de la protoétoile. Ce processus fait intervenir le champ magnétique de l’étoile 
en expulsant une partie importante de la matière ionisée qui continue de tomber sur la protoétoile, 
cette expulsion se fait le long de son axe de rotation sous forme de jets de matière. Ce sont ces 
jets (des vents ionisés de forme conique) qui vont emporter une grande part du moment cinétique 
de la protoétoile.    
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  Au bout de 200 000 ans environ le processus d’accrétion de l’étoile se termine et le disque 
protoplanétaire se refroidit (~140K à 5 u.a). Le disque, qui contient environs 1% de masse solaire, 
a une densité qui décroit avec la distance au soleil en r-1.5. Le gradient de température et de densité 
existant au sein du disque va déterminer une bonne partie de l’architecture finale du système 
solaire. Les grains de poussière interstellaire qui constitue 1 à 2% de la masse du disque 
commence à s’agglutiner pour former des planetésimaux, ces petits corps de quelques kilomètres 
vont au grè des collisions finir par produire des planètes. Près du soleil, les éléments les plus 
volatiles (notamment la glace d’eau) ne participeront pas à cette fabrication. Ce sont 
essentiellement les silicates et les métaux qui vont former les corps à cet endroit (planètes 
telluriques). Plus loin du soleil, la glace d’eau est présente en grande quantité et joue un rôle 
important dans la formation des corps solides. δa limite entre les deux zones s’appelle la ligne 
des glaces. Elle représente un saut dans le profil de densité du disque protoplanétaire.  Bien que 
la circonférence d’une orbite croisse comme r, la densité du disque décroit plus rapidement et on 
doit s’attendre à voir la masse des planètes diminuer au fur et à mesure que l’on s’éloigne du 
soleil. Le saut de densité au niveau de la ligne des glaces représente probablement la zone 
contenant le plus de matière solide disponible et donc l’orbite où devrait se former la plus grosse 
protoplanète. On estime la position de cette ligne des glaces pour cette période à environ 3.5 u.a.      
 

δes observations faites d’étoiles en formation ont montré que le gaz présent autour des 
protoétoiles est évacué du système par les vents de l’étoile en à peine un million d’années. Cela 
pose une contrainte forte sur le temps et donc le processus de formation des planètes géantes qui 
a nécessairement pris moins de temps.  
 

Deux scénarios ont été proposé pour expliquer la formation rapide de Jupiter, le premier 
propose que les planètes géantes se sont formées, un peu comme les étoiles, par instabilité 
gravitationnelle dans la nébuleuse protoplanétaire (Cameron, 1978; Mayer et al., 2002). Ce 
dernier modèle explique bien une formation rapide mais devrait produire des planètes géantes 
beaucoup plus massives. Ce n’est donc probablement pas ce qui a conduit la formation de Jupiter.     
  

Le second scénario, dit d’instabilité nucléée (Safronov and Ruskol, 1982), suppose qu’un 
noyau solide se forme d’abord par accumulation de planétésimaux, puis lorsque celui-ci atteint 
une certaine masse critique (typiquement quelques masses terrestres) la gravité se charge de 
capturer le gaz présent dans l’environnement de son orbite et cela jusqu’à ce que tout le gaz du 
disque soit évacué par l’étoile. C’est ce dernier modèle qui est actuellement privilégié.  
 

Un autre paramètre, apparu plus récemment, doit être pris en compte : celui de la 
migration planétaire. δes premières découvertes d’exoplanètes ont en effet mis en évidence que 
les orbites des planètes en formation avaient tendance à migrer de leur position d’origine vers 
l’intérieur ou vers l’extérieur de du système planétaire à cause d’interactions gravitationnelles 
avec le disque. Cela est pris en compte dans les derniers modèles de formation du système solaire, 
le plus connu étant le modèle de Nice (Crida, 2009). Ce modèle situe la formation de Jupiter juste 
derrière la ligne des glaces puis, du fait des interactions avec le disque, la planète géante migre 
vers le soleil jusqu’à une distance de 1.η u.a (la position actuelle de εars). Saturne qui s’est 
formé à 4.6 u.a a mis plus de temps pour croître. Lorsque sa masse atteint 60 masses terrestres, 
elle entame à son tour la même migration que Jupiter. En s’approchant du soleil, l’orbite de 
Saturne entra en résonnance 3 :2 avec celle de Jupiter. La migration des deux planètes vers le 
soleil est alors stoppée puis les deux font demi-tours en gardant leur résonnance jusqu’à leur 
position actuelle.  
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Ces modèles semblent relativement cohérents. Il reste toutefois des questions. Il y a par 
exemple l’énigme de l’abondance de l’azote et de l’argon. δa mesure de l’abondance de ces 
éléments faite par la sonde Galiléo montre qu’elles sont identiques à celle du carbone par 
exemple, or les mesures en laboratoire montrent que ces éléments ne sont piégés dans la glace 
qu’à des températures inférieures à 40K, une température que l’on ne trouve qu’à des distances 
de plusieurs u.a du Soleil. Il semble impossible que Jupiter se soit formé aussi loin du système 
solaire étant donné le peu de gaz disponible à cette distance.   
 
 

1.3 La mission Juno  

1.3.1 But de la mission  

La sonde Juno, qui a débuté sa mission autour de Jupiter en juillet 2016, est la première 
exclusivement consacrée à la planète Jupiter et non à son système de lunes. Son orbite a la 
particularité d’être polaire afin d’optimiser les mesures sous toutes les latitudes. Le but principal 
de Juno est de fournir de nouvelles contraintes aux modèles décrivant l’intérieur de la planète. 
Pour cela, elle effectuera plusieurs mesures. L’une des plus attendues concerne le champ de 
gravité de la planète qui sera effectuée avec une précision d’un ordre de grandeur supérieur à 
toutes les mesures précédentes. Des mesures plus précises du champ magnétique seront 
également réalisées. Juno est par ailleurs chargé de clarifier la valeur de l’abondance en oxygène 
trouvée par la sonde de descente de Galiléo, qui s’est avéré peu exploitable étant donné la 
particularité de son point de chute (zone sans nuages). Contrairement à la sonde Galiléo, la 
mesure d’abondance en oxygène par Juno va s’effectuer à distance par le biais d’un radiomètre 
à micro-ondes, avec l’avantage de pouvoir sonder des régions profondes de l’atmosphère plus 
homogène situées en dessous de la couche nuageuse et où règne des pressions de plusieurs 
centaines de bar.  

1.3.2 Résultats préliminaires  

 
Les récentes mesures des moments gravitationnels J2 à J8 par Juno (Tableau 1-2) ont 

permis de contraindre un peu plus les modèles de structure de l’intérieur de Jupiter (Figure 1-7). 
Les valeurs de J4 et J6 sont notamment compatibles avec un modèle de noyau dilué et étendu sur 
une fraction significative de rayon jovien, le noyau pourrait contenir une quantité d’éléments 
lourds comprise entre 6 à 25 masses terrestre (Wahl, 2017). 
 
 
Tableau 1-2 Premières mesures des moments gravitationnels par Juno (Folkner et al., 2017) 

 

Moments gravitationnels Mesures (106)* 
J2 14696.514 ±0.720 
J4 -586.623    ±0.363 
J6 34.244       ±0.236  
J8 -2.502        ±0.311 
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Figure 1-7- Estimation des moments gravitationnels J4 et J6 avec leur barre d’erreur obtenues 
à partir de la trajectoire des sondes voyageur et Pionner (Campbell and Synnott, 1985) en 
mauve, avec une correction qui prend en compte la rotation différentielle (Guillot, 1999) en 
vert, ainsi que d’autre estimations incluant des solutions orbitales différentes : JUP230 en noir 
et JUP310 en cyan. Le résultat de deux modèles de structure interne de Jupiter sont 
représentés ici par les surfaces colorées :  le modèle de Nettelmann (Nettelmann et al., 2012) 
en vert et le modèle de (Miguel et al., 2016) en cyan, dont l’abondance en éléments lourd 
profond est croissante de gauche à droite.       

     

  Des mesures de température de la surface de Jupiter par la sonde Juno (Figure 1-8) 
montrent des courants ascendants de gaz chaud dans la région équatoriale entre 0° et 5° de 
latitude et un courant descendant entre 6° et 15° de latitude. Ces mesures démontrent qu’il y a 
une certaine asymétrie dans l’atmosphère Jovien autours de 10° de latitude nord.   
 

 
Figure 1-8- Température de l’intérieur sous la surface de Jupiter mesurée par la sonde Juno en 
fonction de la latitude. La barre de couleur est en Kelvin (Bolton, S. J. 2017). 
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1.4 La sismologie 

1.4.1 Généralité  

Lorsque nous souhaitons estimer la nature d’un objet (verre, métal, bois…) ou bien sa 
consistance (creux, plein), nous avons l’habitude de tapoter dessus et d’écouter le son que cela 
produit. Faire cela provoque la propagation d’ondes élastiques dans le matériau et la légère 
déformation que cela produit en surface va générer des ondes sonores qui nous permettront par 
exemple de dire si cela « sonne creux » ou non.  La sismologie est en quelque sorte une façon 
savante de faire cela mais avec des objets beaucoup plus gros comme une planète ou une étoile. 
Pour la terre l’impulsion à l’origine des ondes est un tremblement de terre, pour le soleil c’est la 
turbulence permanente issus de la convection qui en est la source. Pour un astre gazeux tel que 
le soleil ou une planète géante, il y a deux types d’ondes qui se propages : les ondes de pression 
(équivalent aux familières ondes acoustiques) et les ondes de gravité (vagues et ronds dans l’eau 
en sont un exemple bidimensionnel). Sur le soleil, contrairement aux ondes de pression, les ondes 
de gravité sont quasiment imperceptibles en surface, car elles ne peuvent exister que dans la zone 
radiative et sont évanescentes dans toute la zone convective jusqu’à la surface. Certaines de ces 
ondes vont être piégées et résonner à l’intérieur de la forme sphérique de l’astre. Des modes 
d’oscillations à des fréquences spécifiques vont alors apparaitre comme dans une caisse de 
résonnance d’un instrument de musique. À ces différents modes peuvent être associés des 
trajectoires de « rayons sonores » piégés entre la surface et une zone plus ou moins profonde à 
l’intérieur de l’astre.L’étude de leurs fréquences différentielles nous renseigne alors sur la vitesse 
moyenne du son et donc sur la densité moyenne qui règne le long de leurs différentes trajectoires. 
Ainsi, obtenir le spectre des fréquences de résonnance qui anime la surface de ces astres peut 
nous dévoiler certains paramètres de leur structure interne.    
 

La mesure de ces modes d’oscillation se faisant à distance, on ne peut accéder qu’aux 
effets perceptibles en surface de l’astre. Il y a principalement deux effets mesurables à distance : 
la variation du flux (par fluctuations de température, de géométrie ou d’albédo), et la variation 
de la vitesse radiale de sa surface (typiquement quelque cm.s-1). La première se fait par 
photométrie, la seconde par spectroscopie en exploitant l’effet Doppler-Fizeau.  
 

C’est en 1λθ0 que Robert Leighton observa pour la première fois, par spectroscopie à 
l’observatoire du Mont Wilson, que des oscillations animaient la surface du soleil avec une 
périodicité de 5 mn environ (Leighton et al., 1962). Ce n’est qu’en 1λ70 que ces oscillations 
furent comprises comme étant « des ondes acoustiques stationnaires piégées » (Ulrich, 1970). 
Dès lors, l’héliosismologie n’a cessé de se développer et de poser des contraintes décisives pour 
assurer un modèle cohérent à la physique solaire.  
 

δ’application de cette méthode aux étoiles, c’est-à-dire la détection de modes p de type 
solaire, n’a été possible que depuis le début des années β000 (Bouchy and Carrier, 2001) à l’aide 
d’abord d’un spectromètre performant, puis par le biais de la photométrie grâce aux télescopes 
spatiaux Corot et Kepler. En général, l’astérosismologie est limitée par rapport à 
l’héliosismologie : du fait de l’absence de résolution spatiale, elle n’est sensible qu’aux modes 
de bas degrés. 
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δ’idée d’appliquer cette méthode aux planètes géantes a été proposée dès les années 70 
(Vorontsov et al., 1976). Pour que cela soit possible, il faut deux conditions μ l’existence d’une 
cavité de résonnance pour les ondes acoustiques et un mécanisme capable d’exciter ces ondes.     
La première condition est largement remplie à partir du moment où les fréquences des ondes est 
plus faible que la fréquence de coupure atmosphérique (de l’ordre de γ mHz) (Gaulme et al, 
2015). Pour la deuxième, on sait que la source d’excitation des modes p solaires ne marche pas 
pour Jupiter (vitesses de la turbulence trop faibles). σéanmoins, d’autres sources d’excitations 
sont envisagées, comme la convection humide ou rocheuse (Cowling, 1941) (Bercovici and 
Schubert, 1987) (Stevenson, 2018). 
 

1.4.2 Théorie des oscillations       

Une étoile ou une planète géante gazeuse est assimilable à une sphère de fluide 
autogravitante à l’équilibre. Dans ces conditions, si un élément du fluide est écarté de sa position 
d’équilibre, des forces de rappels vont s’exercer sur lui afin de la ramener à son état stable. Ces 
forces ont pour origine soit la gravité (poussé d’Archimède) soit la pression. Ainsi toute 
perturbation dans ce milieu est susceptible de produire des ondes en propagation dont certaines 
vont se retrouver piégées et former des modes stationnaires (oscillations globales).  
 
Equations de l’hydrodynamique 

 
δe formalisme passe par les équations de l’hydrodynamique régissant le fluide et qui 

incluent les équations de conservation de la masse, de la quantité de mouvement et de l’énergie. 
Considérons un élément du fluide de densité  , de pression p et de vitesse v et écrivons les 
équations.   
 
Equation de continuité :  

 
ݐ߲ߩ߲ = �ሺߩ�ሻ = Ͳ  (1.3) 

En considérant que cet élément de fluide est placé dans un champ de pesanteur. δ’équation du 
mouvement s’écrira : 

 
ݐ߲�߲ + [��]� = ߩ�∇− + �  (1.4) 

avec g le champ gravitationnel, P la pression.  
 
Le champ de gravité est décrit par l’équation de poisson qui exprime g en fonction du potentiel 
de gravité Ȳ : 

 
� = �Ȳ  Soit,  
 ∇ʹȲ = Ͷܩߩߨ 

 (1.5) 

avec G la constante de gravité. 
 
Enfin le lien entre la pression et la masse volumique est donnée par l’équation énergétique issu 
du premier principe de la thermodynamique (ܳߜ = ܧ݀ +      :  (ܸ݀݌

 
ݐ݀ܳ݀ = ݐܧ݀݀ + ݐܸ݀݀ܲ   (1.6) 
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où dQ est la variation de la chaleur, dE la variation de l’énergie interne et dV la variation du 
volume élémentaire. 
 
En considérant la propagation des ondes adiabatique, l’équation précédente se simplifie en :  

 
݀ ln ݀݌ lnߩ = Ȟͳ  (1.7) 

 
 
Perturbation des équations de l’hydrodynamique  
 

δ’ordre de grandeur des perturbations sera considéré suffisamment faible par rapport à 
leur valeur à l’équilibre pour justifier un développement au premier ordre. δa perturbation de la 
pression et de la masse volumique d’une bulle de fluide s’écrira donc : 

 

,�ሺ݌  ሻݐ = +Ͳሺ�ሻ݌ ,�ሺ′݌  ሻ  (1.8)ݐ

p0 étant la pression et la masse volumique à l’équilibre. 
 
A cette description eulérienne est associée une description lagrangienne en considèrent que 
l’élément de fluide se déplace d’une quantité įr :  

ሺ�ሻߜ  = ��ሺ݌ + ��ሻ − ଴ሺ��ሻ݌ = ሺ��ሻ′݌ + .�ߜ ∇p଴  (1.9) 

  δa vitesse du fluide s’écrit par ailleurs :  

ݒ  = ݐ߲ݎߜ߲  
 
(1.10) 

Cette écriture linéarisée des perturbations est ensuite introduite dans les équations 
hydrodynamiques décrites précédemment. δ’équation du mouvement, par exemple, devient :  

଴ߩ  ߲ଶݐ߲�ߜ = −∇p + ρ଴� + ρ଴�� 
 
(1.11) 

δ’étape suivante consiste à écrire cet ensemble d’équations dans le cadre d’une géométrie 
sphérique. δe déplacement s’écrira alors sous la forme d’une partie radiale et d’une partie 
horizontale.    

ሺ�ሻߜ  = �௥ + �ℎ 
 
(1.12) 

 
En cherchant à factoriser les termes de perturbations angulaires par une fonction f(ș,ϕ), on 
aboutit, dans un repère sphérique, à des solutions proportionnelles aux harmoniques sphériques ௟ܻ௠ telles que : 

 
,ݎ௥ሺߦ ,ߠ �, ሻݐ = √Ͷߦ  ߨ௥̅ሺݎሻ ௟ܻ௠ሺߠ, �ሻ݁−௜ఠ೙௧ 

,ݎሺ݌  ,ߠ �, ሻݐ = √Ͷ̅݌  ߨሺݎሻ ௟ܻ௠ሺߠ, �ሻ݁−௜ఠ೙௧  
(1.13) 
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avec ߦ௥ le déplacement radial de la perturbation, p la pression supplémentaire de la perturbation, ߦ௥̅ et ̅݌௥ un facteur d’amplitude et w la pulsation de l’onde, l’harmonique sphérique est défini 
par:  

 ௟ܻ௠ = ௟ܲ௠ሺcos  �ሻ݁௜௠ߠ
 
(1.14) 

 
où ௟ܲ௠ sont les polynômes  de Legendre associés, le degré l compte le nombre total de lignes 
nodales en surface et l’ordre azimutal m compte le nombre de lignes nodales méridiennes.  
 

 
Figure 1-9.Représentation des harmoniques sphériques Yl,m . pour l=0 à 6 et m=0 à 6.  

 
 
Interprétation physique 

 

La résolution analytique complète du système d’équation (d’ordre 4) n’est pas simple 
mais des approximations permettent de mieux appréhender la physique et la nature des modes 
d’oscillations. δorsque le degré l du mode ou le nombre radial n est grand (loin du centre et de 
la surface), certains termes, liés à la perturbation du champ gravitationnel, deviennent 
négligeables. Cette approximation (Cowling, 1941) permet de passer d’un système du quatrième 
ordre à un système du deuxième ordre. En combinant les deux équations et en négligeant au 
passage les dérivés spatiales des quantités à l’équilibre on trouve :  
 

 
݀ଶߦ௥݀ݎଶ =   ௥ߦܭ

(1.15) 

avec 

ܭ  = ߱ଶܿଶ ቆͳ − ܰଶ߱ଶቇቆ ௟ܵଶ߱ଶ − ͳቇ 
 
(1.16) 

 

m 

l 
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où ௟ܵ est la pulsation de Lamb (fréquence acoustique caractéristique) et N la fréquence de Brünt-
Väisälä à laquelle oscille un élément déplacé dans un milieu stratifié. δa solution de l’équation  
(1.15) est oscillante lorsque K>0 et exponentielle lorsque K<0. Nous pouvons dire également 
qu’il y a un régime oscillatoire lorsque la pulsation ω vérifie :  
|߱|      :݌ ݁݀݋݉  > |߱|  ݐ݁  |ܰ| > | ௟ܵ| 

ou ݉݁݀݋ ݃:      |߱| < |߱|  ݐ݁  |ܰ| < | ௟ܵ| 
 
et un régime exponentiel si :  
       |ܰ| < |߱| < ௟ܵ  ݑ݋  | ௟ܵ| < |߱| <   |ܰ| 
 
 
Le mode p se réfère aux ondes de pression (lorsque la pression est la force de rappel) et le mode 
g aux ondes de gravités (lorsque la force de rappel est la force d’Archimède). Les régions où la 
solution est oscillante contiennent des ondes piégées et stationnaires. Les zones où la solution est 
exponentielle décroissante contiennent des ondes évanescentes. Remarquons également que les 
modes g ont globalement des fréquences plus basses que les modes p. 
 
 
Sur la  
Figure 1-10 sont représentées les valeurs de Sl et de N pour le soleil en fonction de la profondeur. 
La pulsation de Brünt-Väisälä s’annule dans la zone convective (r/R~0.7). Nous pouvons 
remarquer que, mis à part pour l=1, les zones de piégeage des ondes acoustiques et de gravité 
sont isolés les unes des autres.  
 
 

 
 
Figure 1-10. Diagramme de propagation pour le soleil où sont représentées les fréquences Sl 
de Lamb pour l=1,5,20 et 100 (en pointillé) et la fréquence N de Brünt-Väisälä (en trait plein) 
en fonction du rayon solaire normalisé. Les cavités résonnantes sont représentées par les traits 
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horizontaux pour un mode p à 2000 µHz et pour un mode g à 10µHz. (Lecture notes on stellar 
oscillation, Christensen-Dalsgaard)  

 
 
La théorie des rayons  

 

La théorie des rayons est une autre manière de résoudre les équations en considèrent les 
modes globaux d’oscillation comme une superposition d’ondes planes. Développé dans les 
années 80 (Gough, 1986) pour le Soleil, cette méthode traite de manière simpliste le phénomène 
mais a l’avantage de nous donner une image intuitive des modes d’oscillations. δa théorie des 
rayons permet notamment de faire une analogie avec l’optique géométrique et reviens à 
considérer la propagation des ondes acoustique comme des trajectoires de rayons lumineux à 
l’intérieur d’une goutte d’eau dont l’indice de réfraction varie avec la profondeur.     
 

δa résolution des équations de l’hydrodynamique dans le cadre d’une solution en ondes 
planes aboutit à une relation de dispersion liant la pulsation ω et son vecteur d’onde k :  
     

 ߱ସ −߱ଶሺ߱௖ଶ + ݇ଶܿଶሻ + ݇ℎଶܿଶܰଶ = Ͳ 
 
(1.17) 

 

où ωc est la pulsation de coupure, c la vitesse du son et N la pulsation de Brünt-Väisälä. 
 
δorsqu’une onde arrive dans un milieu dont la fréquence de coupure est supérieure à la fréquence 
de l’onde, la propagation s’interrompt et l’onde est réfléchie (avec un déphasage). Il se trouve 
que la fréquence de coupure croît de manière continue de l’intérieur de l’astre vers sa troposphère, 
avec une croissance beaucoup plus forte au niveau de la troposphère. Cette croissance rapide en 
surface fait que le rebond se produit sensiblement au même endroit quelle que soit la fréquence 
de pulsation de l’onde.  
 
Vers l’intérieur de l’astre on peut supposer que la pulsation de l’onde est très grande devant les 
fréquences caractéristiques (N et ωc), l’équation de dispersion devient alors : 

 ߱ଶ = |�|ଶܿଶ = ݇௥ଶܿଶ + ௟ܵଶ 
 
(1.18) 

 
Sl se réfère à la composante horizontale du vecteur d’onde pour laquelle le milieu est dépourvu 
de gradients.   
 

 ௟ܵଶ = ଶݎଶܿଶܮ = ݈ሺ݈ + ͳሻܿଶݎଶ  
 
(1.19) 

 
δe vecteur d’onde radial s’écrit donc :  
   

 ݇௥ଶ = ͳܿଶ ሺ߱ଶ − ௟ܵଶሻ  
(1.20) 
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La vitesse du son dépend de la profondeur (vitesse qui augmente avec la pression), de fait, en 
reprenant l’analogie des rayons lumineux, les ondes sonores vont se réfracter en s’approchant du 
centre. Cette onde rebroussera chemin lorsque :  
 

௧ݎ  = ܿ ܮ߱ = ܿ ݈ሺ+ͳሻ߱  
 
(1.21) 

 
rt est appelé le rayon du point tournant. Ainsi, l’onde acoustique aura tendance à passer par des 
zones d’autant plus profondes que le degré l du mode est faible. Nous pouvons donc nous 
représenter les modes d’oscillations comme des ondes prises au piège dans une cavité résonnante 
délimitée par un espace compris entre la surface de l’astre (du fait de la fréquence de coupure) et 
le rayon du point tournant dépendant du degré du mode ( 
Figure 1-11).   
 
Une onde de pulsation ω devient un mode d’oscillation (aves des ondes stationnaires) s’il y a un 
nombre entier de demi-longueur d’onde le long du trajet radial, ou plus exactement si : 
  
   

 ∫ ݇௥݀ݎ = ሺ݊ + ோߨሻߙ
௥೟  

 
(1.22) 

 
où n est l’ordre radial (la pulsation de degré l et d’ordre radial n ce notera ωn,l ) et α une petite 
constante liée aux propriétés de la surface.  
 

 
 

Figure 1-11. Propagation et points tournants : les ondes sont confinées entre la surface et un 
rayon de retournement d’autant plus grand que le degré l du mode est grand.    
 
δ’aspect différentiel de la sismologie apparait ici clairement. Considérons deux modes de 
pulsations contiguës ou proches (par exemple ωn,l et ωn,l±1), avec leurs rayons tournants rt et rt’  
voisins. Mesurer la différence de fréquence entre ces deux modes permettra qualitativement de 
remonter aux propriétés du milieu entre les deux rayons rt et rt’.      
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Théorie asymptotique  

 
La théorie des rayons a une utilité qualitative mais ne donne que des valeurs 

approximatives concernant la fréquence des modes. La théorie asymptotique (Tassoul, 1980) qui 
a été développé dans le cadre de l’héliosismologie consiste à trouver des solutions asymptotiques 
exactes aux systèmes d’équations régissant les oscillations globales au niveau de la surface et du 
noyau, puis de raccorder les deux solutions en un point. Ceci se fait dans le cadre de 
l’approximation de Cowling (qui néglige les perturbations du potentiel de gravitationnel). La 
solution recherchée est une solution quasi harmonique d’amplitude lentement variable de type  ߦ௥ሺݎሻ =  ሻ݁௜టሺ௥ሻ. Cela abouti à une expression des fréquences associés aux modes (l,m) quiݎሺܣ
s’écrit (pour l<<n) :  
 

௡,௟ߥ  = (݊ + ݈ʹ + ߳) ଴ߥ − ݈ሺ݈ + ͳሻ + ݊ߜ + ݈ʹ + ߳   ܣ
(1.23) 

avec :  

଴ߥ  = ቆʹ∫ ோబ଴ݎܿ݀ ቇ−ଵ 
 
(1.24) 

 

ܣ  = ͳͶߨଶ ቆܿሺܴሻܴ − ∫ ோݎܿ݀
଴ ቇ 

 
 ଴ Correspond à la fréquence caractéristique de l’astre et correspond à l’inverse du temps misߥ (1.25)

par une onde de pression pour traverser l’étoile ou la planète (diamètre acoustique).   
 
δes paramètres į et ߳ dépendent du modèle. 
  
Il apparait une certaine régularité en fréquence :  

௡+ଵ,௟ߥ  − ௡,௟ߥ ≈  ଴ߥ
 
(1.26) 

Cette relative régularité peut être exploitée notamment en réalisant des diagrammes-échelle, 
permettant d’identifier les différents modes.   
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Figure 1-12. Spectre des modes solaires pour différente valeur de l.   

 
 
La Figure 1-12 montre un exemple de spectre des modes obtenus avec le soleil qui fait apparaitre 
pour différentes valeurs du degré l les fréquences des modes discrétisés par l’ordre radial n.    
 
 
Perspectives de la sismologie de Jupiter  

 

Par rapport au soleil, Jupiter possède deux caractéristiques particulières qui sont :  
 

- la rotation rapide avec aplatissement aux pôles  
- la présence de discontinuités : noyaux solide, transition Hmetallique-H2 

 
δ’une des conséquences de la rotation rapide de Jupiter est qu’elle lève la dégénérescence des 
modes. La rotation agit à la fois sur des aspects géométriques (l’aplatissement aux pôles de 7% 
qui nous éloigne de l’idéal sphérique) et des aspects dynamiques par le biais de la force de 
Coriolis qui modifie la trajectoire des ondes. A cela s’ajoutent des effets liés au référentiel de 
l’observateur qui est différent de celui tournant de la planète.  
 
δe nouveau spectre des fréquences peut s’écrire en fonction du spectre non dégénéré par :   
 

௡,௟,௠ߥ  = ௡,௟ߥ [ͳ + ,ሺ݁ܧ ݊, ݈ሻ ቆͳ͵ − ݉ଶ݈ሺ݈ + ͳሻቇ] −   ௥௢௧ߥ݉
(1.27) 

   
où E(e,n,l) est un terme lié à l’aplatissement.     
 
Les premières tentatives de calcul théorique du spectre des oscillations de Jupiter ont été réalisées 
à partir des années 70 (Vorontsov et al., 1976) en se basant sur les modèles de structure interne 
de Zharkov. Ces modèles incluaient la rotation, l’aplatissement et la transition de phase. Cette 
étude portait sur les effets de la taille du noyau et de la zone de transition de phase sur le spectre 
des oscillations. Cette étude montrait que la détection des oscillations permettrait de fortement 
contraindre les modèles de structure interne.  
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Ainsi, l’apport de la sismologie de Jupiter pourrait potentiellement permettre de répondre à un 
certain nombre de question lié à la structure interne de la planète géante telle que :  
 

- Distinguer les modèles avec et sans fenêtre radiative 
- Localiser la transition de phase Hmetallique-H2 
- Mesurer les abondances Y et Z  
- Mesurer la taille et la composition du noyau  

 
La Figure 1-13 montre l’allure typique attendue pour un spectre de Jupiter (εosser et al. β000), 
avec un maximum de la hauteur des pics autour de 1.5 mHz.  
 

 
 

Figure 1-13. Spectre synthétique des oscillations de Jupiter en disque intégré (Mosser, 2000) 

 
 
D’autres études (Gudkova et al., 1995) ont toutefois montré qu’une simple analyse du spectre 
d’oscillation ne permettait pas de donner une réponse immédiate et directe à ces différentes 
questions tant l’interdépendance des paramètres est importante. Pour pouvoir appréhender au 
mieux ces différents paramètres il est indispensable d’obtenir des spectres à bas, moyen et haut 
degré, ce qui implique de mettre en œuvre une sismologie par imagerie.   
 
Ainsi, la sismologie appliquée à Jupiter est sans aucun doute un moyen prometteur de mieux 
connaitre la physique de cette planète même si son application expérimentale reste difficile du 
fait de sa faiblesse magnitude (4 milliard de fois moins brillant que le soleil) et de la faible 
amplitude attendue des oscillations (inférieure au m/s).  
 
 Le chapitre suivant est consacré aux différentes méthodes de détection d’oscillations sur Jupiter 
et en particulier celles permettant de faire de l’imagerie. Il sera également question de l’historique 
des différentes tentatives de détection des oscillations de Jupiter.     
 
 
 
 
 
 
  



 

 

  
Chapitre 2 

 INSTRUMENTATION EN SISMOLOGIE, HISTORIQUE ET ETAT 
DE L’ART  

 
Nous avons vu que la détection des modes d’oscillation d’un astre tel qu’une étoile ou une 

planète gazeuse peut se réaliser soit par photométrie soit par spectrométrie. La méthode 
photométrique consiste à mesurer d’infimes variations de flux lumineux que produiraient les 
ondes de pressions acoustiques en surface de l’astre. La méthode spectrométrique consiste à 
mesurer le décalage Doppler lié aux mouvements des ondes acoustiques en surface de l’astre. 
Par ailleurs si l’objet est étendu (soleil, planètes géantes), il est plus intéressant de produire une 
image de ces variations car cela permet d’identifier leur géométrie et donne accès à des modes 
d’oscillation de degrés plus élevés. Avoir accès aux degrés élevés a pour avantage de sonder de 
manière différentielle plusieurs profondeurs de l’astre (Figure 1-11 et Figure 2-1).        
 

 
Figure 2-1. Illustration de la zone parcourue par les ondes p à l’intérieur de Jupiter, ces ondes 
se propagent entre la surface et le rayon du point tournant (représenté ici par les courbes noirs 
sous forme continu). Ce rayon dépend de la fréquence de l’onde et du degrés l du mode 
d’oscillation.     

 
La méthode photométrique est utilisée avec succès en astérosismologie (sismologie des étoiles) 
notamment grâce aux satellites Corot et Kepler. La méthode spectroscopique est cependant plus 
efficace sur un objet plus brillant comme le soleil.  
 
Pour la sismologie des planètes géantes, la méthode photométrique a été envisagée, mais les 
variations de flux (variation d’albédo) induites par les ondes acoustiques produisent un signal 
trop faible pour être détecté par photométrie depuis le sol (qqs dizaines de ppm). Des études 
théoriques ont toutefois montré (Gaulme and Mosser, 2005) que des phénomènes 
météorologiques, comme la formation de nuages, pouvait produire une amplification du signal 
photométrique. Cette étude avait été faite dans le cadre d’un projet de microsatellite (JOVIS).   
 
δ’instrumentation en sismologie sera donc envisagée ici du seul point de vue de la spectroscopie. 
Dans ce domaine, pour mesurer un décalage Doppler aussi faible, trois méthodes ont été 

DSI 
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envisagées : la première utilise un filtre magnéto-optique, la seconde un réseau de diffraction et 
la troisième est basée sur la spectroscopie interférentielle (à N ondes ou à β ondes). δ’interférence 
à N ondes concerne le Fabry-Perot, l’interférence à deux ondes correspond à un interféromètre 
de type Michelson ou un Mach-Zehnder. Notons que les spectromètres à réseau de diffraction ne 
permettent pas de faire de l’imagerie où alors en se limitant à un champ continue très faible (en 
utilisant des fibres optiques).    
  
   

2.1 Résonance magnéto-optique  

 
La mesure d’un décalage Doppler peut être réalisée à l’aide d’un filtre de bande passante 

très étroite et très stable. δ’idée du filtre magnéto-optique est d’exploiter les propriétés très 
sélectives reliant la lumière et les atomes eux-mêmes. Le principe consiste à faire passer la 
lumière de la raie d’absorption dont on cherche à mesurer le décalage Doppler à travers une 
cellule contenant l’élément responsable de cette raie sous forme de vapeur (typiquement le 
sodium) et de faire en sorte que l’on ne mesure que le flux des photons ayant été absorbés et 
réémis par les atomes aux longueurs d’ondes spécifiques de l’élément utilisé. La cellule se 
comporte alors comme un filtre très étroit et très stable. La mesure du décalage est possible du 
fait que les raies d’absorption provenant du soleil sont fortement élargies par la température de 
l’étoile, ainsi la bande passante très fine du filtre magnéto-optique permet de mesurer l’intensité 
du flanc de la raie d’absorption, laquelle sera fonction du décalage Doppler de la raie et de la 
pente de son profil.  
 
Mesure sans imagerie  

 
Si on ne souhaite pas réaliser d’images (mesure en disque intégré), on peut se contenter 

de la diffusion spontanée du gaz de la cellule ayant interagi avec les photons de la source étudiée. 
Pour cela, il suffit de placer des photomultiplicateurs perpendiculairement au trajet de la lumière 
afin de ne mesurer que le flux diffusé par celle-ci (l’émission est isotrope). Pour s’affranchir des 
fluctuations de la source on peut faire une mesure de référence en récupérant le flux introduit 
dans la cellule, il est également possible d’appliquer un champ magnétique qui, en exploitant 
l’effet Zeeman (dédoublement des raie), permet d’obtenir le flux différentiel entre deux 
longueurs d’onde proche, la discrimination des raies se fait alors en exploitant leurs différences 
de polarisation. Ce type d’instrument a fait ses preuves puisque qu’il est à l’origine de beaucoup 
des résultats majeurs en héliosismologie. C’est le cas par exemple de l’instrument GτδF qui est 
à bord de la sonde Soho et qui fonctionne maintenant depuis plus de 20 ans.    
 
 
Mesure avec imagerie 

 
Si l’on souhaite réaliser des images, un autre principe peut être utilisé, basé sur l’émission 

induite du gaz de la cellule. Dans ce cas, la détection des photons ayant interagi avec le gaz se 
fait à l’aide de l’effet Faraday (rotation du plan de polarisation de la lumière se propagent dans 
un milieu subissant un champ magnétique). Le montage consiste donc à placer entre deux 
polariseurs croisés une cellule de gaz atomique (dont les parois d’entrée et de sortie sont planes 
et de qualité optique) sur lequel est appliqué un champ magnétique longitudinal. δ’ensemble est 
traversé par la lumière en faisceau parallèle de la source étudiée, qui est focalisée en sortie pour 
former l’image. δ’intensité du champ magnétique est ajustée pour assurer une rotation de λ0° du 
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plan de polarisation, δa profondeur optique de la cellule est également ajustée pour n’avoir 
qu’une seule interaction atomique par photons. Pour s’affranchir des variations de flux de la 
source observé (effet essentiellement atmosphérique), il est nécessaire d’acquérir au même temps 
une image photométrique de celle-ci. Cela peut être fait simplement en récupérant la lumière 
réfléchie par le cube polariseur de sortie. Outre la possibilité de produire des images, cette 
méthode à l’avantage d’être plus « lumineuse » que la méthode exploitant la diffusion spontanée 
étant donné que l’émission des photons est directionnelle dans le cas stimulé et isotrope dans le 
cas spontané.   
 
 

Une tentative de détection des oscillations de Jupiter a été faite avec un instrument de ce 
type sur la double raie du sodium, mais sans résolution spatiale (Mosser et al., 1991; Schmider 
et al., 1991). Afin d’optimiser la sensibilité de la mesure la date des observations avait été choisie 
de telle sorte que la raie d’absorption de la cellule tombe sur un des flancs de la raie d’absorption 
solaire réfléchie par Jupiter (Figure 2-2). Les mesures ont duré 40 h sur 6 nuits avec un bruit de 
photons final de 40 cms-1. δe spectre en fréquence n’a pas montré de signal clair mais un excès 
de puissance entre 0.η et 1.8 mHz pouvant provenir d’une « activité sismique ».  

 

 
Figure 2-2-Illustration de la double raie du sodium utilisé pour les mesures de décalage 
Doppler sur Jupiter. Les lignes hachurées représentent les raies instrumentales de la cellule à  
sodium (Schmider et al., 1991) 

 
 

Il existe une variante de cet instrument qui consiste à utiliser une seconde cellule pour 
permettre une mesure différentielle et réduire les effets des fluctuations thermiques (qui induisent 
des fluctuations de transmission et donc de vitesse mesurée). δ’idée est d’exploiter l’effet Zeman 
produit par le champ magnétique et qui dédouble les raies d’absorption de la cellule. δa seconde 
cellule permet de différentier les deux composantes Zeeman par la polarisation circulaire qu’elle 
produit (polarisation gauche pour une raie et droite pour l’autre). Ainsi en plaçant en sortie un 
dispositif capable de séparer les deux polarisations circulaires ( 

Figure 2-3), il est possible de faire une mesure différentielle simultanée de deux flux (I1 
et I2) à deux longueurs d’ondes différentes mais proches. En normalisant cette mesure 
différentielle par (I1-I2)/(I1+I2), on s’affranchit à la fois des fluctuations de flux de la source et 
des fluctuations de transmission des cellules. 
  

Une tentative de détection des oscillations joviennes par ce dispositif a été faite (Cacciani 
et al., 2001), mais n’a pas abouti à une détection effective d’oscillations.   
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Figure 2-3-Principe de la mesure avec deux cellules de vapeur atomique. (Tomczyk et al., 
1995)  

 
Malheureusement, l’inconvénient de ce type d’instrument (avec une ou deux cellules) est 

la forte variabilité de leurs sensibilités en fonction du décalage Doppler. Contrairement au soleil, 
Jupiter a une vitesse relative par rapport à la terre qui peut varier de manière importante et surtout 
une très grande vitesse de rotation sur son axe (±12.5 km/s pour Jupiter contre ±2km/s pour le 
soleil). Le décalage Doppler produit par cette rotation de part et d’autre du disque Jovien est du 
même ordre de grandeur que la largeur de la raie elle-même, si bien que la sensibilité de 
l’instrument n’est pas du tout homogène sur le disque planétaire. Notons que cet inconvénient 
pourrait ne pas exister sur la planète Uranus, dont l’axe de rotation est incliné à 90 degrés par 
rapport à l’orbite. En choisissant convenablement la date d’observation, on pourrait observer la 
planète par un de ces pôles géographiques et optimiser la mesure par cette méthode.    
 

Pour pallier à ce problème spécifique aux planètes géantes (Jupiter en particulier), il 
convient de trouver un instrument dont la sensibilité ne varie pas ou peu avec la vitesse de la 
source, cela nous amène à parler des spectromètres de type interférométrique.  
 

2.2 Spectromètre à réseau de diffraction  

 
Les premiers spectromètres exploitant les propretés interférentielles de la lumière sont les 

spectromètres à réseau de diffraction (interféromètre à N ondes). C’est Joseph Fraunhofer qui au 
début du XIXeme siècle utilisa le premier ces réseaux pour produire des spectres de qualité. Une 
des premières mesures de l’effet Doppler concernant la lumière a été réalisée en 1880 sur le 
soleil (à l’observatoire de σice par δouis Thollion) : en plaçant la fente du spectromètre le long 
de l’équateur il a été possible de mesurer la vitesse de rotation du soleil (4km/s entre les deux 
extrémités). En 1895 Henri Poincaré suggéra de faire la même mesure pour Jupiter afin de mettre 
en évidence un effet qu’il venait de calculer μ lorsque l’objet observé réfléchi la lumière au lieu 

Cellule 1 

Cellule 2 

Polariseur 2 

Polariseur 1 

Séparateur 
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d’être sa propre source de lumière le décalage Doppler est double, ou plus exactement le décalage 
est équivalent à une vitesse égale à la somme algébrique de la vitesse de l’objet par rapport à la 
source et la vitesse de l’objet par rapport à l’observateur (si la source de lumière et l’observateur 
ont une vitesse relative nul et sont sur le même axe la valeur est double). La mesure a été réalisée 
la même année à l’observatoire de Paris à l’aide d’un télescope de 1.βm.Cette mesure a fini de 
convaincre la communauté scientifique (curieusement sceptique) de la véracité de l’effet Doppler 
sur la lumière.  
 

De nos jours, la mesure du décalage Doppler par cette méthode, avec des spectrographes à 
réseau échelle, est devenue très performantegrâce à l’amélioration de leur stabilité, notamment 
pour la détection des exoplanètes. Contrairement, aux instruments précédemment cités, ces 
spectrographes exploitent un grand nombre des raies présentes dans le spectre. Ce sont des 
instruments de ce type qui ont permis de détecter des oscillations de type solaire sur les étoiles 
(Bouchy and Carrier, 2001), mais ils ne sont pas beaucoup utilisés dans le domaine de la 
sismologie qui nécessite des longues durées d’observations (au moins cinq jours), peu accessible 
sur ces instruments très demandés. Ce type d’instrument ne permet essentiellement pas de faire 
de l’imagerie, la lumière du foyer du télescope étant partiellement injectée dans une fibre optique 
(même si plusieurs fibres optiques contiguës pourraient être utilisés), le champ d’admittance de 
ces instruments est par ailleurs plus petit que le diamètre apparent des planètes. Compte tenu du 
fort gradient de vitesse sur Jupiter cela pose à la fois un problème de bruit, lié à l’instabilité du 
suivi, et de résolution spectrale qui se trouve affaiblie par l’intégration de raies décalées 
différemment d’un bord à l’autre de la planète.    
 

2.3 Spectrométrie interférentielle 

Il est possible d’utiliser l’interférométrie comme spectro-imageur de deux manières au 
moins μ soit sous la forme d’un filtre à bande passante étroite et modulable (de type Fabry-Pérot), 
soit en exploitant les propriétés reliant le spectre de la lumière et l’interférogramme qu’il produit 
en sortie d’un interféromètre (de type Michelson ou Mach-Zehnder), on parle alors de 
spectromètre à transformée de Fourier. DSI étant basé sur ce principe celui-ci sera développé en 
détail.    
 
Spectromètre à Fabry-Perot  

 

Un Fabry-Perot est un interféromètre à N ondes planes formé par deux surfaces parallèles 
semi-réfléchissante qui se comporte comme un filtre de bande passante très étroite. Cette bande 
passante étant fonction de l’épaisseur de la cavité optique, le profil d’une une raie d’absorption 
peut être balayé par le Fabry Pérot en modulant légèrement son épaisseur.     
 

L’instrument VIε destiné à la mission Solar τrbiter (Trosseille et al., 2007) utilise un 
Fabry-Perot pour mesurer les vitesses radiales. Son but est de réaliser une carte à haute résolution 
des vitesses radiales du soleil (et du champ magnétique en exploitant la polarisation) en scannant 
une raie d’absorption spécifique (FeI à 617.3nm) par modulation du centre de la bande passante 
du filtre constitué par deux Fabry-Perot en cascade (configuration qui rend la bande passante plus 
étroite encore).      
 
Spectrométrie à transformée de Fourier  
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Historiquement, le spectromètre à transformée de Fourier a été développé par les 
astronomes dans les années cinquante afin de réaliser des spectres infra-rouges d’étoiles 
lointaines, les détecteurs infrarouges de l’époque étaient trop rudimentaires (de simple 
thermomètres) pour utiliser d’autres systèmes. 
  

Classiquement, la méthode consiste à produire à l’aide d’un interféromètre à deux ondes 
de type Michelson (où Mach-Zehnder) un interférogramme de la source étudiée, c’est-à-dire de 
mesurer la modulation d’amplitude en sortie de l’instrument en fonction de la différence de 
marche entre les deux bras de l’interféromètre. δe spectre de puissance de la source s’obtient 
alors en calculant la transformée de Fourier inverse de l’amplitude de l’interférogramme (après 
en avoir soustrait la composante oscillante).  
 
Pour une source monochromatique, le résultat de l’interférence sur une des voies de 
l’interféromètre, à une différence de marche donnée, s’écrit simplement :  

ሺȟሻܫ  = ʹ଴ܫ [ͳ + cosሺʹߨ�ȟሻ] (2.1) 

avec Δ la différence de marche de l’interféromètre, ı le nombre d’onde de la lumière (1/).  
 
Lorsque la source est polychromatique le résultat des interférences, peut être vu comme la somme 
des interférences d’une infinité de sources monochromatiques individuelles, soit : 
 

ሺ�ሻܫ  = ͳʹ∫ �ሺ�ሻ[ͳ + cosሺʹߨ�∆ሻ]݀�∞
଴  (2.2) 

   

ሺ�ሻܫ  = ͳʹ∫ �ሺ�ሻ݀�∞
଴ + ͳʹ∫ �ሺ�ሻ cosሺʹߨ�∆ሻ ݀�∞

଴  (2.3) 

soit : 

ሺ�ሻܫ  = ͳʹ ଴ܫ] + ℱ{ܵሺ�ሻ}] (2.4) 

 
avec �ሺ�ሻ le spectre de la source et ℱ la transformé de Fourier.    
 
Pour faire une mesure de décalage Doppler avec cette méthode, il n’est pas nécessaire de produire 
un interférogramme complet. Il suffit de remarquer qu’un décalage de la longueur d’onde de la 
source va se traduire par un décalage de la phase des franges de l’interféromètre. La chose est 
évidente dans le cas d’une source monochromatique (ı0) Dans ce cas, la phase de la frange qui 
vaut � =  ȟ augmentera avec ı et cela d’autant plus que Δ sera grand. En exprimant le�ߨʹ
décalage Doppler en fonction de la vitesse v de la source (positif si décalage vers le rouge) on 
trouve : 
 

 � = ሺͳߣȟߨʹ + ሻݒܿ ≃ ȟ�ሺͳߨʹ −  ሻ (2.5)ݒܿ

Soit : 

 ݀� = ȟσܿߨʹ− ݒ݀ =  (2.6) ݒ݀ ܵ
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σous introduisons ici la sensibilité S de l’instrument. Cette sensibilité est celle de l’instrument 
par rapport à la mesure d’une vitesse Doppler v, c’est-à-dire la mesure d’une vitesse apparente 
d’une surface lumineuse déduite du décalage Doppler. Si la surface observée n’est pas sa propre 
source de lumière, la vitesse déduite du décalage Doppler sera égale à la somme algébrique de la 
vitesse projetée de la surface par rapport à la source et la vitesse projetée de la surface par rapport 
à l’observateur. Si nous observons depuis la Terre, la surface d’une planète externe (éclairée par 
le Soleil) en mouvement par rapport au centre de gravité de la planète, nous aurons à la fois le 
décalage Doppler résultant du mouvement par rapport au soleil et le mouvement par rapport à la 
Terre.   Dans le cas d’une planète externe observée depuis la Terre, cette vitesse Doppler sera à 
peu près le double de la vitesse réelle par rapport à l’observateur. Plus exactement, ݒ =௥ܸሺͳ + cos ሻߛ + ்ݒ ≈ ʹV௥ + v் avec Vr la vitesse radiale réelle de la surface par rapport au 
centre de gravité de la planète vu depuis la Terre, vT la vitesse de la terre par rapport à la planète 
et Ȗ la phase planétaire. Dans le cas de Jupiter, la phase ne dépasse pas un angle de 10° en 
particulier au cours des observations qui sont faites à l’opposition.   
 

Les objets dont on cherche à mesurer le décalage Doppler n’ont pas un spectre d’émission 
monochromatique mais une ou plusieurs raies d’absorption dans une bande spectrale 
sélectionnée par un filtre. Dans ce cas, nous avons un interférogramme moins contrasté à cause 
du flux moyen de la fenêtre du filtre qui sélectionne les raies (Figure 2-4). La mesure doit se 
réaliser à une différence de marche importante (de l’ordre du cm), à la fois pour être plus sensible 
au décalage des franges et pour se soustraire de la contribution de la fenêtre qui ne subit pas de 
décalage Doppler. A grande différence de marche, les franges d’interférences liées aux raies ont 
une amplitude variable en fonction de la Différence De Marche (DDM) et peuvent présenter des 
maximas dus à leur périodicité.  
   

 
Figure 2-4-Principe de la mesure d’un décalage Doppler par spectrométrie de Fourier. Le 
décalage Doppler d’une raie de la zone spectrale sélectionnée se traduit sur l’interférogramme 
par un décalage des franges d’interférence.  
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On peut écrire cela en exploitant les propriétés de la transformée de Fourier. Le spectre peut se 
modéliser par :  
 �ሺ�ሻ = �ሺܩ − �଴ሻܪሺ�ሻ[ͳ − �ሺ݃ܣ − �଴′ሻ] (2.7) 

 
avec H le spectre de la source, G le profil de transmission du filtre interférentiel centré sur �଴  de 
largeur ȟ� utilisé pour sélectionner les raies d’absorptions, A la profondeur de la raie 
d’absorption normalisé (proche de 1), g le profil de la raie de largeur ߜ� centré sur �଴′ . 
 
En considérant la raie proche du centre du filtre (partie plate) et la valeur maximale H du spectre 
de la source constante, on a l’approximation suivante :  
 

 �ሺ�ሻ = �ሺܩܪ − �଴ሻ − �ሺ݃ܣܪ − �଴′ሻ (2.8) 

 
Sa TF s’écrira alors simplement :  
 

ሺȟሻߜ̂  = ͳʹܩ̂ܪሺȟሻ cosሺʹߨȟ�଴ሻ − ͳʹ̂݃ܣܪሺȟሻ cos ȟ�଴′ሺͳߨʹ] −  ሻ] (2.9)ݒܿ

 
 

Pour une différence de marche supérieure à ͳ/ȟ�, ̂ܩሺȟሻ tend rapidement vers zéro. La largeur 
du filtre étant typiquement de l’ordre du nm (soit de l’ordre de η.103 m-1 en nombre d’onde), la 
contribution du filtre disparait au-delà d’une différence de marche d’1 mm. Par contre la largeur 
de la raie d’absorption étant de l’ordre de 0.01 nm (40 m-1), sa contribution se maintient au-delà 
d’une différence de marche d’1 cm. Ce qui donne pour l’interférogramme : 
 

ሺȟሻܫ  = ʹ଴ܫ − ͳʹ̂݃ܣܪሺȟሻ cos ȟ�଴′ሺͳߨʹ] −  ሻ] (2.10)ݒܿ

 
 
On peut également exprimer le contraste des franges par :  
 

ߛ  = ଴ܫ|ሺȟሻ̂݃|ܣܪ ≅ �ȟܪ�ߜܣܪ >  ȟ� (2.11)�ߜ

 
 
Ainsi, le contraste d’une raie de 0.01 nm de largeur dans un filtre de 1nm donnera au maximum 
un contraste de 1%.  
 
 
C’est ce type de méthode qui est utilisé notamment dans le programme GONG, un projet 
international d’héliosismologie utilisant un réseau d’instrument de ce type pour produire des 
cartes de vitesse du soleil sur la raie solaire du nickel à 676.8 nm. La mesure de la phase des 
franges est réalisée par modulation de la différence de marche à l’aide d’une lame d’onde qui 
crée trois déphasages espacés de 120°. δ’instrument εDI qui fait partie de la sonde SτHτ est 
également basé sur le même principe. 
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Avec une seule raie, le contraste des franges reste faible. Pour améliorer ce contraste et donc le 
signal sur bruit, il est plus judicieux d’utiliser plusieurs raies d’absorptions régulièrement 
espacées. Nous avons alors un peigne de Dirac qui, dans l’espace de Fourier, va produire des 
motifs également réguliers dans l’enveloppe de l’interférogramme. Il suffira alors de se placer à 
la différence de marche où l’amplitude de l’enveloppe des franges est maximale pour optimiser 
la mesure. Cette différence de marche correspondra à l’inverse en nombre d’onde de l’intervalle 
entre les raies d’absorption régulières du spectre.        
 
Le spectrogramme rattaché à N raies périodiques de même profil peut s’écrire μ  
 

ሺȟሻܫ  = ʹ଴ܫ − ͳʹ̂݃ܪሺȟሻ∑A௜cos[ʹߨȟሺ�଴′ + ݇݀�ሻ]ே
௜=ଵ  (2.12) 

 
avec ݀�la distance entre de raies successives en nombre d’ondes. 
 
La différence de marche qui maximise le contraste est celle où toute les franges sont en phase, 
c’est-à-dire lorsque ʹߨȟ݇݀� =  : soit une différence de marche égale à ,݇ߨʹ
 

 ȟ = ͳ݀� (2.13) 

 
 Le contraste est alors multiplié par N :  

ߛ  = ଴ܫ|ሺȟሻ̂݃|ܣ̅ܪܰ ≅ �ȟ�ߜܣ̅ܰ  (2.14) 

 
où ̅ܣ est la profondeur moyenne des raies.  La plage de validation de cette zone de fort contraste 
est approximativement égale à ͳ/ȟ�, soit 270 µm environ (pour un filtre de bande passante large 
de 1nm soit  ȟ� = ͵͹ͲͲ ݉−ଵ). δa valeur de σ est de l’ordre de la dizaine tout au plus.    
 
Cette idée a été exploité en 1993 et 2000 sur Jupiter lors d’observations réalisés avec un 
spectromètre à transformée de Fourier (FTS) au foyer du CFHT en utilisant une zone du spectre 
Jovien riche en raies régulières dans l’infrarouge autour de 1µm avec les bande Ȟγ du méthane 
(Mosser, 2000; Mosser et al., 1993). Dans ce cas précis ce n’est pas le déphasage qui a été mesuré 
directement mais la variation de l’intensité de l’interférogramme à une différence de marche fixe. 
Pour s’affranchir des fluctuations d’intensité de la source, c’est plus exactement la différence des 
flux des franges en opposition de phase normalisée par leur somme qui a été mesurée. Cette 
intensité est directement reliée à la vitesse de la source (et au déphasage des franges).  Dans ses 
conclusions, l’article de 1λλγ fait état d’une détection de mode d’oscillations de mode p de degrés 
l=1 et l=2. Des problèmes d’étalonnage de l’instrument ont toutefois conduit à revoir 
l’interprétation des mesures. Les mesures réalisées en 2000 ont bénéficié d’un étalonnage correct 
mais les conditions d’observation se sont avérées moins bonnes qu’en 1λλγ. Reste une mesure 
de fréquence caractéristique dans le spectre échelle (qui révèle une régularité dans les pics du 
spectre) autour de 14β µHz, et une estimation de la limite des modes d’oscillation autours de θ0 
cms-1. 
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2.4 L’Instrument SYMPA 

 

2.4.1 Concept  

 
Les observations réalisées en 1993 avec le FTS du CFHT ont inspiré l’idée de réaliser un 

instrument dédié spécialement aux planètes géantes. δ’avantage de réaliser un instrument 
spécifique est de pouvoir fixer certains paramètres, ce qui a pour effet de le rendre à la fois plus 
simple, plus compact et plus efficace qu’un instrument générique. Ce principe a donné naissance 
à l’instrument SYεPA (Sismomètre Interférométrique εonobloc à Prismes Accolés). Celui-ci 
est un interféromètre compact de type Mach-Zehnder avec une différence de marche fixe. Il est 
capable de produire des cartes de vitesse d’objets étendus (Schmider et al., 2007). Son 
fonctionnement est optimisé pour une bande spectrale large de 5.5 nm centrée sur 517 nm. Dans 
cette zone, la lumière du soleil (qui se réfléchit sur Jupiter) est riche en raies d’absorptions semi-
régulières. La différence de marche optimale correspondante est de 1.24 cm. Remarquons que 
l’étroitesse de la bande spectrale utilisée nous oblige à placer l’instrument derrière un télescope 
de classe 1m ou plus. 
 

 
 
Figure 2-5 Schéma de principe de l’instrument SYMPA. L’interféromètre de Mach-Zehnder est 
formé de deux blocs de verres accolés. En jouant sur la propriété des différentes surface 
réfléchissantes (métallique et vitreuse) l’instrument produit en sortie quatre interférogrammes 
de Jupiter en quadrature de phase  (illustration Gaulme 2008). 

    
δ’instrument a la particularité de mesurer la phase des franges à partir de 4 images en 

quadrature de phase obtenues simultanément (Figure 2-5). δ’autre particularité de l’instrument 
réside dans le fait que l’interféromètre utilisé est formé par deux blocs de verres accolés (la 
dimension caractéristique est de l’ordre de 10 cm). Les propriétés thermiques des verres ont été 
choisies de telle sorte que les effets optiques et mécaniques se compensent. La lame séparatrice 
semi-réfléchissante de l’interféromètre est située sur la surface de contact entre les deux blocs. 
Deux autres surfaces jouent le rôle de miroir μ l’un par réflexion totale, l’autre par réflexion 
métallique. δ’avantage d’utiliser deux types de réflexion est d’introduire un déphasage entre les 
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deux polarisations fondamentales de la lumière. La réflexion métallique introduit en effet un 
déphasage de pi/2 entre les composantes parallèle et perpendiculaire de l’onde lumineuse. Un 
analyseur de type Wollaston en sortie du Mach-Zehnder permet de séparer les différentes 
composantes de polarisation, et ainsi de former quatre interférogrammes en quadrature de phase.  
 

 La carte de phase des franges sur Jupiter (et donc la carte de vitesse) se construit par la 
méthode dite ‘ABCD’ (voir chapitre 3.1.3) qui combine les quatre images de franges en 
quadrature pour fournir une phase en chaque point de l’image tout en s’affranchissant des 
variations de flux. La composante instrumentale, obtenue lors de la calibration de l’instrument, 
est ensuite retirée de cette carte qui devient alors directement proportionnelle à la vitesse radiale 
en chaque point de la surface de Jupiter. 
 

Le bruit en vitesse Doppler d’un tel l’instrument dépend du contraste des franges, du flux, 
de la longueur d’onde et de la différence de marche, son écart-type s’exprime par : 
 

௩ߜ  = √ȟߛ଴�ߨʹʹ√ܿ ௘ܰ (2.15) 

 
avec c la vitesse de la lumière, �଴le nombre d’onde au centre du domaine spectral,  ߛ le contraste 
des franges, Δ la différence de marche et Ne le nombre de photon électron.  
Le bruit théorique de cet instrument correspond approximativement à 4 cm.s-1 en intégrant sur 
tout le disque Jovien durant 8 nuits de 8 h.   

2.4.2 Observation et résultats  

 
Trois campagnes d’observation ont été réalisées avec deux exemplaires de l’instrument. 

La première, en 2003, s’est opérée simultanément depuis le Mexique et la France, les deux autres, 
en 2004 et 2005, ont été réalisées simultanément au Mexique et aux Canaries. La météo a 
fortement compromis les observations de 2003 et 2004 mais en 2005, les conditions ont été 
suffisamment bonnes aux Canaries pour pouvoir exploiter les données. Sur les 10 nuits 
consacrées aux observations (dont 5 très bonnes), le duty-cycle a été de 21% (pour le seul site 
des Canaries) et le bruit moyen de la vitesse intégrée de 12 cm.s-1. Dans un premier temps 
l’analyse n’avait pas montré de signal clair (Gaulme et al., 2008), mais une seconde analyse plus 
poussée a révélé des modes d’oscillations (Gaulme et al., 2011). 
 

Le spectre de puissance de la séquence temporelle des vitesses radiales de Jupiter (Figure 
2-6) a révélé des pics de fréquences entre 0.8 et 2.5 mHz avec un maximum autour de 1213 mHz. 
δ’analyse par un spectre d’échelle a révélé une régularité entre les pics égale à 155.3 ±2.2µHz et 
une amplitude de 49±10 cms-1. Ces résultats sont compatibles avec certains modèles théoriques 
(Bercovici and Schubert, 1987).    
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Figure 2-6 Spectre de puissance de la série temporelle de vitesse radiale de Jupiter associée 
aux harmoniques sphériques l=1.  

 

2.5 DSI et JOVIAL 

Pour confirmer et améliorer ces résultats, il fallait observer plus longtemps et si possible 
sans interruption. L’idéal serait d’aller dans l’espace. C’est dans cette optique que l’instrument 
DSI (Doppler Spectro Imager) a été développé à partir de 2009. DSI a été conçu comme prototype 
démonstrateur pour la mission spatial EJSM-δaplace (projet conjoint de la σASA et de l’ESA). 
Son but était d’observer Jupiter en continu durant le trajet de la sonde vers la planète. 
δ’instrument est une version améliorée de SYεPA, basé sur le même principe. Sa conception, 
alors partielle, a fait l’objet d’une première thèse réalisée par Laurence Soulat en 2013. 
  
Une autre solution pour obtenir des observations continues consiste à installer plusieurs répliques 
de l’instrument sur différents sites régulièrement répartis en longitude sur la Terre, pour garantir 
une meilleure couverture temporelle des observations (à l’instar des réseaux dédiés à 
l’héliosismologie tel que GONG). Après la sélection de la liste des instruments de la mission 
JUICE, qui a écarté DSI de la sélection finale, il était naturel de réorienter cet instrument vers la 
solution du réseau.  
 
C’est dans cette optique qu’une collaboration s’est engagée, avec d’une part l’Université du 
Nouveau Mexique (NMSU) et le Tokyo Institute of Technology au Japon. Le NMSU a obtenu 
un financement de la NASA pour réaliser une première réplique de DSI (appelée JIVE), et le 
laboratoire δagrange a bénéficié d’une ANR pour le projet JOVIAL (Jupiter Oscillations through 
Velocimetry Imaging observAtions at several Longitudes) qui finance une seconde réplique qui 
sera installée au Japon. Les trois instruments formeront ainsi un réseau qui améliorera la 
continuité des données sismique de Jupiter.              
        
Il est à noter que le CNES a continué à financer jusqu’en β01γ le développement technologique 
de l’instrument DSI, malgré la non -sélection pour JUICE, pour finaliser la R&T par des tests de 
performances réelles sur le ciel.   
 
 
  



 

 

Chapitre 3 

 DESCRIPTION DE L’INSTRUMENT DSI 

3.1 Généralités 

3.1.1 Contexte 

δ’instrument DSI (Doppler Spectro Imager) est une version améliorée de SYεPA basé 
sur le même principe et destiné au départ à servir de démonstrateur pour un instrument destiné à 
embarqué sur une mission spatiale à destination de Jupiter. Cette mission était EJSM-Laplace, 
un projet proposé conjointement par la σASA et δ’ESA en β008 et destiné à explorer le système 
Jovien. C’est dans ce cadre qu’un certain nombre d’instruments furent développés dont DSI. 
Lorsque la NASA se désolidarisa du programme, les objectifs furent redéfinis. Dans ce nouveau 
cadre, DSI n’était plus prioritaire. εalgré tout, l’instrument DSI continua son développement 
avec pour nouvel objectif des observations depuis le sol sous forme d’un réseau d’instruments.          
 

Les principales améliorations apportées à DSI par rapport à SYMPA sont une 
optimisation de la sensibilité et du contraste des franges, une régularité des franges 
instrumentales permettant de bien séparer la photométrie de Jupiter et l’information de vitesse 
codée dans les franges, ainsi que la possibilité de calibrer celles-ci de manière absolue pour 
chacune des voies de sorties grâce à une modulation de la différence de marche, permettant une 
analyse plus précise des images. Un soin particulier a également été apporté à la stabilité 
thermique du Mach-Zehnder. 

3.1.2 Design 

DSI est un tachymètre imageur basé sur le principe d’un spectromètre à transformée de 
fourrier constitué d’un interféromètre de type Mach-Zehnder dont la différence de marche est 
constante. δa vitesse radiale de la source est déduite du déphasage des franges d’interférence 
produit par le décalage Doppler de son spectre. La phase est mesurée par la méthode ABCD à 
partir de quatre interférogrammes en quadrature de phase produits simultanément. δ’instrument 
a été conçu pour produire une carte de vitesse radiale de Jupiter avec une résolution inférieure à 
la seconde d’arc. Cette résolution ne peut être atteinte depuis le sol sans utiliser une optique 
adaptative performante. Un système d’τptique Adaptative dédiée aux observations de Jupiter est 
actuellement en cours de développement pour améliorer les performances globales de DSI et du 
futur instrument JOVIAL qui sera installé au Japon. 
 

δa description se limitera ici à l’instrument lui-même, la partie concernant l’interface 
avec le télescope sera décrite au chapitre 5. Notons toutefois que le grossissement prévu pour 
l’interfaçage implique un diamètre de pupille du télescope dans l’instrument d’environ 5 à 7 mm 
avec une image échantillonnée à environs 7 pixels par seconde d’arc (0.14“/px).           
 

DSI possède trois parties principales : l’interféromètre (avec son système piezo-
éléctrique) dans sa chambre à vide régulé thermiquement, la chambre optique acheminant les 
quatre images de Jupiter vers la caméra et la caméra science elle-même. A cela s’ajoute les 
systèmes de contrôle et de commande tel que le régulateur de température (thermo-cryostat à 
circulation, de marque Julabo), le contrôleur du système piézo-électrique ainsi que le contrôle de 
la caméra (Figure 3-1).  
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Figure 3-1- Diagramme de fonctionnement de l’instrument DSI. En rouge les lignes de 
commande, en bleu les lignes de lecture.   

 
      
La caméra science est une caméra FLI MicroLine ML4710 dont les caractéristiques sont 
résumées dans le Tableau 3-1.  
 
 
 
Tableau 3-1. Caractéristiques de la caméra science 

CCD 1024x1204 
Taille des pixels 13 µm 
Fréquence de lecture  2MHz (0.5s/images) 
Bruit de lecture 14e- à 2MHz 
Dynamique 16bits, 
e-/ADU 1.5 
EQ à 519µm 95% 
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Figure 3-2. A gauche: chambre à vide contenant le Mach-Zehnder et les systèmes optiques 
séparant les deux polarisations. A droite : représentation schématique avec la chambre optique 
complète rassemblant les quatre images sur la caméra science.    

 
  

 
 

Figure 3-3. Détail de l’acheminement des quatre images sur la caméra science. 
 
Le Mach-Zehnder 

 
La pièce maitresse de DSI est l’interféromètre de Mach-Zehnder. Tout comme dans 

l’instrument SYMPA, il est constitué d’un certain nombre de blocs optiques (Figure 3-4), mais 
sous une forme plus éclatée (sa dimension totale est de 89x62x32 cm). Il faut distinguer dans 
cette configuration deux parties distinctes : une partie constituant le MZ « à vide » et une partie 
venant compléter les deux bras de celui-ci. Le MZ « à vide » est composé de deux paires de blocs 
de verres accolés de même type (verre K5G20) dont les interfaces ont été traitées pour produire 

caméra 
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les deux surfaces séparatrices semi-réfléchissantes. Les « miroirs » du MZ sont assurés par la 
réflexion totale des surfaces parallèles aux surfaces séparatrices. A ce stade, c’est un εZ 
classique à ceci près qu’une différence de marche est introduite géométriquement en réduisant la 
taille du second parallélépipède.  Ceci produit en sortie du MZ un décalage des axes de E=2 mm 
soit une différence de marche de nE~3mm. Tel quel, ce décalage des axes et donc des pupilles 
va produire des franges d’interférence très serrées (/GE) avec un interfrange de l’ordre de 0. 1“ 
sur le ciel. Cet interfrange est au-delà de l’échantillonnage de la caméra et sa régularité va 
dépendre de la position dans le champ. Pour réduire l’interfrange et améliorer sa régularité, deux 
lames (en verre BK7G18) parallélépipèdiques inclinées sont placées sur les deux voies du MZ. 
Elles ont pour effet de réduire la distance entre les axes des pupilles de sortie des deux fronts 
d’onde qui interfèrent (et donc l’interfrange produit sur l’image) tout en gardant la même 
différence de marche. Un des deux blocs de verre est scindé en deux pour assurer une légère 
modulation de la différence de marche nécessaire pour la calibration de l’instrument. Cette 
modulation est produite en déplaçant la lame B3 à l’aide d’un système piézo-électrique (sur une 
faible amplitude).  
 

Enfin, pour obtenir la quadrature de phase, il faut introduire un déphasage de π/β entre 
les deux composantes de polarisation de la lumière. Cela est assuré par l’utilisation d’une lame 
quart-d’onde placée sur une des voies du MZ. Cette lame est constituée de deux cristaux de quartz 
(Q1 et Q2) dont les axes optiques sont croisés perpendiculairement. Pour compenser la différence 
de marche introduite par l’épaisseur de celle-ci, la lame scindée en deux à une épaisseur 
équivalente plus importante que la lame inclinée de l’autre voie. 
 

En sortie du Mach-Zehnder, deux cubes polariseurs séparent les deux polarisations et 
produisent ainsi les quatre interférogrammes en quadrature. 
 

Les verres ont été choisis de telle sorte que leurs indices de réfraction et leurs coefficients 
de dilatation permettent  de trouver une annulation de la sensibilité thermique à une température 
donnée. Pour cela il suffit de calculer l’évolution de la DDε avec la température et d’estimer la 
position de l’extrémum. Cette valeur dépend des épaisseurs choisies pour B1, B2, Q1 et Q2. Il 
est en principe possible d’ajuster le εZ pour avoir une stabilité thermique à une température 
donnée. Ce résultat est toutefois entaché par l’incertitude lié à la précision des coefficients 
caractérisant le verre. Mais il est possible d’y remédier en retaillant certaines lames (Bγ, Q1 et 
Q2) en fonction de la valeur de la température optimale trouvée en laboratoire.       

 
Figure 3-4. A gauche : schéma de principe du Mach-Zehnder avec en plus les cubes 
séparateurs de polarisation. Les quatre faisceaux de sortie sont numérotés de 1 à 4. A droite : 
Schéma optique du Mach-Zehnder seul, montrant les différents sous-systèmes : le MZ « à 
vide » constitué des deux blocs séparateur/recombinateur K1 et K2, la lame quart d’onde 

Q1-Q2 

K1 K2 

B1 B3 

B2 
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composée des lames Q1 et Q2, les lames internes dont l’une est coupée en deux (B1/B3) pour 
permettre la modulation de différence de marche. 

 
δ’analyse précise du design du εach-Zehnder sera traitée plus loin dans ce chapitre au 
paragraphe 3.3 
 
La calibration  

 

La calibration de l’instrument, c’est-à-dire l’extraction des caractéristiques des franges 
instrumentales (carte de phase, carte de contraste, carte de transmission) des quatre 
interférogrammes, se fait en utilisant les franges d’interférence produites par la lumière du ciel 
diurne donnant un champ de vitesse uniforme, puis en modulant (à l’aide du système piezo-
électrique) la différence de marche suivant quatre valeurs en quadrature de phase. Nous aurons 
alors pour chaque interférogramme la possibilité de connaitre en chaque point de l’image 
l’expression complexe des franges instrumentales par la méthode ABCD (voir ci-dessous). En 
modulant la différence de marche en continu entre 0 et Ȝ pendant l’intégration sur le capteur, il 
est également possible d’effacer les franges d’interférence et de produire des champs plats, très 
utiles pour caractériser la réponse de l’instrument.      
 

3.1.3 Principe de la mesure 

On a vu que la détermination de la vitesse en chaque point de la cible se fait par la mesure 
de la phase des franges en ce point (Figure 2-4). Pour mesurer la phase d’une frange sinusoïdale 
sans être gêné par les variations de flux, il est nécessaire d’avoir plusieurs points de mesure (au 
moins trois si on ne connait ni l’amplitude ni la fréquence). Dans notre cas la phase est déterminée 
par la méthode dite « ABCD » (Wyant, 1975) qui consiste à mesurer l’intensité en chaque point 
pour quatre déphasages différents espacés de π/β (Figure 3-5 et Figure 3-6). Ceci est assuré d’une 
part par l’interféromètre qui produit un déphasage de π/β entre les sorties de même polarisation 
et par la lame quart-d’onde qui ajoute un déphasage de π/β entre les deux polarisations de la 
lumière. Après séparation des deux polarisations par les cubes polariseurs en sortie du MZ 
(Figure 3-4), on obtient quatre images de franges en quadratures sur le capteur. 
 

 
Figure 3-5. Points de mesure du flux des franges par la méthode ABCD.  

   
Les images des quatre interférogrammes en quadrature de phase s’expriment alors par :  
 

,ݔ௜ሺܫ  ሻݕ = ,ݔ଴ሺܫ ሻͶݕ [ͳ + ,ݔሺߛ ሻݕ cosሺ∅ሺݔ, ሻݕ + ߮௜ሻ] (3.1) 

A 

B 
C 

D 
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ϕ 
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 avec : 

 ߮௜ = ሺ݅ − ͳሻ  (3.2) ߨʹ

 
soit : 
 

,ݔଵሺܫ  ሻݕ = ,ݔ଴ሺܫ ሻͶݕ [ͳ + ,ݔሺߛ ሻݕ cos(∅ሺݔ,  ሻ൯] (3.3)ݕ

 

,ݔଶሺܫ  ሻݕ = ,ݔ଴ሺܫ ሻͶݕ [ͳ + ,ݔሺߛ ሻݕ sin(∅ሺݔ,  ሻ൯] (3.4)ݕ

 

,ݔଷሺܫ  ሻݕ = ,ݔ଴ሺܫ ሻͶݕ [ͳ − ,ݔሺߛ ሻݕ cos(∅ሺݔ,  ሻ൯] (3.5)ݕ

 

,ݔସሺܫ  ሻݕ = ,ݔ଴ሺܫ ሻͶݕ [ͳ − ,ݔሺߛ ሻݕ sin(∅ሺݔ,  ሻ൯] (3.6)ݕ

 
où x et y sont les coordonnées de l’image, I0 le flux de l’image, Ȗ le contraste des franges (supposé 
identique dans les quatre images), ϕ la phase des franges et φi le déphasage introduit par la 
quadrature de la ieme image (i=1 à 4).   
 

 
Figure 3-6. Illustration des quatre interférogrammes en quadrature de phase fournis par 
l’instrument (L’orientation des interférogrammes a été ici ramené à celui de l’image de 
référence qui correspond à la voie 1).  

 
En construisant U et V de la manière suivante :  
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 ܷ = ଵܫ − ଵܫଷܫ + ଷܫ = ߛ cos� (3.7) 

 

 ܷ = ଶܫ − ଶܫସܫ + ସܫ = ߛ sin � (3.8) 

 
on trouve donc une expression complexe des franges d’interférence indépendante du flux de la 
source :  
 
 ܼ = ܷ + ܸ݅ = |ܼ|݁௜� (3.9) 

 
La valeur de la phase ϕ des franges est donnée simplement par l’argument de Z.  
 

3.2  Performances théoriques 

3.2.1 Cas de la quadrature parfaite 

δ’expression de la phase des franges de l’interférogramme peut être tirée de l’équation 
(2.1). Elle dépend de la différence de marche, du nombre d’onde moyen des raies d’absorption 
et de la vitesse de la source :   

 � = ȟ�଴′ሺͳߨʹ −  ሻ (3.10)ݒܿ

 
δa mesure de cette phase par la méthode ABCD s’exprime par : 
 

 � = atan ሺܷܸሻ (3.11) 

 
δ’erreur quadratique de cette mesure s’exprime pour de petite variation de U et V par :  
 

 < �ଶ >= �∅ଶ = (߲∅߲ܷ)ଶ �௨ଶ + (߲∅߲ܸ)ଶ �௏ଶ (3.12) 

 
Soit :  
 

 �∅ଶ = sinଶ��௎ଶ + cosଶ � �௏ଶߛଶ  (3.13) 
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Figure 3-7. Illustration du bruit de la phase en fonction du bruit sur les deux composantes U et 
V. La mesure est sans biais si le nuage de point (en bleu clair) est circulaire, ce qui est le cas 
lorsque σU et σV sont identique et indépendant. Si le nuage de point est une ellipse la valeur 
moyenne des angles ϕ correspondant à chaque point ne passera pas par le centre de l’ellipse et 
produira donc un bais.   

 
 
Si �௎ଶ et  �௏ଶ ne sont pas identiques, cela produit un léger biais de la mesure de la phase (Figure 
3-7). Cela peut se comprendre géométriquement par le fait que le nuage de point devient dans ce 
cas elliptique, or la pente moyenne de l’ensemble des droites relient une origine vers l’ensemble 
des points d’une ellipse décentrée ne correspond pas à une droite passant par le centre de celle-
ci. Ce biais peut s’exprimer pour des petites variations de U et V par :  
 
 <߳ >=< �ሺܷ, ܸሻ − �ሺܷ + ܷ݀, ܸ + ܸ݀ሻ > (3.14) 

 

 < ߳ >= ߲∅߲ܷ < ܷ݀ > +߲∅߲ܸ < ܸ݀ > + ͳʹ ߲ଶ∅߲ܷଶ < ܷ݀ଶ > + ͳʹ ߲ଶ∅߲ܸଶ < ܸ݀ଶ > (3.15) 

 
dU et dV étant des variables aléatoires gaussiennes de moyenne nul représentant le bruit de U et 
V.  δe calcul abouti à l’expression du biais :  
 

 < ߳ >= sin ଶߛʹ�ʹ ሺ�௎ଶ − �௏ଶሻ (3.16) 

 
Ce biais, qui se présente comme des franges parasites de fréquence double par rapport aux franges 
instrumentales, reste relativement faible (U et V sont comparables) mais peut être soustrait par 
cette estimation si sa présence devient gênante.   
 

 

ϕ 

įϕ 

U 

V 

įU 
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Le bruit affectant U et V est lié au bruit des images, qui est dominé par le bruit de photons (le 
bruit de lecture étant de l’ordre de 9 ADU pour un bruit de photon de l’ordre de 70 ADU).  Dans 
ce cas nous avons :  
 

 < ܷଶ >= �௎ଶ = ଶ(ଵܫ߲ܷ߲) �ூభଶ + ଶ(ଷܫ߲ܷ߲) �ூయଶ  (3.17) 

 
soit :  

 �௎ଶ = Ͷܫଵܫଷሺܫଵ +  ଷሻଷ (3.18)ܫ

 

 �௏ଶ = Ͷܫଶܫସሺܫଶ +  ସሻଷ (3.19)ܫ

 
Dans le cas idéal où les quatre voies de l’instrument sont identiques en flux nous pouvons écrire :  
  

 �∅ଶ =  ଶܰ (3.20)ߛʹ

 
où N est le nombre total de photoélectrons collectés par la caméra.   
 
En tenant compte de l’équation (2.6), on trouve un bruit de mesure de la vitesse Doppler égal à :  
 

ݒߜ  =  ȟ√ʹܰ (3.21)ߨߛߣܿ

 
 

3.2.2 Cas de la non quadrature   

 
Si les interférogrammes en sorties du MZ qui ont la même polarisation (I1 et I3 ou I2 et 

I4) sont forcément en opposition de phase pour des raisons de conservation d’énergie (à condition 
que les séparatrices ne soit pas absorbantes), ceux dont la polarisation est opposée (I1 et I2 ou I3 
et I4) peuvent ne pas être déphasés exactement de π/β pour des raisons liées à l’imperfection du 
traitement des surfaces séparatrices. Dans ce cas, U et V ne sont pas parfaitement orthogonaux 
et s’écriront :  
 
 

 ܷ = −ɀsin ቀ߮ଵ − ߮ଷʹ ቁ sin ቀ� + ߮ଵ + ߮ଷʹ ቁͳ + cos ቀ߮ଵ − ߮ଷʹ ቁ cos ቀ� + ߮ଵ + ߮ଷʹ ቁ = ɀ cos (� + ߮ଵ + ߮ଷʹ −  (3.22) (ߨʹ

 

 ܸ = −ɀsin ቀ߮ଶ − ߮ସʹ ቁ sin ቀ� + ߮ଶ + ߮ସʹ ቁͳ + cos ቀ߮ଶ − ߮ସʹ ቁ cos ቀ� + ߮ଶ + ߮ସʹ ቁ = ɀ sin (� + ߮ଶ + ߮ସʹ ) (3.23) 

 
Ce que l’on peut écrire par :  
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ܷ = ɀ cos� 

 ܸ = ɀ sinሺ� +  ሻ (3.24)ߠ

 
avec  
 

ߠ  = ߮ଶ +߮ସ − ߮ଵ − ߮ଷ − ʹߨ  (3.25) 

 
ou encore, par soucis de symétrie : 

 

ܷ = ɀ cos (� −  (ߠʹ
 ܸ = ɀ sin (� +  (3.26) (ߠʹ

 
En développant U et V, on trouve U’ et V’ tel que :  

 ܷ′ = ߛ cosሺ�ሻ = ܷ cosሺߠ ʹ⁄ ሻ − ܸ sinሺθ/ʹሻcos ߠ  (3.27) 

 

 ܸ′ = ߛ sinሺ�ሻ = ܸ cosሺߠ ʹ⁄ ሻ − ܷ sinሺߠ ʹ⁄ ሻcos ߠ  

 
(3.28) 

δa phase s’écrira alors :  

 � = ݊ܽݐܽ ቆܸ′ܷ′ቇ = ݊ܽݐܽ ቆܸ cosሺߠ ʹ⁄ ሻ − ܷ sinሺߠ ʹ⁄ ሻܷ cosሺߠ ʹ⁄ ሻ − ܸ sinሺߠ ʹ⁄ ሻቇ (3.29) 

 
En appliquant l’équation (3.12) à la nouvelle expression de la phase, on trouve un bruit de phase 
de :  
 

 �∅ଶ = sinଶሺ� + ሻߠʹ �௎ଶ + cosଶሺ� − θʹሻ �௏ଶߛଶ cosଶ ߠ  (3.30) 

 
τn constate que le bruit de la phase augmente avec ș. Pour que le bruit n’augmente pas de plus 
de 10% en moyenne, l’angle ș doit rester inférieur à βη°.   
 
Dans le cas ou �௎ଶ = �௏ଶ nous avons : 

 �∅ଶ = sin ʹ� sin ߠ + ͳߛଶ cosଶ ߠ �௎ଶ (3.31) 
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En appliquant l’équation (3.15) on trouve la nouvelle expression du biais correspondant :  
 

 
< ߳ >= ͳʹߛଶ cosସ ߠ {sin ʹ� cos ߠ [�௎ଶ − �௏ଶ]+ ͳʹ sin ߠʹ [cosሺʹ� − ሻ�௎ଶߠ + cosሺʹ� +  ሻ�௏ଶ]} (3.32)ߠ

 
Si ș=0 on retrouve bien l’expression (3.16) et dans le cas ou �௎ଶ = �௏ଶ on a :  
 

 < ߳ >= �௎ଶ sin ଶߛʹߠʹ cosଷ ߠ cosሺʹ�ሻ (3.33) 

 
Le biais prend donc la forme d’une sinusoïde de même nature que les franges instrumentales 
mais de fréquence double et de faible amplitude.   
 

>ሺ݌݉ܣ  ߳ >ሻ = sin cosଷߠʹ ߠ �௎ଶʹߛଶ = sin cosଷߠʹ ߠ  ଶܰ (3.34)ߛʹ

En termes de vitesse cela donne :  
 

>ሺ݌݉ܣ  ݒ >ሻ = sin cosଷߠʹ ߠ  ଶܰ (3.35)ߛȟߨߣܿ

 
Ce modèle n’est valide que pour des bruits faibles devant le contraste des franges, c’est-à-dire 
pour ݌ = �ఊೆ  inférieur à 0.5 (Figure 3-8). Dans ce cas, la limite fixée à p=0.5 nous donne un 

nombre minimum de photoélectrons par pixels de :  
 

 ܰ > ଶߛͅ ≅ ͶͶͲͲ (3.36) 

 
N est en général supérieur à 10000 e-/px par intégration pour Jupiter dans les conditions normales, 
ce qui donne p < 0.25. Cependant, ce terme peut devenir gênant si le nombre de photons diminue, 
sur Saturne par exemple. 
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Figure 3-8. Illustration du biais simulé (en bleu) et son modèle (en rouge) au premier ordre 
pour trois niveaux de bruit (p=0.1, 0.25 et 0.5) 

 
 

δ’estimateur de la phase par la méthode ABCD n’est pas idéal lorsque la 
quadrature entre les quatre périodogramme n’est pas respectée. Si l’écart à la quadrature 
est trop important, il est sans doute préférable de chercher un autre estimateur qui 
produirait moins de bruit et pas de biais. Si, par exemple nous normalisons chaque 
interférogramme par la somme des interférogramme en opposition de phase (I1/(I1+I2), 
Iβ/(I1+Iβ) …) nous aurions en chaque point de l’image 4 mesures d’une sinusoïdale dont 
on pourrait ajuster la phase. δ’estimateur de la phase serait dans ce cas une moyenne 
pondérée des quatre estimations indépendantes. δa mise en œuvre d’un nouvel estimateur 
demanderait plus de travail que ce qui a été fait, et fait partie des améliorations possibles 
pour la suite. 

 
 

 

3.2.3 Optimisation du rapport signal à bruit  

 
δ’équation (3.21) nous montre que pour diminuer le bruit sur la mesure de la vitesse, il 

faut augmenter trois paramètres : la différence de marche Δ, le contraste Ȗ des franges et le 
nombre N de photoélectrons. Toutes ces variables sont dépendantes les unes des autres, tout le 
problème consiste à trouver une zone du spectre solaire qui minimise le bruit de vitesse en jouant 
sur la largeur de la bande passante du filtre interférentiel et sa position centrale. 
 
Le contraste des franges est donné par le module de la transformée de Fourrier du spectre S(ı) 
sélectionné par le filtre interférentiel normalisé par le flux total. 
 

ߛ  = |ℱሺܵሺ�ሻሻ|∫ ܵሺ�ሻ  (3.37) 

Nous cherchons donc à minimiser :  
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~௩�ߜ  ͳ�଴ȟߛ√ܰ~ √∫ܵሺ�ሻ�଴ȟ|ℱሺܵሺ�ሻሻ| (3.38) 

 
La Figure 3-9 illustre une zone du spectre solaire sélectionné par un filtre interférentiel de bande 
passante égale à 1 nm centré sur Ȝ=η1λ.θ4 nm. δe contraste des franges de l’interférogramme 
correspondant et le bruit de vitesse en fonction de la différence de marche sont illustrés par la 
Figure 3-10. Nous trouvons dans ce cas un optimum pour une différence de marche de 5190 µm.  
 
 

 
Figure 3-9. Zone spectrale sélectionnée par le filtre interférentiel. Les lignes verticales 
illustrent la périodicité des franges d’interférences (spectrales) à une différence de marche de 
5mm. Cette périodicité proche de celle des raies explique le maximum de contraste obtenu à 
cette DDM.   
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Figure 3-10. Exemple du calcul du contraste des franges en fonction de la différence de marche 
pour un filtre de 1nm de large et centré sur 519.64 nm (en haut). La figure du bas montre la 
valeur du bruit de la phase correspondant en fonction de la différence de marche.     

 
 

En cherchant cet optimum pour différentes zones du spectre, il est possible de trouver la 
configuration offrant le moins de bruit instrumental. La Figure 3-11 illustre une telle exploration 
dans une petite zone spectrale riche en raies régulières entre 519 nm et 520 nm avec une bande 
passante comprise entre 0.25 et 1.5nm. La carte de rms de la vitesse montre deux minimas locaux 
μ un premier pour Ȝ0=519.7 nm et Δı=0.4ηnm qui correspond à une différence de marche 
importante de 1.4 cm. δe second à Ȝ0=η1λ.4ηnm et Δı=0.7nm qui correspond à une différence 
de marche de 5270 µm. δe premier minium a l’inconvénient de fonctionner à une grande 
différence de marche avec un faible contraste et une bande passante très étroite (trop petite pour 
un filtre interférentiel). δe second minimum a l’avantage de fonctionner à une différence de 
marche plus faible avec un contraste plus fort et une bande passante plus large.    
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Figure 3-11. Illustration de la recherche de la zone optimale du spectre solaire offrant une 
minimisation du bruit de vitesse en fonction de la position et de la largeur du filtre 
interférentiel. Image en haut à gauche : valeur du rms minimum de la vitesse (normalisé). 
Image en haut à droite : différence de marche correspondant au bruit de vitesse minimum. 
Figure du bas : contraste des franges correspondant à la carte de bruit de vitesse minimum. 
Sur la carte du rms de la vitesse, on constate deux minimas locaux : un premier pour 
λ0=519.7nm et Δσ=0.45nm qui correspond à une différence de marche importante de 1.4 cm, le 
second à λ0=519.45nm et Δσ=0.7nm qui correspond à une différence de marche de 5270 µm. 

 
 

δe choix s’est porté sur un filtre interférentiel avec 1.07 nm de bande passante centré sur 
519.64 nm. Un calcul plus précis du contraste a été effectué en utilisant la forme exacte du profil 
du filtre interférentiel (Figure 3-12). Le contraste est de 5.1% pour Δ=η1λ0 µm à 519.64 nm le 
maximum étant pour Δ=ηβγ0µm à η1λ.γ4 nm avec η.η%.  
 

δe point de fonctionnement optimal de l’instrument est assez tolérant aux variations des 
paramètres. Pour une longueur d’onde centrale donnée, une incertitude sur Δ de ±7ηµm entraine 
une dégradation du signal à bruit de 10% maximum. De même pour une différence de marche 
donnée, une incertitude sur Ȝ de ±0.γ0 nm dégrade le signal à bruit de 10%. Bien que le filtre 
interférentiel soit théoriquement centré sur 519.64 nm il existe une incertitude de l’ordre de 0.2 
nm sur sa valeur réelle.       
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Figure 3-12. Valeur du contraste des franges en fonction de la différence de marche pour deux 
zones du spectre.  

 
Figure 3-13. Spectre centré à 519.34 nm 

 

3.2.4 Dispersion chromatique  

 

Le calcul précédent suppose que la différence de marche soit indépendante de la longueur 
d’onde, or DSI est un interféromètre composé de bloc de verre dont l’indice de réfraction change 
légèrement avec la longueur d’onde. Δ étant fonction de la longueur d’onde, l’interférogramme 
n’est plus exactement fonction de la transformée de Fourier mais s’écrira :   
 

>−ሺ�ሻܫ  ሺ�ሻܫ > ~ ͳʹ∫ ܵሺ�ሻ cosሺʹߨ�∆ሺ�ሻሻ ݀�∞
଴  (3.39) 

 
 
L’intervalle spectral étant très étroit, on peut exprimer la différence de marche en fonction de ı 
par son développement au premier ordre :  
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 ∆ሺ�ሻ ≅ ∆ሺ�଴ሻ + ߲∆ሺ�ሻ߲� |�బ ሺ� − �଴ሻ = ∆ሺ�଴ሻ + �ሺߚ − �଴ሻ (3.40) 

 
avec ȕ une constante déduite des coefficients caractérisant l’indice du verre en fonction de la 
longueur d’onde et les facteurs géométriques (ȕ= 81 µm/µm-1).  
 

Qualitativement nous pouvons dire que la variation conjointe de ı et de Δ(ı) dans le cas 
chromatique « accélère » l’évolution de la phase en fonction de ı, la sinusoïde cosሺʹߨ�∆ሺ�ሻሻ se 
resserre donc par rapport au cas non chromatique et n’est plus en phase avec les raies périodique 
du spectre. Pour retrouver la même périodicité que les raies du spectre, il faut se placer à une 
différence de marche effective plus petite. Quantitativement cela peut se montrer simplement en 
faisant un second développement limité de la phase ∅ =  ሺ�ሻ au premier ordre et en∆�ߨʹ
considérant que l’intervalle spectral est suffisamment petit pour admettre que l’évolution de la 
phase reste linéaire. Nous avons donc : 
 

 ∅ሺ�ሻ ≅ ∅ሺ�଴ሻ + ߲∅߲�|�బ ሺ� − �଴ሻ = ଴ȟሺ�଴ሻ�ߨʹ + ሺ∆଴ߨʹ + �଴ሻሺ�ߚ − �଴ሻ (3.41) 

Soit :  

 ∅ሺ�ሻ = ሺȟሺ�଴ሻ�ߨʹ + ଴ሻ�ߚ + ߮ (3.42) 

avec ߮ =   ߚ଴ଶ�ߨʹ−
 
En reprenant l’expression du périodogramme donné par(3.39) nous trouvons pour le cas 
chromatique : 
  

>−ሺ�ሻܫ  ሺ�ሻܫ > ~ ͳʹ∫ ܵሺ�ሻ cosሺʹߨ�ሺȟሺ�଴ሻ + ଴ሻ�ߚ + ߮ሻ݀�∞
଴  (343) 

 
Ce qui est équivalent au périodogramme non chromatique (au déphasage près) mais avec une 
translation de la différence de marche. Cette expression est également équivalente à la 
transformée de Fourier du spectre (toujours au déphasage près), qui donne une différence de 
marche optimale égale à ∆଴. Le nouveau maximum se trouve donc pour ȟሺ�଴ሻ  tel que ∆଴=ȟሺ�଴ሻ +  ଴ . La valeur de la différence de marche effective ȟሺ�଴ሻ correspondant au contraste�ߚ
maximum dans le cas chromatique s’exprimera alors par rapport au cas non chromatique par :  

 ∆௘௙௙= ∆଴ − ଴�ߚ = ∆଴ − ͳͷ͸ µ݉ (3.44) 

avec ∆௘௙௙ la différence de marche effective optimale de l’instrument (maximisant le contraste) 
mesurable à ı0, et Δ0 la différence de marche optimale trouvé dans le cas non chromatique.  
 



3.2 Performances théoriques 

71 

 

La véritable différence de marche optimale ne se trouve donc pas autour de 5190 µm mais plutôt 
à 5034 µm. La Figure 3-14 montre la courbe de contraste calculé à partir de l’équation (3.39) 
après normalisation par le flux total dans le cas chromatique et non chromatique.   
 
 

 
Figure 3-14. Evolution du contraste des franges avec et sans dispersion chromatique. 

 
 

Effet du chromatisme sur la sensibilité  

 

Les aspects chromatiques pouvant porter à confusion, clarifions ici l’expression de la 
sensibilité de l’instrument dans ce cas. 
 
δa sensibilité de l’instrument dans le cas non chromatique s’écrit à partir de l’équation (2.6) : 

 ܵ = ݒ݀�݀ = ȟ଴�଴ܿߨʹ−  (3.45) 

Dans le cas chromatique nous devons tenir compte de l’évolution de la différence de marche avec 
la longueur d’onde, en reprenant l’équation (3.42) nous avons :  

 ∅ሺ�ሻ = ȟ௘௙௙)�ߨʹ + ଴൯�ߚ + ߮ = ȟ଴�ߨʹ + ߮ (3.46) 

Ce qui aboutit à une sensibilité ayant la même expression que pour le cas non-chromatique, c’est-
à-dire que c’est bien la différence de marche Δ0 correspondant à la valeur optimale du cas non-
chromatique qui est utilisée, et non Δeff .  
 
 

3.2.5 Ordre de grandeur des performances attendues  

 
Le Tableau 3-2 donne l’ordre de grandeur des paramètres de fonctionnement prévus pour 

l’instrument.  
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Tableau 3-2  Paramètres de fonctionnement pour DSI 

Champ  ~1° 

Diamètre pupille  ~7 mm 

Diamètre D du télescope ~1 m 

Echantillonnage de l’image  ~7.5 px/arcs 

Δeff 5040 µm 

Δ0 5196 µm 

Contraste des franges max. 5 % 

 Ȝ0 519.64 nm 

ΔȜ 1.07 nm 

Interfranges ~20 px 

Magnitude mv de Jupiter -2.5 

Transmittance atmosphère TA ~0.77 

Transmittance du télescope  ~0.62 

Transmittance du filtre TF 0.006 

Transmittance de l’instrument TI ~0.45 

Efficacité quantique Q de la caméra  0.95 

 
Le nombre total N de photoélectrons produit par la caméra s’écrit :  
 

 ௧ܰ = Ͳ.Ͳͺͻ ଴ܹ ଶͶܦߨ ଴ℎܿߣ ͳͲ−௠�ଶ.ହ ஺ܶ ிܶ ்ܶ ூܶܳ = ͺ.͹͹ ͳͲ଻ ݁−/(3.47) ݏ 

 
 
avec W0 =3.92.10-8 Wm-2s-1µm-1 l’énergie reçu par m2 pour une étoile de magnitude visible égale 
à 0 (la largeur de la bande du visible est de 0.089µm), Tx la transmittance de l’Atmosphère, du 
Filtre, du Télescope et de l’Instrument, Q l’efficacité quantique de la caméra.   
 

δ’extinction atmosphérique est essentiellement due à la diffusion de Rayleigh dont on 
peut calculer la valeur en fonction de l’altitude et de la longueur d’onde (Hayes and Latham, 
1975) et à la diffusion des aérosols qui se calcul en fonction l’AτD (Aerosol Optical Depth) de 
valeur variable avec les saisons. Pour le site de Calern la transmittance de l’atmosphère est au 
mieux de  80% au zénith et 77% à la hauteur maximale de Jupiter. La transmittance du télescope 
résulte de la réflexion de quatre miroirs (4 réflectances de 90% environ) et de l’obstruction 
centrale (0.λη). δa faible transmittance du filtre interférentielle placé à l’entrée de l’instrument 
est essentiellement due à la faible largeur de la bande passante (1.07 nm) et à sa transmission 
maximale qui est de 50% (0.5x1.07/8λ). δa transmittance de l’instrument va dépendre des 
coefficients de transmission de toutes ces surfaces.      
 

Au final le nombre moyen total de photoélectrons par pixel et pour 30s de pose est estimé 
à N=33000 e-/px ou 8250 e-/px pour chaque sous images.  
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Dans le cas idéal d’un contraste de η%, d’une quadrature de phase parfaite, et d’un flux 
maximal nous trouvons un bruit théorique(3.21) pour la vitesse Doppler pour chaque pixel et 
chaque image de :  
ݒߜ  = ܰʹ√ȟ଴ߨߛߣܿ = ͹Ͷ͵ ݉.  ଵ−ݏ
 
Et pour la vitesse radiale effective Vr : 
ߜ  ௥ܸ = ݒʹߜ = ͵͹ͳ ݉.  ଵ−ݏ

 
Intégré sur tout le disque de Jupiter (dont le diamètre vaut environ de 4β" d’arc au moment des 
observations soit R~158px) le bruit de la mesure de la vitesse diminue en racine carré du nombre 
de pixel, le bruit de chaque pixel étant indépendant car dominé par le bruit de photon. En tenant 
compte de l’assombrissement centre-bord et l’aplatissement de la planète, nous trouvons un bruit 
de vitesse par image pour 30s égal à :  
௜ݒߜ  = ሻଶܴߙሺߨ√ݒߜ =  ݏ/݉ ͵.͵
  α est un facteur qui permet de se ramener à un rayon équivalent de Jupiter avec un flux uniforme. 
Ici α=0.78λ. 
 
δe but étant d’intégrer des données sur plusieurs jours, il est utile d’estimer le niveau de bruit 
blanc attendu en termes de densité spectrale. On aurait au bout de 106s d’intégration (soit un peu 
plus de 11 jours) :      
௜௦ݒߜ  = ௜√ͳͲ଺/͵Ͳݒߜ = ͳ.ͺ ܿ݉.  ଵ/ଶ−ݖܪߤଵ−ݏ
 
Cette valeur est relative à la vitesse Doppler, or la vitesse radiale effective de la surface de Jupiter 
est à peu près égale à la moitié de la vitesse Doppler soit :    
ߜ  ௥ܸ~Ͳ.ͻ ܿ݉.  ଵ/ଶ−ݖܪߤଵ−ݏ
 
Ces valeurs sont optimales et optimistes. Dans les faits en prenant en compte le flux moyen réel, 
le nombre de pixels réellement utilisables, le contraste moyen réel et la quadrature de phase 
imparfaite et le type de masque utilisé, nous trouvons plutôt une valeur de bruit de photons proche 
de ߜ ௥ܸ~͵ à Ͷ  ܿ݉.  .ଵ/ଶ−ݖܪߤଵ−ݏ
 

3.2.6 Effet de la PSF sur le contraste des franges  

 

La valeur du rms du bruit de vitesse trouvée précédemment suppose un contraste des 
franges optimal de 5%. Or dans les conditions réelles des observations, il faut s’attendre à une 
certaine dégradation du contraste du fait de la turbulence. Dans ce cas l’image et la carte de 
vitesse sont convoluées par la PSF avant d’entrée dans l’instrument. Du fait du fort gradient de 
vitesse à la surface de Jupiter (due à la rotation rapide de Jupiter), un même point de sa surface 
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verra la largeur des raies spectrales solaires s’élargir, ce qui va se traduire par une baisse du 
contraste à une différence de marche donnée.  
 

Si on considère le flux de Jupiter constant sur une zone de dimension comparable à la 
PSF, l’ensemble des vitesses Doppler portées par les photons en un point donné de Jupiter aura 
une distribution qui sera le résultat de la somme de tous les photons issus de l’entourage immédiat 
de ce point pondéré par la forme de la PSF (assimilé à une gaussienne). Le gradient de vitesse 
n’affectant approximativement qu’un axe de Jupiter (ici l’axe des x), on peut écrire dans un 
premier temps l’histogramme normalisé de l’ensemble des coordonnées x contenues dans la PSF 
de la manière suivante : 
 

 ℎሺݔሻ = ሺ௫+௬ሻమଶ��మ−݁∫ܣ ߨʹ√ͳ�௫ ~  ݕ݀   ݁− ௫మଶ��మ (3.48) 

 

avec x,y les coordonnée de l’image de Jupiter et ıx l’écart-type de x ou y qui s’écrit :  
 

 �௫ = ܾ ͷͷ͵.ʹܯܪܹܨ  (3.49) 

 
avec b le facteur d’échelle en px/asec (de l’ordre de 7.η px/asec) et FWHM (Full Width at Half 
Maximum) la largeur à mi-hauteur de la PSF.  
 

Pour une rotation solide, nous avons une vitesse radiale qui est proportionnelle à la 
position en x (si l’axe de rotation est le long de l’axe y), soit v=ax, a étant le gradient de vitesse 
le long de l’équateur. Pour une configuration typique de l’instrument, nous avons pour Jupiter 
a=156m/s/px (en tenant compte du double effet Doppler résultant de la réflexion de la lumière 
solaire sur Jupiter).   
 
δ’histogramme normalisé des vitesses s’écrira donc :    
 

 ℎሺݒሻ = ͳ�௩√ʹߨ   ݁− ௩మଶ��మ (3.50) 

 
On peut l’exprimer en termes de décalage Doppler en partant de l’expression de v : 
 

ݒ  = �ܿ଴ ሺ� − �଴ሻ (3.51) 

et  

 �௩ = �ܿ଴  (3.52) �ߜ

Soit :  

 ℎሺ�ሻ = ͳߨʹ√�ߜ   ݁− ሺ�−�బሻమଶఋ�మ  (3.53) 
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D’après l’équation (2.14), le contraste s’exprime par :  
 

ሺ∆ሻ|~|ℱ[݃ሺ�ሻ̂݃|~ߛ  ∗ ℎሺ�ሻ]| = |݃̂ሺ∆ሻ|. |ℎ̂ሺ∆ሻ| (3.54) 

 

ߛ  = |଴|ℎ̂ሺ∆ሻߛ =  ଴݁−ଶ�మఋ�మ∆మ (3.55)ߛ

avec : 

�ߜ  = �଴ܿ �௩ = �଴ܿ ܽ�௫ = ܾܽ�଴ܿ ͷͷ͵.ʹܯܪܹܨ  (3.56) 

Soit : 

ߛ  =  ଴݁−଴.଴଴ହଵସ ிௐுெమ (3.57)ߛ

 
 

Figure 3-15. Evolution théorique du contraste des franges avec la FWHM 

 
La perte de contraste devient supérieure à 10% au-delà d’une FWHε de 4 asec.    
 
Remarquons qu’il est également possible de raisonner du seul point de vue de la phase et de dire 
que le contraste des franges résulte du brouillage causé par la somme de franges déphasées par 
une variable aléatoire d’écart-type égale à �∅ = ܽ�௫, la phase étant égale à � = ܿ/ݔ଴ܽȟ�ߨʹ et �௫ ݔܣ= =  : ଴ cela nous donne la même expression pour le contraste�ܽ/�ߜܿ
 

ߛ  = ∫ ℎሺݔሻ cosሺݔܣሻ =+∞
−∞ ଴݁− ஺మ��మଶߛ = ଴݁− ��మଶߛ =  ଴݁−ଶ�మఋ�మ∆మ (3.58)ߛ

 
Nous constatons que la PSF, qui résulte essentiellement de la turbulence, ne diminue pas le 
contraste de plus de 10% si la FWHM reste inférieure à 4 asec.    
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D’autres facteurs peuvent diminuer le contraste, comme un réglage imparfait de l’instrument ou 
la qualité optique des surfaces du Mach-Zehnder. Nous verrons cela dans le chapitre suivant qui 
traite de la modélisation de l’instrument lui-même.  

3.3 Modélisation du Mach-Zehnder 

 
Cette section décrit la modélisation théorique du Mach-Zehnder à partir de ces différentes 

caractéristiques. Un modèle analytique développé par Jean Gay et basé sur des approximations 
aux petits angles sera décrit en détail, suivi d’un modèle vectoriel sans approximations que j’ai 
développé dans le but de compléter la modélisation et d’explorer différentes configurations de 
l’instrument (notamment l’inclinaison quelconque des surfaces), ce qui peut être utile, entre 
autres, pour les phases de réglage de l’instrument.     
 
Schéma et notation :     

 
La Figure 3-16 décrit le schéma général du Mach-Zehnder avec ces trois types de verre : 

le K5G20 (pour K1 à K4), le BK7G18 (pour B1 à B3) et le Quartz (pour Q1 et Q2).      
 

 
 

Figure 3-16. Design optique du Mach-Zehnder. Les verres de type BKG18 sont en bleu clair, 
les verres de type K5G20 en bleu foncé et les lames de quartz en vert. Les lignes en pointillés 
représente les trajets des rayons dans le MZ à vide (sans les lame de verre B et Q),  E 
représente le décalage entre les pupilles en sortie du MZ à vide. Les surfaces en rouge sont 
celles traitées pour être des séparatrice, les surfaces en fuchsia sont celles traitées anti- reflet.    

 
 
Le chemin optique en sortie du Mach-Zehnder sera noté įi avec i=a pour la voie a (passant par 
K2, B1, B3 et K3) et i=b pour l’autre voie. δa différence de marche entre les deux voies (pour 
une polarisation donnée) s’écrira donc : 

ܯܦܦ  = ௔ߜ − ௕ߜ = ߨߣʹ ሺ�௔ − �௕ሻ (3.59) 

 
Les propriétés de réflexion et de transmission des surfaces séparatrices sont notées en minuscules 
pour l’amplitude (t et r) et en majuscules pour l’intensité (t2=T et r2=R). Les propriétés de la 
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seconde séparatrice seront notées (’).  Les deux composantes de la polarisation linéaires sont 
notées ∥ et ⊥.  
 
δ‘amplitude du champ électrique de l’onde plane électromagnétique de longueur d’onde Ȝ 
s’écrit : 

ܧ  = ଴|݁௝(�௧−ଶ�ఋ�ఒܧ| )
 (3.60) 

įi étant le chemin optique de la voie a ou b.  
 
Son intensité s’écrit :  

~ܫ  < ℜሺܧሻଶ > ~ < ∗�ܧ >=  ଴|ଶ (3.61)ܧ|

   

3.3.1 Résultats des interférences monochromatiques en sortie du Mach-Zehnder : 

 
Ce qui nous intéresse ici c’est l’intensité, c’est-à-dire le résultat moyen du module de 

l’interférence entre les deux ondes planes monochromatiques Ea et Eb en sortie du Mach-Zehnder. 
On peut donc se passer de la variable temporelle pour le champ E et écrire simplement :  
 

௜ܧ  = ଴|݁௝ଶ�ఋ�ఒܧ| =  ଴|݁௝�� (3.62)ܧ|

 
Les séparatrices  

 
Les éléments principaux du Mach-Zehnder sont les deux séparatrices supposés 

identiques. Ces séparatrices sont constituées par plusieurs couches minces de matériaux 
diélectriques. L’utilisation d’une multicouche permet de réduire l’indice de réfraction du 
matériau utilisé mais cela augmente la variation des valeurs de transmission et de la réflexion 
avec longueur d’onde. Si la couche n’est pas absorbante, nous avons un déphasage de π/2 entre 
l’onde transmise et réfléchie. Sinon, le déphasage peut s’écarter de π/β. Il en résulte qu’en sortie 
du Mach-Zehnder constitué de deux lames séparatrices, les deux ondes de même polarisation 
peuvent ne pas être exactement en opposition de phase.   
 

Dans notre cas les surfaces séparatrices se situent entre les blocs de verre K1/K2 et 
K3/K4. Elles sont constituées de couches de matériaux diélectriques. Le traitement des surfaces 
séparatrices est théoriquement optimisé pour la longueur d’onde de fonctionnement du εach-
Zehnder qui est de η1λ.θ nm afin d’avoir des transmissions et des réflexions proches de η0% 
dans les deux polarisations. 
  

Des mesures ont été faites de ces coefficients lors de la thèse de Laurence Soulat (2013), 
les valeurs alors trouvées sont résumées dans le Tableau 3-3. Les deux surfaces séparatrices ont 
des coefficients identiques.  
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Tableau 3-3.  Coefficients de transmission et de réflexion des surfaces.TAR et TNAR sont les 
coefficients de transmission des surfaces traitée et non traitées anti-reflet.Les autres 
correspondent aux surfaces séparatrices 

 ∥ܶ 0.56 ⊥ܶ 0.54  ܴ∥ 0.35 ܴ⊥ 0.36 
TAR 0.99 
TNAR 0.96 

   
 
En sortie des surfaces séparatrices nous avons théoriquement pour les coefficients de 
transmission et réflexion en amplitude pour chaque polarisation :  
 

 
∥ݐ = √ܶ  ݁௜∅೟∥ et ݎ∥ = √ܴ  ݁௜∅ೝ∥ 

⊥ݐ  = √ܶ  ݁௜∅೟⊥  et ݎ⊥ = √ܴ  ݁௜∅ೝ⊥  

(3.63) 

 
Il serait possible de calculer ces valeurs de manière théorique à partir de des indices de réfraction 
des différentes couches ainsi que de leurs épaisseurs, il est toutefois difficile d’obtenir du 
constructeur tous les paramètres de cette surface dont certains sont probablement partiellement 
empiriques.  
 
Les expressions théoriques des caractéristiques d’une surface séparatrice se déduisent des 
équations de Maxwell (Born et al., 2000) :  
 
 
Soit ni l’indice du milieu d’incidence, nt l’indice du milieu de transmission et nk l’indice de la 
keme couche du milieu d’indice nk et d’épaisseur ek.  
  
Pour chaque couche, nous avons la relation de Descartes : 

 ݊௜ sin ௜ߠ = ݊௞ sin  ௞ (3.64)ߠ

avec le déphasage : 

 ∅௞ = ߣߨʹ ݊௞݁௞ cos Θ௞ 

 
(3.65) 

 
Pour gérer le traitement multicouche, on définit une matrice de transfert M égale au produit des 
matrices de transfert de chaque couche :   

௞ܯ  = ቌ cos∅௞ ௞݅݌ sin ∅௞݅݌௞ sin ∅௞ cos ∅௞ ቍ (3.66) 

 
pk étant définit pour les deux polarisations :  
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∥௞݌ = ݊௞ cos Θ௞   et   ݌௞⊥ = ଵ௡� cos Θ௞ 

 
Si mij sont les éléments de la matrice M, les coefficients de réflexion et de transmission du milieu 
multicouche s’écriront : 
∥ݎ  = ሺ݉ଵଵ +݉ଵଶ݌௧∥ሻ݌௜∥−ሺ݉ଵଵ +݉ଵଶሻ݌௧∥ሺ݉ଵଵ +݉ଵଶ݌௧∥ሻ݌௜∥+ሺ݉ଵଵ +݉ଵଶሻ݌௧∥ 
∥ݐ  = ௜∥ሺ݉ଵଵ݌ʹ +݉ଵଶ݌௧∥ሻ݌௜∥+ሺ݉ଵଵ +݉ଵଶሻ݌௧∥ 
 
avec pi et pt correspondant au premier et dernier milieu qui encadrent le substrat : 
 

∥௧݌  = ݊௧ cos θ௧ =݊௧√ͳ − (݊௜݊௧ sin θ௧)ଶ (3.67) 

 
 
Nous avons donc au final : 

 ܴ = ܶ        ଶ|ݎ| = ௜݌௧݌ ଶ        �௥|ݐ| = argሺݎሻ      �௧ =  arg ሺݐሻ (3.68) 

 
δes indice de réfraction peuvent tenir compte de l’absorption éventuelle du milieu en lui ajoutant 
une partie imaginaire (c’est notamment le cas des substrats métalliques).  
 
δes substrats diélectriques utilisés sont en général formés d’une alternance de deux matériaux 
différents, l’un étant à fort indice (par exemple du σb2O5 avec un indice de n=β.4) et l’autre 
d’indice plus faible (comme SiO2 d’indice 1.η). Toute la difficulté est de trouver l’épaisseur et le 
nombre de couches pour optimiser la surface séparatrice à la longueur d’onde d’utilisation et 
pour les deux polarisations.     
 
Le fabriquant nous a informé que la surface séparatrice est formée de 25 couches de différents 
matériaux (Tableau 3-4), mais nous n’a fourni ni la valeur des différentes épaisseurs utilisées ni 
leurs ordres. 
 
Tableau 3-4. Composants de la surface séparatrice 

Matériau Indice 
MgF2 1.38 
SiO2 1.46 
TiO5 2.3 
Dralo (Ti-Al-oxide) 2.2 

 
 
Le constructeur nous a fourni par ailleurs les courbes de transmissions (Figure 3-17) des surfaces 
séparatrices pour les deux polarisations en fonction de la longueur d’onde.    
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Figure 3-17. Courbe de transmission des lames séparatrices pour les deux polarisations en 
fonction de la longueur d’onde.   
 
 
Interférence de deux ondes monochromatiques :  

 
δes quatre interférogrammes s’écriront donc dans le cas monochromatique par :  

 

 

ଵܫ ∼< ∥௔ܧ| + ௕∥|ଶܧ >= ଴|݁௝ሺ�ೝ+�೟+�ೌሻܧ|′∥ݐ∥ݎ| +  ଴|݁௝ሺ�೟+�ೝ′+�್ሻ|ଶܧ|′∥ݎ∥ݐ

ଶܫ  ∼< ⊥௔ܧ| + ௕⊥|ଶܧ >= ′⊥ݐ⊥ݎ| ଴|݁௝ሺ�ೝ+�೟′+�ೌ+��ሻܧ| + ′⊥ݎ⊥ݐ  ଴|݁௝ሺ�೟+�ೝ′+�್+��ሻ|ଶܧ|
ଷܫ  ∼< ∥௔ܧ| + ௕∥|ଶܧ >= ଴|݁௝ሺ�ೝ+�ೝ′+�ೌሻܧ|′∥ݎ∥ݎ| +  ଴|݁௝ሺ�೟+�೟′+�್ሻ|ଶܧ|′∥ݐ∥ݐ

ସܫ  ∼< ⊥௔ܧ| + ௕⊥|ଶܧ >= ′⊥ݎ⊥ݎ| ଴|݁௝ሺ�ೝ+�ೝ′+�ೌ+��ሻܧ| + ′⊥ݐ⊥ݐ  ଴|݁௝ሺ�೟+�೟′+�್+��ሻ|ଶܧ|
(3.69) 

 
soit :  
 

 

ଵܫ = ∥ܴ ଴ܫʹ ∥ܶ′[ͳ + cosሺ�௔ − �௕ + ߮ଵሻ] 
ଶܫ  = ⊥ܴ ଴ܫʹ ⊥ܶ′ [ͳ + cos(�௔ − �௕ + �ொ + ߮ଶ൯] 
ଷܫ  = ′∥ܴ∥ܴ]଴ܫ + ∥ܶ ∥ܶ′ + ʹr∥r∥′t∥t∥′cosሺ�௔ − �௕ +߮ଷሻ] 
ସܫ  = ′⊥ܴ⊥ܴ]଴ܫ + ⊥ܶ ⊥ܶ′ + ʹr⊥r⊥′ t⊥t⊥′ cos(�௔ − �௕ + �ொ + ߮ସ൯] 
 

(3.70) 

 
avec �ொ le déphasage apporté par les lames de quartz entre les deux polarisations.߮௜ 
sont les différents déphasages produits par les surfaces séparatrices : 
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߮ଵ = �௥∥ + �௧∥′ − �௧∥ − �௥∥′ ≅ Ͳ ߮ଶ = �௥⊥ + �௧⊥′ −�௧⊥ − �௥⊥′ ≅ Ͳ ߮ଷ = �௥∥ + �௥∥′ − �௧∥ − �௧∥′ ≅ ସ߮ ߨ = �௥⊥ + �௥⊥′ − �௧⊥ − �௧⊥′ ≅  ߨ

(3.71) 

 
Si nous considérons les surfaces séparatrices parfaitement identiques, nous avons d’une part ߮ଵ = ߮ଶ = Ͳ, et d’autre part ߮ଷ = ߮ସ =  pour des raisons de conservation d’énergie. De plus ߨ
t=t’et r=r’.  
 
Dans ce cas, nous aurions pour les quatre interférogrammes l’expression simplifiée suivante :  
 

 

ଵܫ = ∥ܴ ଴ܫʹ ∥ܶ[ͳ + cosሺ�௔ − �௕ሻ] 
ଶܫ  = ⊥ܴ ଴ܫʹ ⊥ܶ[ͳ + cos(�௔ − �௕ + �ொ൯] 
ଷܫ  = ଴[ܴ∥ଶܫ + ∥ܶଶ + ʹR∥T∥cosሺ�௔ − �௕ +  [ሻߨ
ସܫ  = ଴[ܴ⊥ଶܫ + ⊥ܶଶ + ʹR⊥T⊥cos(�௔ − �௕ + �ொ +  [൯ߨ
 

( 3.72) 

 Idéalement, nous aurions également  ܴ∥ =  ܴ⊥ = ∥ܶ = ⊥ܶ et �ொ =  : Ce qui nous donne.ʹ/ߨ
 

 

ଵܫ = ʹ଴ܫ [ͳ + cosሺ�ሻ] 
ଶܫ  = ʹ଴ܫ [ͳ − sinሺ�ሻ] 
ଷܫ  = ʹ଴ܫ [ͳ − cosሺ�ሻ] 
ସܫ  = ʹ଴ܫ [ͳ + sinሺ�ሻ] 
 

(3.73) 

 
 
Dans la réalité nous verrons que les interférogrammes sont imparfaits. Cela impliquera d’adapter 
le traitement de données pour extraire correctement la phase.  
 
σous avons vu ici l’expression des interférogramme dans le cas monochromatique et sur l’axe 
optique. Voyons maintenant l’expression complète des franges dans le champ de l’instrument. 
Pour cela il nous faut trouver la valeur de la phase ϕ(α,ȕ), α et ȕ étant les coordonnées angulaires 
dans le champ.   
 

3.3.2 Modélisation analytique  

δ’interféromètre étant formé de plusieurs blocs de verre il faut trouver le chemin optique 
parcourus par la lumière dans les deux bras et en déduire la différence de marche (DDM) en 
chaque point du champ. Le Mach-Zehnder fonctionnant sous des angles petits (inférieur au 
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degré), il est possible de modéliser l’instrument par un certain nombre d’approximations utiles 
qui faciliteront le calcul de la DDM. 
 
Le Mach-Zehnder est constitué d’un certain nombre de lames à face parallèles, d’espace vide, de 
lame scindée en deux et de lame de quartz. Nous allons exprimer la différence de marche de 
chacun de ces éléments puis les rassembler pour en déduire la DDε de l’ensemble.  
 
La différence de marche totale entre la voie a et b (de telle sorte qu’ajouter un élément dans la 
voie b augmente la différence de marche) est égale à la DDM du MZ à vide plus la DDM de la 
lame B2 la DDM des lames de quartz moins la DDM de la lame scindée en deux : 
 

௧௢௧௔௟ߜ  = ெ௓ ௩௜ௗ௘ߜ + ஻ଶߜ + ொଵଶߜ −  ஻ଵ஻ଷ (3.74)ߜ

 

 
Figure 3-18. Schéma du Mach-Zehnder à vide en perspective avec le système de coordonnés, le 
vecteur unitaire u du rayon incident représenté en rouge, avec α et β sont les angles petits 
angles pour se repérer dans le champ avec i2=α2+β2. 

 
 
  Lame à face parallèle et lame vide 

 

 ሬԦݑ
i 

 ߙ

 ߚ
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Figure 3-19. Schéma de la lame à face parallèle (à gauche) et de la lame vide entre deux verres 
de même indice (à droite)  
 
δa différence de marche d’une lame parallèle s’écrit :  
 

௅௉ߜ  = [ܬܫ]݊ − [ܪܫ] = ݁cos ݎ [݊ − cosሺ݅ − [ሻݎ = ݁ሺ݊ cos ݎ − cos ݅ሻ (3.75) 

 
Avec i l’angle du rayon incident par rapport à la normale de la surface incidente et r l’angle du 
rayon réfracté.  
 
Pour les petits angles nous pouvons écrire : 
 

 cos ݎ ≅ √ͳ − ଶ  et  sinݎ ݅ ≅ ݅ ≅  (3.76) ݎ݊

D’où 

 ݊ cos ݎ ≅ √݊ଶ − ݅ଶ    et   cos ݅ ≅ √ͳ − ݅ଶ (3.77) 

 
δ’angle i peut s’écrire en fonction des angles α et ȕ  
 
Soit :  
 

௅௉ߜ  ≅ ݁ ቀ√݊ଶ − ݅ଶ −√ͳ − ݅ଶቁ = ݁ ቀ√݊ଶ − ଶߙ − ଶߚ −√ͳ − ଶߙ −  ଶቁ (3.78)ߚ

 
L’angle i étant petit il peut s’exprimer par i2=α2+ȕ2, α et ȕ correspondant aux petits angles 
azimutaux du rayon de lumière à l’entrée de l’instrument par rapport à l’axe optique (Figure 
3-18) et donc également aux coordonnés du vecteur unité du rayon incident.   
 
De la même manière, on démontre que la différence de marche introduit par un espace vide à 
face parallèle s’écrit : 
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௅௉௏ߜ  = ሺcosݏ ݆ − ncos ሻ′ݎ = ݏ ቀ√ͳ − ݆ଶ −√݊ଶ − ݆ଶቁ (3.79) 

 
Lames inclinées  

 

δa différence de marche d’une lame à face parallèle inclinée se trouve par un simple 
changement de repère associée à la normale de la surface incidente : 

 
Figure 3-20. Lame parallèle inclinée d’un angle θ (qui est ici négatif).  

  
δa différence de marche s’exprime toujours par :  
  

௅௉ூߜ  = ݁ሺ݊ cos ݎ − cos ݅ሻ (3.80) 

 
Il faut juste exprimer ݊ cos et cos ݎ ݅ en fonction de ș. Pour cela considérons le vecteur unitaire 
u du rayon incident et procédons à une rotation. 
 
Avant inclinaison, nous avons : 
 

ሬԦݑ  = ቆ cosߚߙ ݅ቇ = ቌ ͳ√ߚߙ − ݅ଶቍ = ቌ
ͳ√ߚߙ − ଶߙ −  ଶቍ (3.81)ߚ

 

Après inclinaison, nous avons dans le repère de la face incidente :  
 

ሬԦݑ  = ቌߛ′ߚ′ߙ′ቍ = (cos ߠ Ͳ − sin Ͳߠ ͳ Ͳsin ߠ Ͳ cos ߠ )ቌ ͳ√ߚߙ − ଶߙ −  ଶቍ (3.82)ߚ

 

sachant que  
 

i 
α 

u ș 

N 
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 ݊ cos ݎ ≅ √݊ଶ − ଶ′ߙ −  ଶ     (3.83)′ߚ

 

On en déduit après calcul que : 
 
 

 ݊ cos ݎ ≅ √݊ଶ − sinଶ ߠ − ଶߙ cos ߠʹ − ଶߚ cosଶ ߠ + ߙ sin ͳ√ߠʹ − ଶߙ −  ଶߚ
 

(3.84) 

 cos ݅ = ′ߛ = ߙ sin ߠ + √ͳ − ଶߙ − ଶߚ cos  (3.85) ߠ

 
Lame inclinée scindée en deux : 

 

La différence de marche produit par une lame inclinée scindée en deux est équivalente à la DDM 
d’une lame inclinée plus une lame vide : 

௅ௌଶߜ  = ௅௉ூߜ + ௅௉௏ߜ = ሺ݊ܧ  cos ݎ − cos ݅ሻ + ሺcosݏ ݆ − ncos  ሻ (3.86)′ݎ

Le premier terme étant connue, tout le problème va être d’exprimer j et r’ en fonction de α et ȕ. 
 

 
Figure 3-21. Figure correspondant à la lame inclinée scindée en deux.  

 

En reprenant l’équation (3.8) nous avons, pour le vecteur unité u pour le repère associé à la 
normale de la surface incidente :  
 

ሬԦݑ  = ൮ߙ cos ߠ − sin ͳ√ߠ − ଶߙ − ߙߚଶߚ sin ߠ + cos ߠ √ͳ − ଶߙ −  ଶ) (3.87)ߚ

s 

E 

N 

 ሬԦݑ
j 

i 
r 

r’ 
α 
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La loi de réfraction aux petits angles nous donne : 
 

  ݅ = ௥௫ݑ Soit  ݎ݊ = ௥௬ݑ , ݊/௫ݑ = ௥௭ݑ  ௬/݊   etݑ = cos  (3.88) ݎ

La valeur de  cos  : est donnée par l’équation (3.84). D’où  ݎ
 

௥ሬሬሬሬԦݑ  =
( 
   

ߙ cos ߠ − sin ͳ√ߠ − ଶߙ − ଶ݊√݊/ߚଶ݊ߚ − sinଶ ߠ − ଶߙ cos ߠʹ − ଶߚ cosଶ ߠ + ߙ sin ͳ√ߠʹ − ଶߙ − ଶ݊ߚ ) 
   = ቆܾܽܿቇ (3.89) 

 
 
Le vecteur ur est donné par rapport à la normale de la face d’entrée, pour déterminer l’angle j, il 
nous faut exprimer l’angle r’ par rapport à la normale de la face de sortie du prisme, nous 
changeons donc encore de repère en opérant une rotation de ș dans le sens horaire. Le vecteur 
unité v porté par le rayon réfracté dans le repère de la surface de sortie du prisme s’écrira donc : 

Ԧݒ  = ቌߛ′ߚ′ߙ′ቍ = ( cos ߠ Ͳ sin Ͳߠ ͳ Ͳ−sinߠ Ͳ cos (ߠ ቆܾܽܿቇ = (ܽ cos ߠ + ܿ sin ܾܿߠ cos ߠ − ܽ sin  (3.90) (ߠ

 
Nous avons donc : 

′ߛ݊  = ncos ′ݎ = ݊ሺܿ cos ߠ − ܽ sin  ሻ (3.91)ߠ

 
Il ne reste plus qu’à exprimer le vecteur w porté par le rayon réfracté en sortie du prisme. δa loi 
de réfraction nous donne wx=nvx et wy=nvy: 
  

ሬሬԦݓ  = ቌ ͳ√′ߚ݊′ߙ݊ − ሺ݊ߙ′ሻଶ − ሺ݊ߚ′ሻଶቍ (3.92) 

 

 cos ݆ = √ͳ − ሺ݊ߙ′ሻଶ − ሺ݊ߚ′ሻଶ = √ͳ − ሺ݊ܽ cos ߠ + ݊ܿ sin ሻଶߠ −  ଶ (3.93)ߚ

 
La différence de marche introduit par une lame scindée en deux de l’équation(3.86) est donc 
entièrement définie par les équations (3.84), (3.85), (3.91), (3.93) :  
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Lame de quartz  

 

 

 

Les deux lames de quartz ont pour but d’introduire un déphasage de π/β entre les deux 
composantes de polarisation rectiligne de la lumière. Pour cela on exploite les propriétés 
biréfringentes du matériau, c’est-à-dire le fait que l’indice de réfraction dépende de l’orientation 
de la polarisation de la lumière par rapport à un axe du cristal de quartz. Il serait théoriquement 
possible d’utiliser une seule lame de quartz très fine mais pour des raisons pratiques deux lames 
accolées sont utilisées avec les axes optiques croisés, ce qui est équivalent à une seule lame 
d’épaisseur égale à la différence d’épaisseur des deux lames accolées. Cette configuration donne 
de plus l’opportunité éventuelle d’ajuster la température de stabilité du εach-Zehnder (décrit 
dans la section 3.2.4) par l’ajustement de l’épaisseur des lames de quartz (et de la lame B2). 
 
 Les axes optiques des lames de quartz étant croisées, nous avons en incidence normale :  
 

 
⊥ߜ = ݁ଵ݊௢ + ݁ଶ݊௘ ߜ∥ = ݁ଵ݊௘ + ݁ଶ݊௢ 

(3.94) 

 
avec no l’indice ordinaire du quartz rattaché à une polarisation perpendiculaire à l’axe optique du 
cristal et ne l’indice extraordinaire du quartz rattaché à une polarisation parallèle à l’axe optique.  
  
En sortie des deux lames nous avons donc une différence de marche relative de :  
 

⊥ߜ  − ∥ߜ = ݁ଵሺ݊௢ − ݊௘ሻ + ݁ଶሺ݊௘ − ݊௢ሻ = ȟ݊ȟ݁ =  Ͷ (395)ߣ

 
Pour le quartz Δn=0.00λβ7 (ne=1.5479, ne>n0) ce qui nous donne à la longueur d’onde de 
fonctionnement Δe=14.0µm (e1=4820µm, e2>e1).  
 

e1 

e2 

 

i 

no 

no 

x 
y 

z n  

n ne 

no 

Figure 3-22. Lames de Quartz (e2>e1) 
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Cette différence de marche n’est toutefois valable qu’en incidence normale. Pour généraliser son 
expression en fonction des angles d’incidence quelconques, il faut tenir compte de l’ellipsoïde 
des indices (Born et al., 2000). 
 
δ’ellipsoïde des indices s’écrit pour la première lame de quartz : 
 

 
ଶ݊௢ݔ + ଶݕ + ଶ݊௘ଶݖ = ͳ (3.96) 

 

δ’indice de réfraction ݊⊥ associé à la polarisation perpendiculaire à l’axe optique du cristal est 
égal à no. δ’indice de réfraction ݊∥ associé à la polarisation parallèle à l’axe optique est égal à ݊ = ଶݔ + ଶݕ +   .ଶݖ
 ݊ଶ = ݊௘ଶ + ଶݔ ቆͳ − ݊௘ଶ݊௢ଶቇ (3.97) 

 
Pour la deuxième lame il suffit de permuter x et y :  
 

 ݊′ଶ = ݊௘ଶ + ଶݕ ቆͳ − ݊௘ଶ݊௢ଶቇ (3.98) 

 
Nous pouvons alors écrire la différence de marche introduit par chaque lame de quartz pour les 
deux polarisations : 
 

 

⊥ொଵߜ = ݁ଵ ቀ√݊௢ଶ − ଶߙ − ଶߚ −√ͳ − ଶߙ − ⊥ொଶߜ ଶቁߚ = ݁ଶ ቀ√݊′ଶ − ଶߙ − ଶߚ −√ͳ − ଶߙ −  ଶቁߚ
∥ொଵߜ  = ݁ଵ ቀ√݊ଶ − ଶߙ − ଶߚ −√ͳ − ଶߙ − ∥ொଶߜ ଶቁߚ = ݁ଶ ቀ√݊௢ଶ − ଶߙ − ଶߚ −√ͳ − ଶߙ −  ଶቁߚ

(3.99) 

 
Soit une différence de marche entre les deux polarisations de :  

ொߜ  = ⊥ߜ − ∥ߜ = ⊥ொଵߜ + ⊥ொଶߜ −  ொଶ∥ (3.100)ߜ−∥ொଵߜ

ொߜ  = ݁ଶ√݊′ଶ − ଶߙ − ଶߚ − ݁ଵ√݊ଶ − ଶߙ − ଶߚ − ሺ݁ଶ − ݁ଵሻ√݊௢ଶ − ଶߙ −  ଶ (3.101)ߚ

Pour les petits angles on peut écrire x=α et y=ȕ soit : 

 
ொߜ = ݁ଶ√݊௘ଶ ቆͳ − ଶ݊௢ଶቇߚ − ଶߙ − ݁ଵ√݊௘ଶ ቆͳ − ଶ݊௢ଶቇߙ − −ଶߚ ሺ݁ଶ − ݁ଵሻ√݊௢ଶ − ଶߙ −  ଶߚ

(3.102) 
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La Figure 3-23 montre la différence de marche entre les deux polarisations produit par les lames 
de quartz dans le champ de l’instrument qui est ici de ±1.6°.    

 
Figure 3-23.Illustration de la différence de marche relative entre les deux polarisations après 
le passage dans la lame quart d’onde dans le champ, exprimé en longueur d’ondes. 
 
 
MZ à vide  

 

Pour calculer la différence de marche du Mach-Zehnder à vide nous pouvons nous 
appuyer sur une équivalence. On introduit entre les deux faisceaux un décalage de E en 
translation selon l’axe et un décalage en position perpendiculairement à l’axe :  

 
Figure 3-24. Le parcours des deux rayons a et b dans le Mach-Zehnder à vide (à gauche) est 
équivalent au parcours dans un bloc de verre plus simple (à droite). Les points I et J de l’image 
de droite correspondent au point H de l’image de gauche.    
 
δa différence de marche du εZ à vide correspond d’une part à la différence de marche résultant 
de la différence d’épaisseur de verre parcourus (ߜ௩) et d’autre part au décalage des faisceaux au 
niveau de la surface de sortie (ߜௗ).   

ெ௓ ௩௜ௗ௘ߜ  = ௩ߜ +  ௗ (3.103)ߜ

ȟܧሬሬሬሬሬԦ 
a 

b 

a 

b ߜௗ 

Équivalent 

 Ԧݒ ሬԦݑ

x 

y 

I 

J H 



3.3 Modélisation du Mach-Zehnder 

90 

 

 
Par rapport à la voie a, le rayon de la voie b parcours dans le verre une longueur supplémentaire 
équivalent à la distance [IJ] de la Figure 3-19, nous avons donc :    

௩ߜ  = ௕ߜ − ௔ߜ = cosܧ݊ ݎ = ݊ଶܧ√݊ଶ − ݅ଶ = ݊ଶܧ√݊ଶ − ଶߙ −  ଶ (3.104)ߚ

Pour le retard résultant du décalage en sortie nous avons : 

ௗߜ  = ȟܧሬሬሬሬሬԦ.  Ԧ (3.105)ݒ

 
Le vecteur ȟܧሬሬሬሬሬԦ représente la distance entre les deux points de sortie des rayons a et b. La 
composante y de ce vecteur est identique à celle du vecteur ݑሬԦ′ de même direction que le vecteur ݑሬԦ porté par le rayon réfracté, mais dont la composante uz est égale à E. Il en est de même pour la 
composante x à ceci près qu’il faut ajouter de décalage E. ݒԦ est le vecteur d’entré et de sortie.  
On a alors :  
 

Ԧݒ   = ቌ ͳ√ߚ−ߙ− − ଶߙ − ሬԦݑ  ଶቍߚ = ൮ ͳ√݊/ߚ−݊/ߙ− − ఈమ+ఉమ௡మ )     ȟܧሬሬሬሬሬԦ = −൮ܧ + ா௨� �௫ா௨ݑ ௬Ͳݑ )         (3.106) 

 
Ce qui nous donne :  
 

ௗߜ  = ܧ ቆߙ − ଶߙ + ଶ√݊ଶߚ − ଶߙ −  ଶቇ (3.107)ߚ

 
Soit  
 

ெ௓ ௩௜ௗ௘ߜ  = ܧ ቀߙ + √݊ଶ − ଶߙ −  ଶቁ (3.108)ߚ

 

 

Calcul de la différence de marche totale du Mach Zehnder 

 
La différence de marche totale du Mach-Zehnder complet donné par l’équation(3.76) est 

donc entièrement définie connaissant la dimension des différentes lames le constituant.  
 

 

ȟ = ெ௓ ௩௜ௗ௘ߜ + ஻ଶߜ + ொଵଶߜ − = ஻ଵ஻ଷߜ ,ெ௓ ௩௜ௗ௘ሺ݊௞ߜ ሻܧ + ௅௉ூሺ݊௕ߜ , ,஻ଶܧ ஻ଶሻߠ + ௅௉ொଵ(݊௘ߜ , ݊௢ , +ொଵ൯ܧ ௅௉ொଶ(݊௘ߜ , ݊௢ , ொଶ൯ܧ − ௅ௌଶሺ݊௕ߜ ,  ஻ଵଷሻ (3.109)ܧ

 
Mais avant de donner la valeur de ces dimensions, décrivons plus précisément la lame scindée 
en deux. La lame B3, seconde partie de la lame scindée en deux, est réglable avec plusieurs 
degrés de liberté par un support mécanique, ce réglage permet notamment de choisir l’espace 
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vide (noté s) et sa position latérale (noté Δy) et son inclinaison. Sa forme exacte est précisée sur 
la Figure 3-25.  

 
Figure 3-25. Lame scindée en deux 

 
S peut être réglé sur une plage de valeur comprise entre 0 et γmm et Δy entre 0 et η.7θ mm. 
 
δ’épaisseur E peut être exprimé en fonction des longueurs E0, s , Δy et ș (négatif pour 
l’inclinaison de la lame scindé en deux) par :  

ܧ  = ஻ଵଷܧ = ଴ܧ + ݏ cos ߠ − ȟݕ sin  (3.110) ߠ

avec E0 la largeur de la lame scindée en deux lorsque s=0 et Δy=0.  
 
δ’effet de de ces différents réglages sont les suivants : l’écartement s entre les lames a pour effet 
principal de modifier l’écartement entre les deux pupilles en sortie du εZ et donc l’interfrange 
des franges dans le champ de l’instrument (si la valeur de s croît l’interfrange diminue). Le 
décalage Δy a pour effet de modifier la différence de marche d’une valeur égale à dɁ = −sin ߠ (√݊ଶ − sinଶ ߠ − cos  soit 0.0917 Δy ce qui permet un réglage précis de la ݕ൯ȟߠ
différence de marche de fonctionnement de l’instrument. δ’inclinaison de la lame Bγ est 
également réglable dans le but de compenser d’éventuels défauts de parallélisme de l’ensemble 
des faces planes du Mach-Zehnder, δ’effet de l’inclinaison n’est pas pris en compte dans ce 
modèle analytique. Le modèle vectoriel décrit dans la section 3.2.3 en tient compte.    
 
Tableau 3-5. Paramètres des pièces optiques du MZ. Les valeurs en italiques sont des valeurs 
réglables. 

Pièce de verre Dimension (µm) Inclinaison Type de Verre Indice (Ȝ0,T0) 
MZ à vide E   = 2000 - K5G20 nk=1.5277 

B2 EB2=10510 șB2-10° BK7G18 nb= 1.5229 
Q1 EQ1=4820 - Quartz ne==1.5572 

no=1.5479 
Q2 EQ2=4834 - Quartz // 

B1+B3 E0=16000 
s = 1500 (700) 
Δy=5758 (5100) 

șB13= - 10° BK7G18 nb=1.5229 

 
 
 

s 

D 

A 

B1 

B3 ȟݕ 



3.3 Modélisation du Mach-Zehnder 

92 

 

Le Tableau 3-5 résume les dimensions et les réglages utilisés pour les différentes parties de MZ 
effectuées en 2015. Les valeurs entre parenthèses correspondent à celles de 2016. Ces valeurs 
ayant une incertitude, la différence de marche que donne le modèle à partir de ces paramètres 
aura une précision de l’ordre de βη µm. 
 
En incorporant ces valeurs dans l’expression de la différence de marche du εach-Zehnder, nous 
trouvons les valeurs de celle-ci en fonction des angles α et ȕ illustrées dans la Figure 3-26.  
 
 

 
Figure 3-26. Différence de marche de l’instrument (à gauche) et l’aspect des franges 
correspondant dans le champ. L’interfrange est ici de l’ordre de 20 px (configuration de 2015)  

 
La valeur de la différence de marche au centre du champ est de 5976 µm (5034 µm pour le second 
réglage). δ’évolution de la phase est pratiquement linéaire dans le champ, la  
Figure 3-27 montre l’écart entre cette carte de phase et son ajustement à un plan pour une 
polarisation donnée. Cet écart ne dépasse pas 0.2 radian, soit γ% de βπ, d’où l’aspect régulier de 
l’interférogramme. Cette régularité est un des avantages de DSI par rapport à l’instrument 
SYMPA (pour le traitement des données) où l’écart pouvait atteindre plusieurs fois βπ. 
 

 
 

Figure 3-27. Ecart de la phase par rapport à un model plan dans le champ.   

 
δes effets d’une variation de l’espace vide de la lame scindée en deux (ds) et de la position de la 
lame mobile dΔy sur la différence de marche s’exprime par l’équation suivante :  
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Remarquons que changer l’espace vide de la lame scindée en deux a également un effet sur la 
différence de marche, mais celui-ci est de quelques µm seulement contre plus de 500µm avec 
Δy.  
 
Effet chromatique  

 
Si nous tenons compte de la variation de l’indice de réfraction avec la longueur d’onde 

(détaillé dans la section suivante) pour le calcul de la différence de marche de l’équation (3.110) 
et que nous calculons l’interférogramme par l’équation (3.39),  nous retrouvons bien le décalage 
prévu (Figure 3-28).  

 
 

Figure 3-28. A gauche : calcul de l’interférogramme en tenant compte de l’effet chromatique 
(en rouge) et sans tenir compte de cet effet (en bleu). A droite : différence de marche en 
fonction de la longueur d’onde. 
 

3.3.3 Modélisation vectorielle 

Pour tenir compte de certains défauts du Mach-Zehnder et aider à mieux comprendre 
certaines mesures trouvées en laboratoire, j’ai conçu un petit modèle vectoriel de l’instrument 
pouvant tenir compte notamment d’un défaut de parallélisme des surfaces optiques. Ce modèle 
calcule la trajectoire exacte des rayons à travers une série de dioptres plan ainsi que le chemin 
optique.  
 

 
Figure 3-29  Illustration des vecteurs intervenant dans le calcul de la réfraction du dioptre plan  

 ݀ȟ = −Ͳ.Ͳͻͳ͸ͺȟy + Ͳ.ͲͲͶʹͳds (3.111) 

n1 n2 

ሬܰሬԦ 
 Ԧݒ

 Ԧݎ
i r y 

x 
z 

 ሬሬԦ′ݎ
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Nous pouvons exprimer la loi de Descartes de manière purement vectorielle en remarquant que :  
 

.Ԧݒ  ሬܰሬԦ = cos ݅      et      ‖ݒԦ ∧ ሬܰሬԦ‖ = sin ݅ (3.112) 

 
Il en découle une expression du vecteur de réfraction :  
 

Ԧݎ  = Ԧݒ + ߟ ሬܰሬԦ (3.113) 

avec : 

ߟ  = Ԧݒ‖ ∧ ሬܰሬԦ‖tan [sin−ଵ ቀ݊ଵ݊ଶ Ԧݒ‖ ∧ ሬܰሬԦ‖ቁ] (3.114) 

 
Et pour le vecteur de réflexion :  

ሬሬԦ′ݎ  = Ԧݒ − ʹሺݒԦ. ሬܰሬԦሻ. ሬܰሬԦ (3.115) 

 
δa simulation part d’un ensemble de vecteurs correspondant aux trajectoires d’un bouquet de 
rayons incidents explorant tout le champ (seul les angles sont explorés, car on considère les 
surfaces de réfraction parfaitement planes). Pour chaque vecteur initial, on aura donc :    
 

- Un point d’ancrage de départ  
- Un angle dans le champ  

Le point de départ est le même pour tous les vecteurs et correspondra ici au centre de la surface 
d’entrée du εZ.    

 
Ainsi connaissant la position de chaque dioptre plan du Mach Zehnder (matérialisé par le point 
d’intersection entre l’axe optique et le dioptre plan lui-même) et son inclinaison (matérialisé par 
le vecteur normal pouvant subir trois angles de rotation autour d’un point défini), il est possible 
de connaitre le rayon sortant correspondant au rayon entrant ainsi que le chemin optique du trajet 
complet. 
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Figure 3-30. Illustration des rayons lumineux parcourant les deux bras du Mach-Zehnder pour 
la sortie 0°. 

 
σous avons donc la possibilité, à l’aide d’un script écrit ici en εatlab, de connaitre pour chaque 
angle du rayon entrant la différence de marche entre les deux voies du Mach-Zehnder et de 
confirmer les cartes de différence de marche théorique dans le champ de l’instrument.  
 
Avec cet outil, il est désormais possible de voir par exemple les effets que peuvent avoir des 
défauts de parallélismes et leurs compensations par l’inclinaison de la lame Bγ, ce qui sera utile 
pour comprendre les résultats lors des réglages en laboratoire.  
 
 σotons qu’il est également possible de tenir compte de la baisse de contraste produit par un 
défaut de parallélisme des deux ondes planes interférant en sortie du Mach-Zehnder.  Pour cela 
il suffit de remarquer que le résultat de l’interférence (pour une direction donnée) va dépendre 
de l’ensemble des différences de marche entre les deux fronts d’onde dans le plan pupille. Ainsi, 
si les deux fronts d’onde sont tiltés d’un angle ș nous avons pour le contraste des franges : 
  

ܥ  = ͳ∫ √ͳ − ଵ଴ݔଶ݀ݔ ∫ √ͳ − ଶݔ cos ߣߠܦߨݔ) ) ଵݔ݀
଴  (3.116) 

 
D étant le diamètre de la pupille. Par exemple, un tilt de β" d’arc pour une pupille de 7 mm de 
diamètre implique une baisse de contraste de 2%.  
 
En faisant ce calcul pour chaque point du champ nous obtenons une carte de contraste. 
 
Comparaison avec le modèle analytique : 

 

En soustrayant la carte de phase (
ଶ�ఋሺఈ,ఉሻఒ ) analytique avec la carte obtenue par le modèle 

vectoriel, on constate des différences allant jusqu’à 10-2 radian (Figure 3-31). Cela montre que le 

B1 

B2 

B3
 

K1 

K2 K3 

K4 

Q1 

Q2 
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modèle analytique ne peut pas reproduire précisément l’ensemble de la propagation optique. 
Dans les faits, ce modèle ne sera pas utilisé pour le traitement des données, puisqu’on calibre la 
réponse instrumentale. Le but était ici de caractériser théoriquement l’instrument dans les grandes 
lignes pour comprendre son fonctionnement et les conséquences des défauts optiques.   
 

 
 

Figure 3-31. Soustraction de la carte de phase du modèle analytique et du modèle vectoriel.    

 
Introduction d’un défaut de parallélisme et effet de sa compensation par la lame B3 : 

 
  Introduisons par exemple un défaut de parallélisme de 24" d’arc sur la face de sortie de 
K1 et essayons de compenser ce défaut en inclinant la lame Bγ. δe meilleur résultat s’obtient en 
inclinant la lame B3 de 0.52°, on constate alors que le contraste est relativement préservé au 
centre du champ mais avec une perte au bord (Figure 3-32 et Figure 3-33).     
 

 
 
Figure 3-32. Simulation vectorielle avec une inclinaison de 24" d’arc de la surface de sortie 
K1 et compensation par une inclinaison de la lame B3. A gauche : carte de contraste. Au 
centre : écart de la carte de phase par rapport à un plan. A droite : aspect des franges 
d’interférence.  

 
Une inclinaison de la face de sortie de K1 sur les deux axes (β4" sur un axe et 1η" sur l’autre axe) 
compensée par une inclinaison adéquate de la lame B3 (de l’ordre de 0.η° sur les deux axes) peut 
produire une inclinaison des franges dans le champ (Figure 3-33). 
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Figure 3-33. Effet d’une inclinaison sur deux axes de la surface de sortie de K1 après 
compensation par une inclinaison de la lame B3. A gauche : carte de contraste. Au centre : 
écart de la carte de phase par rapport à un plan. A droite : aspect des franges d’interférence. 
 
 

3.3.4 Point de stabilité thermique  

δ’instrument a été conçu dès le départ avec l’idée d’exploiter les différentes propriétés 
des matériaux dépendant de la température (coefficient de dilatation thermique et indice des 
verres) pour faire en sorte qu’elles se neutralisent entre elles en garantissant ainsi une stabilité 
thermique de la différence de marche de l’instrument. 
  
δa variation d’épaisseur du verre avec la température s’écrit :  
 

݁ߜ  = ݁[ͳ + ሺܶߤ − ଴ܶሻ] (3.117) 

 
avec µ le coefficient de dilatation du matériau, e l’épaisseur à la température T0 et T la 
température courante. 
 
L’indice du verre dépend à la fois de la longueur d’onde et de la température : 

 ݊ = ݊଴ሺߣሻ + ∆݊ሺȟܶ,  ሻ (3.118)ߣ

avec n0 l’indice du verre à T0 (20°C) et ∆n la variation de cet indice pour une variation de 
température de ∆T=T-T0. Le fabricant des verres (Schott) fourni les indices des verres à T0 relatif 
à l’indice de l’air pour six longueurs d’ondes. Ces valeurs permettent par ajustement de 
déterminer les cinq paramètres du polynôme donnant l’indice du verre pour une longueur d’onde 
quelconque (3.119). Le Mach-Zehnder étant placé dans le vide, il est nécessaire de corriger la 
valeur mesurée par l’indice de l’air (Bach and Neuroth, 2012), nous avons donc : 

 ݊ሺߣ, ଴ܶሻ = ݊௔௜௥ሺߣ, ଴ܶ, ଴ܲሻሺܣ଴ + ଶߣଵܣ + ଶ−ߣଶܣ + ଺−ߣଷܣ +  ሻ (3.119)଼−ߣସܣ

avec ݊௔௜௥ l’indice de l’air à T0 (20°C) et à la pression normale (760 mmHg) en fonction de la 
longueur d’onde :  
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݊௔௜௥ሺߣ, ଴ܶሻ = ͳ + ,ߣሺ݊௔௜௥ሺߙ ܶ = ͳͷ°ܥሻ − ͳሻ= ͳ + ଼−ͳͲ ߙ [͸Ͷ͵ʹ.ͺ + ʹͻͶͻͺͳͲߣଶͳͶ͸ߣଶ − ͳ + ʹͷͷͶͲߣଶͶͳߣଶ − ͳ] (3.120) 

 
avec Ȝ la longueur d’onde en µm et α le coefficient relient l’indice à T=1η°C et l’indice à 
T=T0=20°C, α=0.λ8βλ pour T=T0 et P=P0 : 
 

ߙ  = ܲ/ ଴ܲͳ + ͵.Ͷ͹ͺͷ. ͳͲ−ଷሺܶ − ͳͷሻ (3.121) 

 
δe calcul de la variation Δn de l’indice du verre avec la température est donné par le SCHOTT 
Zemax catalog 2015-07-22 : 
 

 ȟnሺߣ, ܶሻ = ȟܶ ݊ଶሺߣ, ଴ܶሻ − ͳʹ݊ሺߣ, ଴ܶሻ ଴ܦ] + ଵȟܶܦʹ + ଶȟܶଶܦ͵ + ଴ܧ + ଶߣଵȟܶܧʹ − ௄ଶߣ ] (3.122) 

 
avec ΔT=T-T0, Di, Ei et ȜK les coefficients propres au matériau (Tableau 3-6). 
 
Tableau 3-6.Coefficients des verres du Mach-Zehnder 

Coefficients BK5G20 BK7G18 Quartz : no Quartz : ne 
A0 2.28599490 2.34687099 2.35676495 2.38421862 
A1 -8.2774312e-3 -0.0563558 -1.13996924e-2 -1.20653449e-2 
A2 1.2379218e-2 -0.02906611 1.08741656e-2 1.1013843e-2 
A3 2.1815989e-4 0.01152503 3.32066914e-5 1.2886313e-4 
A4 3.456783e-7 -0.00158032 1.08609346e-5 1.68747314e-7 
A5 4.6160576e-7 8.63e-05 -3.10123984e-7 4.92022338e-8 
D0 -2.22e-6 1.52e-06 -1.487e-5 -1.638e-5 
D1 8.45e-9 1.37e-08 0 0 
D2 -3.31e-11 -1.26e-11 0 0 
E0 5.44e-7 4.36e-07 0 0 
E1 4.95e-10 4.17e-10 0 0 
Ȝ0 0.214 0.194 0 0 
Μ 9e-6 7e-6 13.4e-6 13.4e-6 

 
Si nous insérons ces valeurs dans le modèle du Mach-Zehnder, nous pouvons estimer la 
température de stabilité. La Figure 3-34 montre l’évolution de la différence de marche obtenue 
par le modèle analytique en fonction de la température. L’extremum de la courbe, correspondant 
au point de stabilité, se situe à une température de -6 °C. La sensibilité à la variation de 
température (݀�/݀ܶሻ autour de de 20°C est de 0.022 rad/K ou 1.3 °/K. Le Mach-Zehnder étant 
stabilisé à 0.1K près, nous devrions constater des fluctuations de phase inférieures à 2.10-3 
radians, avec des temps caractéristiques de plusieurs heures. Il est théoriquement possible de 
modifier ce point de stabilité afin de se ramener au point de fonctionnement (qui est autours de 
20°C). Pour cela, il faudrait retailler les lames de quartz et la lame B2. Il a été finalement décidé 
de ne pas retailler les verres, d’une part parce que la sensibilité reste faible et confinée à des 
fréquences temporelles très basses et d’autre part parce que nous avons constaté que les 
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fluctuations de phases étaient dominées par d’autres phénomènes liés probablement au support 
de la lame B3 (voir section 4.4.1)      
 

  
Figure 3-34. A gauche : Evolution de la différence de marche avec la température. A droite : 
sensibilité à la variation de la température en radian.  

 
Profitons de cette section pour tracer la différence de marche en fonction de la longueur d’onde 
autours de Ȝ0 (Figure 3-35). Cette courbe est linéaire dans la bande passante du filtre (1nm), ce 
qui nous permet d’écrite ∆= ∆଴ +  avec α=-300 µm/µm. Nous nous servirons de cette courbe ߣߙ
pour étalonner la différence de marche dans le chapitre suivant, concernant la caractérisation en 
laboratoire. 

 
Figure 3-35. Différence de marche en fonction de la longueur d'onde. 

 
 
  



 

 

     Chapitre 4 

 CARACTERISATION EN LABORATOIRE 

 
Avant d’installer l’instrument derrière un télescope, un certain nombre de mesures de 

contrôle ont été effectués en laboratoire pour caractériser l’instrument et analyser son 
comportement et ses performances. δe front d’onde de l’instrument est analysé ainsi que sa 
transmission et la qualité de certains de ces composants comme les prismes séparateurs de 
polarisation. Une calibration complète de l’instrument est faite mettant en évidence les cartes 
complètes de phase et de contraste des quatre voies. δa stabilité thermique de l’instrument 
(Mach-Zehnder et chambre optique externe) est contrôlée en détail. Les effets de la polarisation 
de la lumière ou le décalage de la pupille sont ici mis en évidence. Enfin il sera question pour 
clore ce chapitre de la détermination de la différence de marche de l’instrument et des différents 
réglages de la lame B3.    

4.1 Description de la configuration et du matériel utilisé 

 

Pour les tests en laboratoire, l’instrument a été placé dans la configuration de 
fonctionnement normal, c’est-à-dire que le Mack-Zehnder est sous vide et stabilisé à une certaine 
température. Un logiciel d’acquisition permet de lire et d’enregistrer les températures des 
différents capteurs et les images de la caméra science ainsi que de manipuler le système piézo-
électrique nécessaire à la calibration. La source de lumière utilisée peut être une source blanche 
artificielle, une lampe spectrale au Cadmium ou la lumière du soleil acheminée de l’extérieur par 
une fibre optique. La lumière est conduite dans l’instrument par une lunette afocale destinée à 
faire l’interface entre le télescope et l’instrument (en produisant un grossissement de l’ordre de 
140x). À l’intérieur de cette lunette (au plan focal), il y a la possibilité de mettre une grille de 
calibration escamotable qui sera utilisée pour la calibration des images. La mesure des flux et de 
la phase des franges est obtenue à partir des images fournies par la caméra science. Les tests ont 
été effectués à différente périodes entre 2014 et 2016. J’en résume ici les résultats généraux.    
 

 
Figure 4-1. Acheminement des quatre images vers la caméra et orientation de celle-ci sur 
l’image de la caméra. Les images de même polarisation sont disposées verticalement (l’image 

// ┴ 
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correspond ici à des franges produites par la lampe spectrale). L’axe vertical est représenté 
par le vecteur H qui pointe vers le haut et l’axe horizontal par le vecteur D qui pointe vers la 
droite lorsque que l’on se place face à l’entrée du Mach-Zehnder (notons que la phase croît 
dans le sens opposé du vecteur D).   

 

4.2 Contrôles des optiques du Mach-Zehnder 

 

4.2.1 Contrôle du front d’onde 

Des mesures de contrôles ont été effectuées à l’aide d’un analyseur de front d’onde 
(interféromètre de type Zygo) pour les deux bras du Mach-Zehnder et ses deux sorties, avec une 
pupille de 16 mm de diamètre. Ces mesures sont faites pour une direction donnée proche de l’axe 
optique.   Ces cartes de fronts d’ondes montrent (Figure 4-2) des défauts de l’ordre de 1β0 nm à 
210 nm pic à pic (PtV) et des tilts moyens compris entre -β" et β.η" d’arc. On constate que les 
fronts d’ondes des deux sorties pour un même bras du εZ sont assez semblables, conformément 
à ce que l’on pourrait attendre étant donné qu’ils passent par les mêmes surfaces (sauf en sortie). 
Ce qui est critique pour nous est la différence des fronts d’ondes qui interfèrent, c’est-à-dire la 
différence des cartes de fronts d’onde des deux bras pour une même sortie. La  

Figure 4-3 illustre ces différences qui atteignent 280 nm pic à pic et un rms de 31 nm. Les 
cartes des deux sorties sont très semblables, étant donné que les surfaces traversées sont 
identiques (sauf la dernière). La différence de tilt entre les fronts d’ondes ne dépasse pas γ" d’arc, 
de quoi réduire le contraste théorique de 5% maximum, soit 0.0475 au lieu de 0.05. Il faut 
remarquer ici que la phase globale des franges est dépendante de la position de la pupille puisque 
égale à la valeur moyenne de la différence de phase à l’intérieur de celle-ci. Sachant que le 
diamètre de la pupille lors des observations sur le ciel est d’environ 7 mm, et que celle-ci est 
susceptible de se déplacer au cours des observations, les défauts de front d’ondes pourraient avoir 
un impact non négligeable sur la mesure des vitesses. Si par exemple nous mesurons sur cette 
carte de front d’onde la phase moyenne à l’intérieur de la pupille de 7 mm de diamètre pour deux 
positions espacées de 20% de ce diamètre, nous trouvons une différence de phase moyenne de 
l’ordre de 8°. Cette dérive de la phase avec la pupille devrait concernait l’ensemble du champ. 
σous voyons qu’il peut être nécessaire de stabiliser la pupille pendant les observations.  
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Figure 4-2. Front d'ondes pour les deux bras et les deux sorties du Mach-Zehnder 

 

 
 
Figure 4-3. Différence de front d'onde entre les bras B1 et B2 

 
 
 
 

 Sortie directe (0°) Sortie coudée (90°) 

Bras B2 

  

 Ptv 210 nm , tiltx : -0.η’’, tilty μ 0.1’’ Ptv 170 nm, tiltx : -β.0’’, tilty μ 0.7’’ 

Bras B1 

 
 

 PtV 120 nm, tiltx μ β.η’’, tilty : -0.θ’’ PtV 185 nm, tiltx μ 0.7’’, tilt y : -0.η’’ 

Delta tilt 
(B1)- (B2) 

dX μ γ.0’’   dY : -0.7’’ dX μ β.7’’   dY : -1.β’’ 

 

Sortie 0° Sortie 90° 
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4.2.2 Transmission sur les quatre voies 

 
δes propriétés de transmission et de réflexions des surfaces séparatrices n’étant pas 

idéales, le flux en sortie des quatre voies sera inégal. Conformément aux prédictions 
théoriques(3.66) et en appliquant les valeurs du Tableau 3-3, on devrait s’attendre à une 
transmission plus grande pour les voies 3 et 4 par rapport aux voies 1 et 2 (plus exactement le 
flux des voies 1, 2, 3 et 4 devrait être respectivement de 1, 0.99, 1.11 et 1.07). La Figure 4-4 
montre le résultat des images de flat-field (champs plats) obtenus en lumière blanche avec le 
filtre interférentiel de 1nm centré sur Ȝ0=519.6nm et avec la lampe spectrale au Cadmium dont 
la raie est à 508.5 nm (dans ce cas, le champ plat (flat) est obtenu par modulation de la différence 
de marche pour effacer les franges d’interférence). Si pour la lumière blanche nous trouvons des 
transmissions relativement proches des valeurs attendues, la transmission de la voie 4 avec la 
lampe spectrale est très différente. Ce résultat nous montre la forte sensibilité des propriétés de 
transmission et de réflexion des surfaces séparatrices avec la longueur d’onde. Ainsi, si la lampe 
spectrale, qui offre un fort contraste des franges et un flux important, peut être utile notamment 
pour mesurer l’évolution de la phase au cours du temps, elle ne peut être utilisée lors de la 
calibration car elle fournirait des cartes de transmission, de phases et de contraste trop différentes 
par rapport à celles attendu à η1λ.θ nm de longueur d’onde.    
 

 
Figure 4-4. Transmission des 4 voies (flat) pour la longueur d’onde de fonctionnement (à 
gauche) et pour la lampe spectrale au cadmium (à droite).  

 
 

4.2.3 Qualité des cubes polariseurs  

Les franges de chaque voie ayant une phase différente, il est important de vérifier 
qu’aucune contamination ne vienne polluer les voies entre elles. Le point critique à ce sujet est 
le cube polariseur qui est sensé séparer les deux polarisations. Pour vérifier l’efficacité du prisme, 
un polariseur de type polaroïd est placé en sortie 1 du cube ( 

Figure 4-5) de telle sorte qu’il neutralise la polarisation sélectionnée par le cube.       

 

 

200 400 600 800 1000

100

200

300

400

500

600

700

800

900

1000
0

0.2

0.4

0.6

0.8

1

1.2

 

 

200 400 600 800 1000

100

200

300

400

500

600

700

800

900

1000
0

0.2

0.4

0.6

0.8

1

1.7 

1 0.95 

1.13 1.15 1.1 

1 0.96



4.2 Contrôles des optiques du Mach-Zehnder 

104 

 

 
 

Figure 4-5. Principe de la mesure du taux de « fuite » du cube polariseur  

 
Le rapport des images de la voie 1 et de la voie 2 nous donne alors le taux de « fuite » du cube 
polariseur. La même procédure est appliquée à la seconde sortie du Mach-Zehnder pour les voies 
3 et 4.  Les résultats sont visibles sur la Figure 4-6, et montre qu’une certaine quantité de 
polarisation sensée être filtrée par le cube passe quand même, en particulier sur les bords de 
l’image. Cela montre que les angles d’incidences du faisceau (qui sont de ±1.β°) dépassent le 
domaine de validité du cube séparateur.  Le taux de fuite est de l’ordre de 1% au centre de l’image 
mais peut atteint 7% en bord d’image pour la voie 1 et 4% pour la voie 3. A l’inverse, la voie β 
n’est pas contaminée par de la lumière provenant de la voie 1.     

 
Figure 4-6. Taux de « fuite » des cubes polariseurs pour la voie 1 (à gauche) et la voie 3 (à 
droite).  

 
Pour évaluer la conséquence d’une telle contamination, calculons l’effet que produirait la 
superposition de deux interférogrammes de phase et d’intensité différente sur la mesure de la 
phase.      

 

′ଵܫ = ଵܫ + ଶܫ݂ = ܽ ሺͳ + cos�ሻ + ݂ܾሺͳ + sin�ሻ = ܣ cosሺ� − ߮ሻ +  ܤ
 tan߮ = ݂ ܾܽ ≅ ݂ 

(4.1) 

 
avec f le taux de fuite du cube polariseur, a et b le flux des voies 1 et 2 (qui sont pratiquement 
identique).  

Polariseur  

MZ 

Voie 1 

Voie 2 
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Ainsi le déphasage produit par la contamination des flux n’est que de 0.θ° au centre (f=0.01) et 
4° au bord extrême de la voie 1 (f=0.07). En théorie, il serait possible de corriger les variations 
de phase induites par cet effet. Néanmoins, si le taux de polarisation de la lumière incidente varie 
dans le temps, cela peut introduire des fluctuations de phase relative qui ne peuvent pas être 
totalement corrigées, faute de connaître l’état exact de la polarisation. Il serait donc préférable 
de remplacer ces cubes polariseurs par d’autres plus tolérant aux angles d’incidence ou bien faire 
en sorte que ceux-ci fonctionnent à une incidence plus optimale. Les cartes de flux montrent en 
effet que le minimum de fuite n’est pas centré sur l’image. Ces cubes ont été effectivement 
remplacés après la campagne des observations de 2017.     
 

4.3 Calibration de l’instrument  
δa calibration de l’instrument consiste à extraire les cartes caractérisant chacune des quatre 

voies de l’instrument, c’est-à-dire les carte de distorsion géométrique, les cartes de phase, les 
cartes de contraste et de transmission.  La méthode utilisée ici pour produire ces cartes de phases, 
correspond au traitement des données de calibration, qui sera présenté en détail au chapitre 7.2. 
Nous ne donnons ici que les résultats, montrant les caractéristiques, en laboratoire, de 
l’instrument.        
 

4.3.1 Distorsion relative et ajustement des images  

La distorsion des images est évaluée grâce à une grille de calibration placée sur le plan 
image de la lunette. Cette grille est formée de centaines de pastilles rondes régulièrement espacé. 
La position de chacune de ces pastilles est déterminée au 50eme de pixels près. δ’image de la voie 
1 est utilisée comme référence, puis les paramètres des transformations affines sont déterminés 
afin de superposer au mieux les images des voies 2, 3 et 4 sur celle-ci. Le décalage résiduel dx 
et dy des points de la grille par rapport à la référence est alors modélisé par un polynôme de 
degrés 3 qui incarnera la distorsion relative des voies par rapport à la référence.  
 

 
 

Figure 4-7. Distorsion relative des images pour les 4 voies par rapport à la voie 1. A gauche : 
les vecteurs de distorsions. A droite : la carte correspondante des distorsions en x par un 
polynôme de degrés 3.    
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Figure 4-8. Distorsion absolue des quatre voies. À gauche : les vecteurs de distorsion. A droite 
: le module des vecteurs de distorsion. 

            
Les résultats montrent que la distorsion relative des images n’excède pas 0.25 pixels, avec 

un écart-type inférieur à 0.04 pixels dans la zone centrale (matérialisée par un carré rouge sur la 
figure). Après correction des distorsions relatives, le résidu des écarts se limite à 0.02 px. La  
Figure 4-8 illustre la distorsion absolue des quatre voies, celle-ci atteint 3 pixels sur le bord du 
champ. 
 

4.3.2 Cartes de phase et de contraste de l’instrument 
δ’extraction des cartes de phase et de contraste des quatre voies se fait en modulant la 

différence de marche du Mach-Zehnder (en déplaçant la lame Bγ à l’aide du système piézo-
électrique), de telle sorte que l’on obtienne séquentiellement pour chacune des voies quatre 
images de franges en quadrature de phase. Il est alors possible d’extraire en chaque point de 
l’image la valeur de la phase et du contraste des franges instrumentales. Les cartes produites en 
laboratoire l’ont été en utilisant la lampe spectrale de Cadmium (la lumière solaire fournie par la 
fibre optique étant trop faible). La longueur d’onde de la raie du Cadmium utilisée (508 nm) 
n’étant pas exactement celle du fonctionnement normal de l’instrument, ces cartes ne sont pas 
représentatives des phases instrumentales et des réponses de chacune des voies à la longueur 
d’onde standard d’utilisation et ne pourront donc pas être exploitées lors du traitement des 
données. D’autres cartes seront réalisées spécialement pour cela au cours des observations à 
partir d’images du ciel diurne. δes mesures en laboratoires permettent toutefois d’avoir une 
bonne estimation des caractéristiques de l’instrument. La Figure 4-9 représente les cartes de 
phase et de contraste obtenu avec la lampe spectrale. Les cartes de phases sont ici soustraites à 
un plan pour mieux montrer l’écart à l’évolution linéaire de la phase, nous avons un peu plus de 
1.5 radian de différence en bordure de champ, la valeur théorique étant de 0.8 radian (voir la  

Figure 3-27). L’écart s’explique par la distorsion optique absolue qui ajoute une 
contribution d’environ 0.7 radian.  Les cartes de contraste (qui sont ici de l’ordre de η0% du fait 
de la nature monochromatique de la source), montre une baisse en bordure de champ suivant 
l’axe vertical (le long du gradient de la phase), conformément aux simulations qui tenaient 
compte d’un défaut de parallélismes du Mach-Zehnder compensé par l’inclinaison de la lame 
B3.       
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Figure 4-9. A gauche : carte de phase des 4 voies en radian après soustraction d'un plan. A 
droite : cartes du contraste des franges des 4 voies. La source utilisée ici est la lampe spectrale 
au Cadmium (la raie monochromatique sélectionné est à 508.5 nm).  

 
En ajustant les cartes de phase entre elles, nous pouvons évaluer le déphasage relatif de 

chaque voie par rapport à la référence et vérifier si nous avons ou pas la quadrature de phase. La 
première image de la Figure 4-10 illustre cela en perspective, la voie 1 étant prise comme 
référence. La mesure montre que la quadrature de phase n’est pas complètement respectée avec 
100° entre la voie 1 et β (soit un écart de ș=10°). En revanche l’opposition de phase entre les 
voies de même polarisation est bien respectée. La seconde image de la Figure 4-10 montre le 
déphasage relatif entre les deux voies 1 et 2 de polarisation opposée, confirmant la forme 
théorique en « selle de cheval » que produit les lames de quartz.    
 
Ces résultats qui, nous le verrons, seront confirmés sur le ciel, montre que l’instrument s’écarte 
quelque peu de son fonctionnement optimal (écart de 10° de la quadrature) ce qui aura pour effet 
de compliquer le traitement des données tout en augmentant légèrement le bruit de la mesure.           

 
Figure 4-10. A gauche : déphasage relatif des voies par rapport à la voie 1. A droite : mesure 
de la différence de phase entre les deux polarisations (entre la voie 1 et 2) 

4.4 Mesure de la stabilité thermique de l’instrument 
δ’objectif de cette étude est de vérifier que le bruit de vitesse intrinsèque à l’instrument 

(dû aux fluctuations thermiques) reste inférieur au bruit attendu sur la cible scientifique (limité 
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Φ3 = 281° 
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par le bruit de photon) aux fréquences temporelles qui nous intéressent (entre 0.5mHz et 
3.5mHz). Le but sera donc ici de mesurer l’effet que produit une variation de la température sur 
la mesure de la phase. Cet effet peut être interne (la fluctuation de la température du Mach-
Zehnder produit des variations de la différence de marche) ou externe (la fluctuation de la 
température à l’extérieur de l’enceinte thermique peut affecter les optiques acheminant les 
images des franges sur la caméra science et la sensibilité de la caméra). La source de lumière 
utilisé est une lampe spectrale de Cadmium, l’émission étant monochromatique (à η08.ηnm) le 
contraste des franges est maximal, de plus l’intensité est suffisante pour que la mesure ne soit 
pas limitée par le bruit de photon.  
      
 

4.4.1 Stabilité de la phase en laboratoire 

Pour estimer cette stabilité, un grand nombre d’images des interférogrammes sont 
enregistrées par la caméra science durant plusieurs jours. La phase des franges est mesurée 
directement sur les images des franges pour chacune des quatre voies. Les franges étant 
approximativement régulières, cette mesure s’effectue à l’aide de la transformée de Fourier de 
l’image des franges (avec une apodisation). Le module du spectre obtenu produit un pic à la 
fréquence spatiale des franges (Figure 4-11). La phase des franges correspond à la phase de la 
transformée de Fourier au niveau du maximum de ce pic.  

 
 

 
Figure 4-11. Méthode de la mesure de la phase des franges par le « pic frange ». A gauche : 
images des franges. Au centre : les mêmes franges avec une apodisation sur un rayon de 150 
px. A droite : le module de la transformée de Fourier de l’image qui fait apparaitre les pics des 
franges où est mesuré la phase.   

  
La Figure 4-12a montre le résultat obtenu sur 24h. Nous pouvons constater que la phase fluctue 
avec une amplitude de 2.4 degrés d’angle environ alors que la température du Mach-Zehnder 
varie de son coté d’environ 0.1γ K sur 24h, pour une variation de la température extérieure de 
l’ordre de β°C par jour. Il est à noter que ces variations sont sensiblement les mêmes que celles 
qu’on mesure lors des observations dans les conditions réelles de l’instrument sur le télescope. 
Elles sont donc bien représentatives des variations thermiques affectant les données réelles. 
 
Cela nous donne une sensibilité à la température d’environ 18 deg/K, ce qui est 14 fois plus 
important que prévu (1.3 deg/K). δ’important est de vérifier que ce bruit n’affecte pas la mesure 
scientifique qui nous intéresse. Pour le savoir, calculons la densité spectrale de la phase convertie 
en vitesse.  Le résultat est illustré par la Figure 4-12b, le spectre est exprimé en cms-1µHz-1/2 
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c’est-à-dire qu’il illustre ce que l’on aurait comme niveau de bruit au bout de 11.θ Jours 
d’observations avec et sans filtrage des basses fréquences. Le filtrage de la courbe temporelle est 
obtenu par soustraction à cette même courbe convoluée par une fenêtre d’une certaine largeur 
temporelle Δt égale ici à 1h (soit une fréquence de coupure de 0.β7Hz). σous constatons que 
pour les fréquences supérieures à 0.5mHz nous avons un niveau de bruit inférieur à 4cms-1µHz-

1/2 dans le cas non filtré et inférieur à 1.5 cms-1µHz-1/2 dans le cas filtré.  
 
τn note la présence d’un pic à 0.8 mHz, soit une période de β0 minutes. Ces fluctuations 
périodiques de la phase, bien visibles sur la courbe filtrée, sont corrélées avec les variations 
thermiques dans le laboratoire, dues à la climatisation. σous avons identifié l’origine de ces 
variations dans la mesure de la phase comme provenant de la caméra elle-même, et notamment 
des variations induites sur la puissance de refroidissement du capteur. Par ailleurs, depuis ces 
mesures, nous avons considérablement amélioré le système de régulation de l’enceinte 
thermique, qui est maintenant moins sensible aux variations de températures externes. 
 
 Nous pouvons donc conclure que le bruit de vitesse introduit par les fluctuations thermiques de 
l’instrument, bien que supérieur à ce qui était prévu (voir chapitre précédent), est plus faible   que 
le bruit de photon espéré sur Jupiter (d’environ β ou 3 cms-1µHz-1/2) dans la bande de fréquence 
de 0.8 mHz à 3 mHz. 
       

 
 

Figure 4-12. À gauche : évolution de la phase des franges sur une période de 24h avant filtrage 
(en bleu), à comparer avec l’évolution de la température du Mach-Zehnder (en gris), amplifiée 
15 fois. La courbe rouge correspond aux fluctuations de la phase après filtrage des basses 
fréquences. (Avec une fréquence de coupure d’une heure). A droite : densité spectrale de la 
courbe temporelle de la phase convertie en vitesse avant filtrage (en gris) et après filtrage (en 
rouge). 

 

 
 

Origine possible de l’excès de la sensibilité thermique  

 
D’autres mesures de phase à long termes ont été effectuées afin de tenter d’identifier 

l’origine du problème de la sensibilité thermique de l’instrument. Ces nouvelles mesures, 
réalisées dans les mêmes conditions expérimentales, on la particularité d’avoir été effectuées 
dans une température ambiante fluctuantes, c’est-à-dire que le climatiseur du laboratoire 
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produisait des variations périodiques journalière et régulière de 1.5 K d’amplitude (courbe noir 
de la Figure 4-13). Fluctuation qui s’avéra utile pour identifier les différents aspects du problème. 
Au cours de la mesure, la température de consigne du Mach-Zehnder a été abaissé de 3 K passant 
de 27°C à 24°C (courbe rouge de la Figure 4-13). 
          

 
Figure 4-13. Courbes de température relevées au cours des mesures de la phase instrumentale 
pendant environ 3 jours. La température extérieure est en noir, la température de la paroi de 
l’enceinte à vide en bleu, la température du Mach-Zehnder en rouge et la température du 
système piezo-électrique en vert. La température de consigne du MZ a été changée de 27 à 
24°C le deuxième jour.   

 
La mesure de la phase pour chaque voie est illustrée par la Figure 4-14, on constate que les quatre 
voies subissent à peu près le même déphasage correspondant à une sensibilité de 18 deg/K. 
δ’évolution théorique de la phase avec la température prévue par le modèle tenant compte des 
facteurs de dilatation des verres et des variations d’indices est représentée par la courbe mauve. 
Le facteur 14 entre la mesure et la valeur théorique suggère que le problème vient d’un 
déplacement de la lame B3. Dans cette hypothèse, le déplacement de la lame B3 avec la 
température peut être déterminé à partir de la relation (3.113) : 
 

 ȟݕ = −݀ȟͲ.Ͳͻͳ͹ = −ͳͲ.ͻ ߨʹߣ�݀ = Ͳ.ʹͺ(4.2) ܭ/݉ߤ 

 
    Pour tenter d’expliquer cette variation de Δy, introduisons une dilatation thermique d’une 
certaine longueur δ d’une partie du support de la lame et un facteur de dilatation Ș du matériau 
concerné : 
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 ȟݕ = ሺܶܮߤ− − ଴ܶሻ (4.3) 

 
En prenant pour longueur caractéristique la taille du chariot piezo-éléctrique (de l’ordre de γcm) 
et comme coefficient de dilatation celui du Titane (ȝ=8.6.10-6), nous trouvons l’ordre de grandeur 
du déplacement de 0.25µm/K, ce qui conforte la piste mécano-thermique. En introduisant 
l’expression de Δy=0β8µm/K dans le modèle du Mach-Zehnder il est possible de reproduire 
l’évolution de la phase avec la température (courbe bleu marine de la Figure 4-14).  

 
Figure 4-14. Évolution de la phase des quatre voies (rouge, vert, noir, cyan) avec la 
température en comparaison avec la valeur attendu (en mauve) obtenu par le modèle basé 
uniquement sur la dilatation des verres et la variation des indices. La courbe bleu marine 
montre le résultat d’un modèle qui fait intervenir un déplacement de la lame B3 avec la 
température.   

 

La  
Figure 4-15 montre une vue éclatée du système mécanique permettant le réglage de la lame B3 
en translation et rotation. La dilatation thermique de ce système est prévue pour être symétrique 
par rapport à l’axe de la lame B3 et donc à priori sans effets sur sa position. La partie responsable 
du décalage thermique pourrait être la platine piézo-électrique. δe système est doté d’une boucle 
d’asservissement qui assure la stabilité du chariot piézo-électrique par rapport au cadre. La dérive 
pourrait soit provenir d’une sensibilité de l’électronique d’asservissement (la stabilité thermique 
du système piézo-électrique n’est pas précisée par le fabriquant pour les basses fréquences 
temporelles), soit provenir d’une dilatation différentielle entre le cadre et le chariot. Dans cette 
dernière hypothèse, le chariot qui est rattaché au cadre par l’actionneur piézo-électrique pourrait 
dériver par rapport au Mach-Zehnder. Le chariot et le cadre étant du même matériau, la dilatation 

݀∅ ≅  1.3 deg/K 

݀∅ =18 deg/K 
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différentielle ne peut pas provenir directement de la température. Cependant le cadre du système 
piézo-électrique étant fixé à un support en titane qui lui-même est fixé à un support en Inox dont 
le coefficient de dilatation est deux fois plus important que celui du titane, celui-ci pourrait 
exercer une contrainte mécanique capable de déformer le cadre dans les mêmes proportions que 
le support en inox : 
    

ݕ∆  = [ఓ಺೙೚�−ఈఓ೅�ଵ−ఈ − [௜்ߤ ߙ     avec     ܶ∆ܮ = ா೅� ௌ೅�ா಺೙೚�ௌ಺೙೚� (4.4) 

 
 
avec İ l’allongement relatif, E le module de Young et S la surface de section des différents 
matériaux.   
 
 
Tableau 4-1 module de Young et coefficient de dilatation thermique de l’inox et du Titan ܧI୬୭x ்ܧ௜ ߤI୬୭x ்ߤ௜ 

203 GPa 114 GPa 16.10-6 8.6.10-6 

 
 
Si les deux sections sont identiques, on trouve Dy=-0.27µm/K, ce qui est proche de la valeur 
expérimentale (-0.28µm/K). Si l’hypothèse est exacte il serait plus judicieux de remplacer la 
pièce en Inox par une pièce en Titane. Il est prévu, par ailleurs, pour le futur instrument, JOVIAL, 
de remplacer la platine piezo par un autre modèle, théoriquement plus stable. 
 
 

 
 
Figure 4-15. A gauche : vue éclatée du support mécanique de la lame B3. A droite : dimensions 
de la platine piezo-électrique. En rouge l’emplacement supposé du capteur de position. 
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4.4.2 Dérive des optiques avec la température 

 
En regardant de plus près la Figure 4-14, on constate que les différentes courbes pour les 

différentes voies ne suivent pas exactement la même évolution. Cela suggère que d’autres types 
de dérives sont probablement en jeu. En dehors du Mach-Zehnder lui-même, le système optique 
de sortie acheminant la lumière jusqu’à la caméra science peut subir des déformations liées aux 
variations thermiques. Sur les images acquises des franges d’interférences, on peut voir deux 
diaphragmes de taille différente : un diaphragme lié à la lunette située en amont de l’instrument 
(celui qui est visible sur les images normales des franges) et un diaphragme plus grand mais 
moins visible sur l’image placé dans chacun des quatre tubes optiques formant les quatre images 
sur le détecteur CCD. En appliquant un seuillage plus ou moins élevé aux images, il est possible 
de déterminer la position des différents diaphragmes ( 

Figure 4-16) en mesurant leur barycentre et de vérifier s’ils dérivent au cours du temps et 
en fonction de la température.  
 
 

 
 

Figure 4-16. Diaphragmes visibles sur les images. A gauche : les franges d’interférence sans 
seuillage, au centre un premier seuillage (10% du flux maximum) met en évidence le 
diaphragme de la lunette, à droite : un second seuillage (à 1% du flux maximum) met en 
évidence le diaphragme des lentilles proches de la caméra.   

 
 
La  
Figure 4-17 montre la dérive de la seconde pupille (proche du détecteur CCD) pour les quatre 
images des quatre voies. Malgré l’imprécision des mesures due au faible flux éclairant ce 
diaphragme, il apparaît que cette dérive est corrélée avec la température extérieure, même si cette 
corrélation n’est pas totale et que certaines voies semblent dériver de manière plus erratique, 
peut-être à cause de points durs mécaniques. Ceci nous montre que le système optique destiné à 
former les images sur la caméra est sensible à la température et que des dérives avec des 
amplitudes de 0.05 pixels en moyenne et un écart-type de 0.01 à 0.02 pixels peuvent se produire. 
Cette dérive reste cependant relativement faible et ne devrait pas impacter la mesure de la phase 
en dehors des basses fréquences temporelles.     
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Figure 4-17. Dérive au cours du temps du barycentre du diaphragme large des optiques proche 
du détecteur CCD. Les variations thermiques extérieures sont celles montrées sur la figure 
4.13. A gauche l’amplitude en pixel des déplacements pour chaque voie, à droite : les vecteurs 
de déplacement correspondant. 

 
La Figure 4-18 montre la dérive du diaphragme situé dans la lunette (en amont de l’instrument), 
qui inclue donc la dérive trouvée précédemment, plus tout ce qui est susceptible de bouger entre 
les deux diaphragmes. Nous constatons que la dérive est ici dix fois plus forte et toujours corrélée 
avec la température en particulier pour les voies 1 et 3. Il est clair que cette dérive peut affecter 
la mesure de la phase et explique pourquoi la phase des quatre voies montrait des variations 
différentes entre elles (Figure 4-14).  Notons que les vecteurs des dérives sont presque parallèles 
aux franges, ce qui en diminue les effets sur la mesure de la phase.      

 
Figure 4-18. Dérive au cours du temps du barycentre du diaphragme de la lunette situé en 
amont de l’instrument. A gauche : l’amplitude en pixel des déplacements pour chaque voie (la 
température extérieure est en gris réduite d’un facteur 3). A droite : les vecteurs de 
déplacement correspondant.  

 
Connaissant les déplacements vectoriels des quatre voies, il est possible de corriger la mesure de 
la phase d’une quantité dϕ égale à :  
 

 ݀� = ሬ݇Ԧ. Ԧ݀ (4.5) 
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avec ሬ݇Ԧ le vecteur d’onde des franges et Ԧ݀ le vecteur de la dérive des images. 
 
δe résultat de l’application de cette correction sur la mesure de la phase des quatre voies est 
illustré par la Figure 4-19, les quatre courbes sont beaucoup plus proche les unes des autres 
conformément à ce à quoi on s’attendrait. La courbe tracée en bleu sur ce même graphique est le 
modèle utilisé pour expliquer la dérive excessive de la phase (déplacement de B3), la courbe ne 
« colle » pas parfaitement aux mesures, elle montre une certaine inertie thermique qui montre 
que la cause à l’origine de la dérive réagit plus rapidement à la variation de température que le 
bloc piézo-électrique où se situe le capteur de température utilisée pour le modèle. Peut-être que 
cela est dû à la faible capacité thermique de l’aluminium qui lui permet d’avoir moins de chaleur 
à échanger par rayonnement pour une même masse et variation de température.   
 

 
Figure 4-19. Dérive de la phase pour les quatre voies après correction de la dérive des images.  

 
 

Essayons un instant de comprendre l’origine de la dérive des optiques. Sur la Figure 4-18, 
nous pouvons voir que les voies 1 et 3 subissent des variations semblables entre elles et que celle-
ci sont fortement corrélées avec la température, alors que les voies 2 et 4 qui elles aussi subissent 
des variations (plus faibles) semblables entre elles, sont moins fortement corrélé avec la 
température.  Les vecteurs de déplacement montrent que les images de la voie 1 et 3 bougent à 
peu près de la même manière par rapport au repère physique extérieur, en suivant le vecteur H 
(indiqué sur la Figure 4-1), comme si la cible se déplaçait suivant un angle le long de l’axe ȕ. Il 
en est de même pour les images β et 4. Ainsi, si l’on superposait les images redressées, on ne 
verrait que peu de dérive relative entre les couples d’images de même polarisation (1 et γ, β et 
4). Seul un déplacement entre les images de polarisations opposées serait perceptible. Tout se 
passe donc comme si les images de même polarisation étaient affectées par la même dérive 
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optique. Cela pourrait suggérer que les deux cubes polariseurs réagissent de la même manière 
avec la température. Une rotation du cube (qui est placé sur un support propre en titane) suivant 
un axe horizontal (Figure 4-1) serait par exemple capable de décaler les images suivant le vecteur 
H pour une seule des polarisations. Il est cependant difficile d’expliquer cette rotation sans un 
modèle thermique de l’instrument complet.  
 

δ’impact de cette dérive sur la mesure des cartes de vitesse est relativement faible, car le 
décalage relatif (qui implique essentiellement les images de polarisation opposée) se fait 
pratiquement perpendiculairement aux vecteurs d’onde des franges (82°). De ce fait, la variation 
du déphasage relatif reste inférieure au degré d’angle par Kelvin. Par ailleurs, cet effet a été étudié 
par des simulations. Elles ont montré que la dérive des images (par rapport aux franges utilisées 
pour la calibration de l’instrument) produisait essentiellement des biais périodiques de même 
type que celles induites par la méthode ABCD du fait de la non-quadrature. Par ailleurs ces 
dérives étant de basses fréquences temporelles, elles n’ont en principe pas de conséquences pour 
la détection des modes d’oscillations.  
 

En conclusion, ce que nous apprennent ces mesures est que les optiques externes montrent 
des variations au cours du temps, essentiellement dues aux variations de température. Pour 
résoudre ce problème, il faudrait soit réaliser une modélisation thermique complète de 
l’instrument pour en déduire une solution, soit étudier un nouveau design qui permettrait 
d’inclure tous les optiques à l’intérieur de la cuve à vide contrôlée en température. Cette solution 
a été retenue pour le design des futurs instruments JIVE et JOVIAL.    
 

4.5 Réglages et ajustements du Mach-Zehnder 

4.5.1 Mesure de la différence de marche  

 
Un des paramètres fondamentaux de l’instrument est la différence de marche (DDε), sa 

valeur doit être réglée et donc mesurée précisément pour optimiser le rapport signal sur bruit de 
la mesure. Un écart de ±100µm peut faire chuter le contraste et le RSB de 15%. Il n’est pas 
possible d’accéder à la valeur de la différence de marche à partir des seules franges 
monochromatiques. On va donc utiliser les variations de la phase en fonction de la longueur 
d’onde pour connaître précisément la ddm.  Une lumière blanche dispersée par un réseau de 
diffraction est injectée dans le εZ. Idéalement l’axe de dispersion est disposé le long de l’axe 
neutre du εZ (axe le long duquel la phase instrumentale ne change pas). δ’évolution de la 
longueur d’onde le long de cet axe va produire des franges (que nous appelons ici des franges de 
dispersion) dont l’interfrange sera directement lié à la DDε. Dans la pratique l’axe neutre du 
MZ (axe le long duquel la phase ne change pas) n’est pas parfaitement vertical. Le fait que cet 
axe ne soit pas vertical peut venir d’un problème de parallélisme de certaines faces du εZ comme 
l’ont montrée certaines simulations (voir la Figure 3-33).  Je présente ici la procédure utilisée 
pour mesurer cette DDε avec un exemple lié à l’instrument dans la configuration qu’il avait lors 
des observations de 2015.  
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Figure 4-20. Configuration du champ de l’instrument. A gauche: image des franges 
d'interférence sur le ciel, en rouge le vecteur de l'axe 'y' en jaune le sens croissant de Δ. A 
droite : le spectre du soleil dans le même champ de l’instrument (sans les franges), avec en 
jaune le sens croissant de la longueur d’onde.  
 
Dans le champ du MZ la valeur de la phase des franges est fonction de la position dans le champ 
et de la longueur d’onde, elle s’exprime par :  
 

 ߮ሺݔ, ሻݕ = ,ݔሺ∆ߨʹ ,ݕ ߣሻߣ  (4.6) 

 
avec Δ la DDε de l’instrument, Ȝ la longueur d’onde et x,y les coordonnées correspondent aux 
axes de l’image. δa dispersion du spectre se fait le long de l’axe y de l’image. La DDM 
instrumentale est censée évoluer le long de l’axe des x mais il y a en réalité une inclinaison 
d’environ 7° (angle estimé par la FFT de l’image des franges), on aura donc sur l’axe des y une 
évolution de la phase résultant à la fois de la longueur d’onde et de la position sur l’axe. Par 
commodité l’axe y sera orienté dans le sens croissant de la différence de marche, qui est aussi 
le sens croissant de la longueur d’onde de la lumière dispersé. Le sens croissant de la phase se 
détermine par le modèle qui indique que la phase augmente avec l’angle α et par l’orientation 
de l’image par rapport à l’instrument, la sous-image utilisée dans ces mesures correspond à 
l’image en bas à gauche de la Figure 4-1où le vecteur D est orienté dans le sens inverse de 
l’angle α.    
 
La dépendance de  avec la longueur d’onde au premier ordre s’écrit : 
 

 ȟሺߣሻ = ȟሺߣ଴ሻ + ߣሺߙ −  ଴ሻ (4.7)ߣ

avec =-300 µm/µm, déduit du modèle du Mach-Zehnder (Figure 3-35). 
 
En dérivant la phase le long de l’axe ‘y’ nous trouvons : 
 

y y 
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 ݀߮ = ݕ߲߲߮ ݕ݀ + ߣ߲߲߮  (4.8) ߣ݀

avec : 

 
ݕ߲߲߮ ݕ݀ = ߣߨʹ ݀∆ (4.9) 

Et, à partir de (3.59) et (3.60) : 
 

 
ߣ߲߲߮ ߣ݀ = ߨʹ ቆ−ȟሺߣ଴ሻߣଶ ߣ݀ + ߙ ଶߣ଴ߣ ቇߣ݀ = ߨʹ ቆߙ ଴ߣߣ݀ − ȟሺߣ଴ሻߣ଴ଶ  ቇ (4.10)ߣ݀

D’où 

 ݀߮ = ଴ߣߨʹ ݀∆ − ଴ሻߣሺȟሺߨʹ − ଴ଶߣ଴ሻߣߙ  (4.11)   ߣ݀

 
Ce que nous mesurons expérimentalement, c’est l’interfrange ȜDv des franges de dispersion le 
long de l’axe vertical ‘y’ (idéalement l’axe neutre du εach Zehnder). σous avons donc le long 
de l’axe ‘y’ les deux variations suivantes :   
 

- une variation de  produit par la géométrie du MZ pour  constant : d=k’.dy. 
- une variation de  produit par la dispersion du réseau :  d=k.dy. 

 
où k’ est le coefficient géométrique de l’évolution de la DDε le long de l’axe y (déterminé par 
l’interfrange de l’interférogramme à Ȝ0), et k est le coefficient de dispersion spectral le long de 
l’axe y (déterminé à partir des raies spectrales du spectre solaire).  
 

 ݀߮ = ଴ߣߨʹ ቆ݇′ − ȟሺߣ଴ሻ − ଴ߣ଴ߣߙ ݇ቇ݀(4.12) ݕ 

 
 
En descendant dans l’image du champ le long de l’axe ‘y’, nous avons d’une part une 
augmentation de la phase liée à la croissance de la différence de marche géométrique, et d’autre 
part une diminution de la phase du fait de la croissance de la longueur d’onde par la lumière 
dispersée.  
  
Entre deux franges de dispersion en suivant l’axe des ‘y’, nous avons dφ= -2 (négatif car nous 
verrons que c’est l’effet de d qui domine celui de dΔ) soit :  
 

 ȟሺߣ଴ሻ = ఒబమௗఒ ቀͳ + ௗΔఒబ + ߙ ௗఒఒబቁ = 
ఒబమ௞λDv ቀͳ + ௞′λDvఒబ ቁ +  ଴  (4.13)ߣߙ

 
ȜDv : étant l’interfranges des franges de diffusion le long de l’axe ‘y’ 
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Estimation de k’ 
 

k’ caractérise les franges instrumentales, l’interfrange instrumentale Ȝf  est en moyenne 
de 20.48px soit 25.37 nm/px, et l’angle des franges ȕ est de 6.7° pour la voie utilisé,  on a donc  
 ݇′ = ఒబఒ೑ sin   sin() = 2.96 ±0.01 nm/px 25.37 = ߚ

 
k’ est positif car la phase croît dans le même sens que ‘y’ (ici vers le bas) conformément au 
modèle de l’instrument, nous pouvons le vérifier indépendamment en exploitant les franges 
visible sur les images de Jupiter (acquise lors de la première campagne d’observation) lorsque 
l’axe de rotation est parallèle aux franges de l’instrument. Connaissant le sens de rotation de la 
planète il est possible de déduire le gradient de phase à partir de la variation des interfranges : si 
l’interfrange augmente alors la phase instrumentale augmente dans le même sens que la longueur 
d’onde de la source (dans cette configuration nous avons k’=βη.γ7nm/px et k=10-4 nm/px, k étant 
déduit de la rotation de Jupiter, dφ= +2). Pour Jupier nous avons un interfrange de 22.7px contre 
β0.η sur le ciel, cette dilatation des franges permet d’orienter le gradient de la phase sur le champ 
de l’instrument (Figure 4-21). 
 

 
Figure 4-21: A gauche : sens de rotation de Jupiter, la rotation de Jupiter produit un 
élargissement des interfranges ce qui permet d’en déduire le sens croissant de la phase 
illustrée sur l’image de droite (le carré représente la sous-image utilisée pour les mesures). 

 
 
 
Estimation de k (Calibration du spectre) 
 

Un spectre sans franges est obtenu en modulant la DDM, ce spectre est ensuite calibré en 
le divisant par le flat en lumière blanche. La position de chaque raie est déterminée par deux 
méthodes : un fit gaussien et par une interpolation spline.  
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Figure 4-22 Spectre solaire brut et son profil. Sur l’image de gauche les raies solaires 
d’absorption sont horizontales. Les traits verticaux sont dus aux espaces entre les fibres et aux 
irrégularités de la fente d’entrée. Un fil a été placé en travers de la fente (à droite) pour 
calibrer la direction de dispersion.    

 
 

 
Figure 4-23 : Spectre solaire corrigé du flat-field et intégré sur l’axe des x (entre les lignes 275 
et 375).  
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Tableau 4-2. Mesure de k’ 
Raies Ecart 

spect. 
Ecart Px 
(fit) 

Ecart Px 
(sp) 

nm/px (fit) nm/px(sp) 

5-3 0.3768 48.290 48.326 0.007803 0.007797 
5-2 0.63652 81.638 81.534 0.007797 0.007807 
5-1 0.7255 92.918 92.976 0.007808 0.007803 
4-3 0.2626 33.813 33.790 0.007766 0.007771 
4-2 0.5224 67.160 66.999 0.007778 0.007797 
4-1 0..6113 78.441 78.440 0.007793 0.007793 
3-2 0.2597 33.347 33.208 0.007787 0.007820 
3-1 0.3487 44.628 44.650 0.007813 0.007801 
   Moyenne : 0.007793 0.007798 

 
Ce qui nous donne une moyenne et un écart-type de : 
k=0.007795+-0.000014 nm/px 
 
Nous pouvons dès lors confirmer que la phase diminue avec dy : ݀߮ = Ͳ.Ͳ͵ͷ͹݀ݕ − Ͳ.ͻʹ͹݀0.891- = ݕ dy  
 
 
Mesure de la DDM : 

 
La valeur de la DDM se déduit de l’interfrange λDv des franges de dispersion en lumière 

blanche artificielle le long de l’axe ‘y’ (Figure 4-24). Cette mesure se fait colonne par colonne 
par la mesure de la fréquence spatiale. La Figure 4-25 montre le résultat obtenu pour toutes les 
colonnes, une variation importante de l’interfrange dans le champ est visible, cette variation n’est 
pas la conséquence d’une variation de la DDε mais résulte d’un changement du facteur d’échelle 
du spectre (et donc de k). La distorsion optique n’est pas en cause (elle est 10 fois plus faible et 
plus symétrique), un défaut de parallélisme de la fente par rapport au réseau de diffraction en est 
probablement la cause.  
   

 
Figure 4-24: Franges en lumière blanche calibrées par le flat 
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Figure 4-25: Interfrange ��� colonne par colonne (mesuré par FFT). En rouge, la zone de 
référence utilisée pour la calibration du spectre.  

 
               

La valeur moyenne de λDv et son écart-type donne :  
 λDv=7.06+-0.01 pixel 
 
Nous trouvons donc pour la valeur de la différence de marche Δ : 
 ȟ = ఒబమ௞λDv ቀͳ + ௞′λDvఒబ ቁ +  ଴   = 4947 ±26  µmߣߙ

 
La mesure montre donc que le Mach-Zehnder n’est pas à sa différence de marche optimale (qui 
est à 5037 µm), ce qui peut conduire à une perte de contraste de 20%.  
 

4.5.2 Réglage de la lame B3  

Ces mesures de Δ (effectuées après la campagne d’observation de β01η) ont donné lieu à 
un ajustement de la différence de marche par le réglage en translation de la lame B3. La lame B3 
a été translatée de 981µm (90µm/0.0917) pour augmenter la différence de marche de 90 µm et 
atteindre la valeur optimale de 5037µm. Des réglages de la lame B3 en inclinaison ont également 
permis d’augmenter le contraste (de 20%) et de recentrer la zone maximale de la carte de 
contraste. Ces derniers réglages ont été réalisés d’une part à l’aide d’un interféromètre Zygo afin 
d’aligner au mieux les deux fronts d’ondes des deux bras du εach-Zehnder (en masquant un bras 
du MZ puis l’autre et en vérifiant l’accord des retours), d’autre part à l’aide d’une mesure directe 
du contraste par le logiciel d’acquisition. Nous nous sommes appuyés également sur le modèle 
vectoriel du Mach-Zehnder qui nous a permis de mieux comprendre les comportements du MZ 
aux différents réglages.             
 

Notons par ailleurs que l’espace vide entre la lame B3 et B2 a été réduit à cette occasion 
pour diminuer l’interfrange des interférogrammes (en passant de 29 à 21 pixels par franges). 
δ’idée est d’avoir des interfranges de taille inférieure à la dimension type de la PSF et ainsi 

λDv 
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pouvoir filtrer lors du traitement des données d’éventuelles franges résiduelles sans que cela 
n’affecte des structures propres à Jupiter. Réduire cet interfrange n’a pas de conséquences liées 
aux performances de l’instrument, notamment cela ne produit pas plus de perte de contraste du 
fait de la turbulence (ces franges ne sont liées qu’à la géométrie de l’instrument). Cette 
diminution de l’interfrange peut toutefois augmenter la sensibilité liée à l’instabilité thermique 
du système optique formant les images de franges. Un décalage d’image se traduira par un 
déphasage plus important si l’interfrange est plus petit. 
 
Les observations de 2016 et 2017 ont été réalisées avec cette configuration optique du Mach-
Zehnder.  
    

4.5.3 Effets d’un décalage de la pupille  

δ’imperfection des surfaces du εach-Zehnder déduite de la mesure du front d’onde 
suggère que la différence de marche peut changer légèrement suivant la position latérale de la 
pupille. Ce problème a été constaté au cours des observations de 2015 et confirmé par des 
mesures en laboratoire. Ces mesures ont été effectuées en inclinant un miroir placé dans un plan 
image. Pour chaque inclinaison du miroir sur un des deux axes, on mesure la position de l’image 
de la pupille sur la caméra science (un dispositif optique devant la caméra permet de former une 
image du plan pupille). La position de la pupille est estimée par le photocentre de son image.  La  
Figure 4-26 montre que la dérive de la phase qui affecte les quatre voies est de l’ordre de 0.14 
deg/px. En raison des imperfections d’alignement des axes optiques, la position de la pupille du 
télescope peut dériver au cours de la nuit sur 1/3 de la taille de la pupille, soit plus de 50 pixels. 
Ainsi, au cours d’une observation, la phase peut varier de près de 10 degrés d’angle. Bien que 
cette dérive soit lente (elle n’affecte que les basses fréquences temporelles avec un temps 
caractéristique inférieur à 1h), ces variations peuvent se combiner à d’autres effets et introduire 
des biais de mesures dans la vitesse absolue. On voit notamment sur la Figure 4-14 que les 
variations de phase ne sont pas exactement identiques dans les quatre images. A partir de 2016, 
l’instrument a donc été doté d’un miroir de type tip-tilt lent dans le plan image afin de corriger 
en temps réel la dérive de la pupille et assurer une meilleure stabilité et une plus grande exactitude 
de la phase des franges.          

 
 

Figure 4-26. Dérive de la phase des franges en fonction de la position de la pupille (distance 
par rapport à une position initiale) mesurée en laboratoire. 
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4.5.4 Effet de la polarisation  

Bien que non prévu par le modèle théorique du Mach-Zehnder, il s’est avéré que la phase 
des franges instrumentales est sensible à la polarisation de la lumière incidente. Cela a été 
constaté lors des observations sur le ciel, mais des mesures en laboratoires ont été réalisées par 
la suite. Ces mesures ont été produites en polarisation linéaire totale en plaçant un polariseur plan 
de type polaroid à l’entrée du εach-Zehnder et en mesurant la phase et le flux pour différente 
valeur d’angle de polarisation avec comme source la lampe spectrale. Sur la Figure 4-27 (de 
gauche) nous pouvons voir la variation du flux en fonction de l’angle du polariseur et constater 
que pour un angle de 0° le flux de la voie 1 n’est pas nul mais égale à 14% du flux maximal. Cela 
ne peut pas être expliqué par la fuite du cube polariseur et indique qu’une rotation du plan de 
polarisation se produit à l’intérieur du εach-Zehnder. Sur les mesures de la phase (figure de 
droite) nous voyons également que la phase dépend de l’angle de polarisation. Une explication 
possible serait un problème rattaché à la lame quart d’onde. Par exemple si la coupe du cristal 
n’est pas parfaitement parallèle à l’axe optique, il pourrait y avoir un léger pouvoir rotatoire qui 
expliquerait l’apparition de la composante de polarisation opposée. Une autre explication est 
peut-être un effet des séparatrices. . Il semble que seule une analyse des effets de la polarisation 
sur chaque composant optique du Mach-Zehnder permettrait de tirer au clair ce problème. 
εalheureusement ceci n’a pas été fait avant la construction du Mach-Zehnder, ce qui rend 
aujourd’hui cette investigation plus ardue.  
         
On verra par la suite que la polarisation a un effet sur les observations. Des solutions pour 
améliorer les problèmes sont envisagées comme l’utilisation d’un dépolariseur. 
 

 
Figure 4-27. Effet de la polarisation. A gauche : flux moyen de la voie 1 et 2. A droite : phase 
pour les quatre voies.   

 

4.6 Conclusion et perspectives  

Les mesures en laboratoires ont révélé un certain nombre de problèmes que l’étude 
théorique n’avait pas forcément pris en compte. La mesure de la phase a notamment montré que 
l’instrument avait μ 
 

- Une sensibilité thermique plus importante que prévu 
- Une sensibilité à la dérive de la pupille 
- Une sensibilité à la polarisation de la lumière 
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Les analyses spectacles des séquences temporelles de la phase ont cependant montré que les 
dérives observées n’affectent pas le domaine des fréquences scientifiquement utiles. Il n’est 
cependant pas exclu que l’ensemble de ces dérives puissent avoir un impact sur les cartes de 
vitesse en introduisant des biais de mesures. La sensibilité thermique des optiques externes 
notamment pourrait poser problèmes. C’est pourquoi le design des instruments de la génération 
suivante (JIVE et JτVIAδ) a été changé afin d’incorporer toutes les optiques à l’intérieur de la 
chambre à vide thermalisée. En attendant, et pour contrôler la configuration actuelle de 
l’instrument lors des observations, quatre fibres optiques ont été placées autours du diaphragme 
de l’image offrant quatre sources ponctuelles de référence susceptible de révéler d’éventuelles 
dérives.   
 
La comparaison des cartes de phase a par ailleurs permis de voir que les quatre voies n’étaient 
pas parfaitement en quadrature de phase, impliquant une légère baisse des performances et un 
ajustement au niveau du traitement des données. La cause de cette non-quadrature n’est pas 
totalement élucidée, d’autant plus qu’elle semble sensible à la polarisation de la lumière. Cela 
pourrait provenir des lames de quartz, des propriétés des surfaces séparatrices ainsi que de la 
qualité générale des surfaces optiques du Mach-Zehnder. 
 
Une partie de ce travail en laboratoire a fait l’objet d’une publication SPIE (Gonçalves, 2016), 
insérée en annexe.  
 
Perspectives  

 

Les perspectives concernant les aspects « mesures en laboratoires » sont multiples. En 
premier lieu, la source de lumière solaire qui est acheminé par fibre optique. La fibre est pour 
l’heure fixée sur un support rigide et demande de multiples interventions dans la journée pour 
ramener la lumière du soleil dans l’angle d’acceptance de la fibre. δ’utilisation d’une monture 
équatoriale pourrait remédier à cet inconvénient. Elle permettrait aussi de stabiliser la position 
du Soleil et d’éviter un biais de mesure sur la vitesse globale variable selon l’angle de vue (selon 
la position du Soleil dans le cône de la fibre, les différentes zones en rotation sont vues avec des 
sensibilités différentes, donnant un décalage Doppler variable), qui nous empêche de réaliser des 
tests notamment de mesure de rotation de la terre ou de détection de mode d’oscillations solaire. 
Une source solaire non biaisée et stable nous permettrait également de procéder aux calibrations 
de l’instrument à la bonne longueur d’onde, ce qui n’est pas le cas avec la lampe spectrale utilisée 
(11nm d’écart). Une autre solution au problème de la calibration en laboratoire serait d’utiliser 
un Fabry-Perot. Eclairé en lumière blanche artificielle avec une cavité d’épaisseur adéquate 
(1666±30 µm), un Fabry-Perot peut produire des raies d’absorptions périodiques artificielles 
correspondant aux raies d’absorption du soleil dans la fenêtre spectrale utilisée, sous réserve de 
maintenir une stabilité suffisante au cours de la procédure (qui peut se limiter à quelque minutes).  
 
Pour les aspects liés à la calibration, il est important d’améliorer le calfeutrage de l’instrument 
pour éviter que des lumières parasites viennent compliquer la caractérisation de l’instrument.  
    
D’autres mesures en laboratoire pourraient être mises sur pied afin d’établir la capacité de 
l’instrument à détecter des vitesses périodiques de faible amplitude. On pourrait notamment 
s’inspirer du montage utilisé lors de la première mesure de l’effet Doppler sur la lumière 
(Galitzin,1907), effet en l’occurrence produit par la réflexion de la lumière sur un disque blanc 
(ou un miroir) tournant à une certaine vitesse. Il suffirait dans notre cas de balayer le faisceau 
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incident d’un bord à l’autre d’un disque tournant pour générer un décalage périodique 
d’amplitude proportionnelle à la rotation du disque.  
  
Pour étudier plus en détail les aspects liées à la polarisation de la lumière il serait sans doute utile 
de concevoir un système optique capable de produire et d’analyser toutes les composantes de la 
polarisation et cela, si possible, sur les différents composants du Mach-Zehnder. Il serait 
également intéressant de disposer d’un modèle théorique de l’instrument incluant les aspects de 
polarisation. Cela a été fait partiellement, mais le manque de renseignement sur les 
caractéristiques précises des surfaces séparatrices n’ont pas permis pour l’heure de finaliser le 
modèle.    



 

 

  



5.1 Implémentation 

128 

 

    Chapitre 5 

 IMPLEMENTATION ET OBSERVATIONS AU TELESCOPE 

 
Dans ce chapitre il sera question de l’implémentation de l’instrument derrière un télescope, 

de sa caractérisation sur le ciel et de l’énumération détaillé des observations astronomiques 
effectuées. δ’objectif de ces premières campagnes d’observations est d’abord d’éprouver les 
différentes parties de l’instrument en conditions réelles, de caractériser celui-ci lors des 
observations autant sur la cible astronomique que sur le ciel diurne, et enfin d’en extraire les 
premiers résultats scientifiques. Toutes les observations ont été réalisées à l’observatoire de 
Calern (4γ° 4β’ 11" σ,  7° 1η’ η8" E), d’abord sur le télescope εEτ (1.ηm) puis sur le télescope 
Est de C2PU (1m) de 2014 à 2017. La cible était essentiellement Jupiter (34 nuits) et plus 
marginalement Saturne (5 nuits). 

5.1 Implémentation  

Dans tous les cas, l’instrument est fixé sur une table au pied du télescope. Le faisceau 
lumineux est acheminé dans l’instrument par un foyer coudé passant par l’axe de rotation du 
télescope. Le dispositif est dépourvu de dérotateur de champ, par conséquent l’image de la 
planète tourne lentement par rapport au repère de l’instrument en faisant quasiment un demi-tour 
complet au cours de la nuit d’observation. Pour chaque télescope nous avons une interface 
optique qui adapte le champ du télescope au champ de l’instrument et un système Tip-Tilt assure 
la stabilisation de l’image. A partir de β01θ, un système stabilisant l’image de la pupille dans 
l’instrument a également été installé.  
 

La datation de chaque image acquise lors des observations est assurée par la 
synchronisation de l’horloge interne du PC d’acquisition (via le logiciel Dimension 4) sur un 
serveur de l’observatoire de Paris synchronisé par un signal PPS lié à la référence UTC(OP) 
établie au SYRTE. δe nombre d’acquisition se fait toujours en nombre entier par minute en se 
calant au début de chaque changement de minute (typiquement nous avons pour Jupiter un 
intervalle de 30s, soit 2 image par minute).   
 

Chaque image acquise est complétée par un header contenant tous les renseignements 
temporels et astronomiques du télescope et de la cible ainsi que diverses variables de l’instrument 
lui-même comme les températures internes et externes ou la position du système piézo-électrique.               

5.1.1 Implémentation sur le télescope MEO  

MEO est un télescope à monture azimutal de 1.5m de diamètre dédié spécifiquement au 
tir laser sur la Lune et des satellites artificiels. Par conséquent nous ne pouvions bénéficier que 
d’un « temps télescope » limité (essentiellement en période de pleine Lune), ce qui était 
largement suffisant dans un premier temps et pour nos objectifs de mise à l’épreuve de 
l’instrument. Par ailleurs, l’ensemble des optiques du télescope étant adapté aux tirs laser 
effectués à des longueurs d’onde spécifiques, il s7’est avéré que la transmission totale du 
télescope, bien que suffisante, n’était pas très bonne pour nos longueurs d’onde.       
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Configuration optique  

 

La Figure 5-1 montre comment la lumière du télescope et acheminée vers l’instrument 
DSI situé au pied du télescope sur une table optique. La Figure 5-2 Montre le schéma optique de 
la table DSI avec la lunette de grossissement réduisant la taille de la pupille et une seconde lunette 
qui transfère la pupille vers la sortie du Mach-Zehnder. Le miroir tip-tilt est placé sur le plan 
pupille en sortie de la première lunette et une dichroïque divise le faisceau pour permettre à la 
caméra de guidage d’acquérir les images de Jupiter dont la position est déterminée par le 
photocentre. δe système boucle avec une cadence de l’ordre de β00Hz ce qui permet d’atteindre 
une stabilité du photocentre inférieur au dixième de pixel (0.01 arsec).  
 

 
Figure 5-1. Foyer coudé du télescope MEO acheminant la lumière vers la table DSI. Le miroir 
M3 tourne par rapport à M4 avec la hauteur visée sur le ciel et M6 tourne par rapport à M7 
lorsque l’azimute visé change.   

 
 
Figure 5-2. La table DSI sur MEO 
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Rotation du champ  

 
MEO étant sur une monture azimutal la rotation du champ résulte à la fois de l’azimut visé 
(rotation du miroir M6 par rapport à M7) et de la hauteur visé (rotation de M3 par rapport à M4). 
Ce qui nous donne pour l’angle de l’axe du zénith sur l’image μ  
 

௭ߠ  = ௭ߙ − ܣ + ℎ (5..1) 

 
Avec αz une constante correspondant à l’angle de l’axe du zénith sur l’image lorsque la hauteur 
et l’azimut du télescope est nul, A est l’azimut et h la hauteur visée.   
 
δ’image de Jupiter n’est pas rattachée à l’axe du zénith mais à celui du nord céleste, l’angle entre 
l’axe du zénith et le nord céleste s’appelle angle parallactique, il dépend de la latitude du lieu et 
de la déclinaison de l’astre visé et se déduit de la trigonométrie sphérique :  

   sin ேߠ = sinሺܣሻ sinሺ݈ܽݐሻ − cosሺℎሻ cosሺ݈ܽݐሻ cos  (2..5) ܣ

δ’angle de l’axe de rotation de la planète sur l’image s’écrira donc : 

ߠ  = ௭ߠ + ேߠ −  ே௉ (5..3)ߠ

Avec ߠே௉ l’angle entre l’axe du nord céleste et l’axe de rotation de la planète.  
 
Ainsi pour les observations de Jupiter nous avons une rotation du champ au cours de la nuit 
d’environs β00°. La Figure 5-3 illustre l’évolution de la rotation du champ sur l’image science 
au cours d’une nuit d’observation de 2015. Figure 53 illustre l’évolution de la rotation du champ 
sur l’image science au cours d’une nuit d’observation de β01η.  

 
Figure 5-3. Rotation du champ lors des observations de Jupiter sur MEO (en 2015) 

 
Notons que la rotation de l’image de Jupiter sur la caméra science est à la fois un inconvénient 
et un avantage. δ’inconvénient est qu’il complique le traitement des données, l’avantage est qu’il 
permet de mettre en évidence d’atténuer et de corriger certains effets systématiques pouvant se 
rattacher au capteur ou à des franges résiduelles de l’instrument par exemple.         
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5.1.2 Implémentation sur le télescope Est de C2PU 

 
C2PU est un observatoire à deux télescopes de 1m récemment réhabilités consacré à des 

projets scientifiques et pédagogiques.  Suite à la mise en service du télescope Est (Epsilon) de 
C2PU, l’opportunité d’y implanter l’instrument DSI s’est présenté avec la possibilité de réaliser 
des observations plus longues et ainsi de pleinement profiter de la période d’opposition de 
Jupiter.   

 
 

Figure 5-4. C2PU et ces deux télescopes Omega (à gauche) et epsilon (à droite) 

 
Configuration optique 

 
 
Figure 5-5 Foyer coudé sur le télescope Epsilon. Dans cette configuration, la focale du 
télescope est de 36m.  
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Rotation du champ  

 
C2PU est sur une monture équatoriale la rotation du champ résulte uniquement de la 

rotation de l’axe horaire (la déclinaison étant constante), nous avons donc pour l’angle de l’axe 
de rotation de la planète :  

ߠ   = ேߙ − ுܣ −  ே௉ (5..4)ߠ

Avec ߙே  une constante correspondant à l’angle de l’axe du nord céleste sur l’image lorsque 
l’angle horaire est nul, AH est l’angle horaire.   
 
δa rotation du champ sera donc linéaire et de l’ordre de 1β0° au cours de la nuit comme le montre 
la Figure 5-6. 
 

 
Figure 5-6. Rotation du champ lors des observations de Jupiter sur C2PU (2016) 

5.2 Caractérisation sur le ciel  

Au fil des différentes campagnes il a été possible d’identifier un certain nombre de 
problèmes propres aux conditions réelles d’observations mais aussi de profiter du télescope le 
jour pour réaliser des tests et des calibrations sur le ciel (bleu ou nuageux) difficiles à obtenir en 
laboratoire. Il sera question ici des procédures et des mesures réalisées directement lors des 
observations.  
 

5.2.1 Procédure de calibration 

 

Idéalement il serait souhaitable de réaliser une calibration de l’instrument avant ou après 
chaque observation. Malheureusement, ne disposant pas d’une source artificielle à la longueur 
d’onde de fonctionnement de l’instrument (519.6nm), nous sommes amenés à réaliser cette 
calibration sur le ciel diurne qui permet de produire des franges instrumentales liées au spectre 
solaire. Utiliser le ciel a deux inconvénients, le premier est que la lumière du ciel bleu résultant 
de la diffusion de Rayleigh est fortement polarisé, une polarisation qui change de plus en fonction 

de la position du soleil. Le degré de polarisation linéaire du ciel bleu s’écrit  ܲ ௟ = ூ∥−ூ⊥ூ∥+ூ⊥ ∼ ୱi୬మ �ଵ+c୭ୱమ � 

(Principle of optique) avec ș l’angle entre le vecteur source et le vecteur pointant vers 
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l’observateur, ainsi ce degré de polarisation est minimal lorsque l’on observe du côté opposé du 
soleil. δe second inconvénient et que le flux est plus faible qu’une source artificielle et demande 
un nombre d’images plus important pour atteindre un bon signal à bruit. Ces deux inconvenants 
peuvent cependant être évités ou atténués en observant un ciel nuageux, idéalement couvert de 
nuage blanc (la lumière diffusée par les nuages de gouttelette d’eau est faiblement polarisée) 
mais cela ne se présente évidemment pas tous les jours sans compter qu’une couverture nuageuse 
n’est pas vraiment compatible avec une période d’observation. La procédure de calibration 
comporte deux étapes : il y a d’abord la calibration géométrique puis la calibration de la phase 
elle-même.  
 

La calibration géométrique consiste à réaliser plusieurs images du champ de l’instrument 
avec une grille située sur le plan image et éclairé en lumière blanche artificiel. La lumière du ciel 
peut également être utilisée à condition d’activer la modulation de la DDε par le système piezo-
électrique durant l’acquisition. Cette modulation, d’une amplitude égale à une longueur d’onde, 
permet de supprimer les franges d’interférence qui ne sont pas utile pour cette phase. D’autres 
images sans la grille sont réalisées, elles serviront de « flat »., ces dernières doivent être réalisés 
dans les même conditions d’éclairement, donc si la calibration est faite sur le ciel il faut s’assurer 
que les conditions soit bien table (nuage ou ciel bleu).     
 
  Pour la calibration de la phase nous avons besoin de franges d’interférences ce que nous 
obtenons en pointant le ciel diurne, soit dans la direction opposé du Soleil (si le ciel est bleu), 
soit vers une zone de nuage blanc. La procédure de calibration de la phase consiste alors à 
moduler la différence de marche entre chaque acquisition de tel sorte que l’on est quatre 
interférogrammes en quadrature de phase pour chaque sous images (Figure 5-7), Cette opération 
étant répété plusieurs dizaines de fois pour diminuer le bruit de photon. Ces différentes 
acquisitions permettront, lors de la réduction des données, d’extraire les cartes de phase et de 
contraste de l’instrument indispensable à l’extraction des cartes de vitesse de la cible étudié.     
 

 
Figure 5-7. Illustration des images de la grille de calibration (à gauche) et de la série des 
quatre images des franges pour quatre déphasages en quadrature (à droite).  

 
Pour les observations faites à MEO (2014 et 2015) la grille de calibration était placée sur 

un dispositif à part et un prisme rotatif (Figure 5-2) permettait de passer de la voie du télescope 
à celle de la grille de calibration. δ’expérience a montré que ce dispositif ne donnait pas toujours 
une configuration reproductible car le prisme ne revenait pas toujours à la même position et le 
faisceau lumineux pouvait emprunter des chemins légèrement différents dans l’instrument 
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générant des calibrations pas toujours fidèles. Cela nous a amené à changer le dispositif, la grille 
de calibration a donc par la suite (à partir de 2016) été insérée à l’intérieur même de la lunette 
d’interface (dans son plan image) avec un système de bascule permettant de le retirer lors des 
observations.    
 

5.2.2 Mesure de la rotation de la terre 

 

En dehors des mesures de calibration diurnes il nous a semblé utile d’exploiter le temps 
télescope disponible au cours de la journée pour réaliser un grand nombre d’images des franges 
du ciel dans le but de produire une mesure test de la rotation de la terre. δ’accumulation de tel 
données pourrons également nous permettre de tenter la détection les modes d’oscillation solaires 
et dont nous parlerons au chapitre 6 consacré à la réduction des données. Ces mesures ont été 
effectuées en 2016 et 2017. La phase des franges est ici mesurée directement sur les images 
acquises par la méthode des « pic franges » décrit au chapitre 4.1.1., son évolution peut donc être 
visionné en directe lors des acquisitions. C’est au cours de ces mesures que nous nous sommes 
rendu compte que la valeur de la phase était influencée par le degré de polarisation de la lumière 
du ciel. Une partie des mesures ont été effectués en plaçant à l’entrée du εZ un polariseur à 4η°, 
cela supprime les effets de la polarisation mais a pour inconvénient de diminuer le flux lumineux 
d’au moins un facteur 2.  
 

δe télescope est donc pointé sur le ciel sur une position fixe, l’instrument produit des 
franges d’interférence dont la phase (sur tout le champ) est proportionnelle au décalage doppler 
de la lumière solaire diffusé par le ciel. Le décalage ainsi observé est équivalent à celui que l’on 
aurait eu en observant le soleil directement, on mesure donc la vitesse relative entre le soleil et 
le télescope, vitesse qui est dominé par la rotation de la terre. La vitesse radiale va dépendre 
uniquement de la vitesse de rotation de la terre à l’équateur, de la latitude du lieu et de la position 
du soleil dans le ciel au cours de la journée (le calcul est détaillé au chapitre 6.1). En général les 
mesures se font dans un ciel plus ou moins clairsemé, de fait la polarisation peut varier fortement 
au cours de la journée, la polarisation du ciel étant plus forte sur le ciel bleu (diffusion de 
Rayleigh) que sur les nuages (diffusion de Mie). La Figure 5-8 montre un exemple de mesure de 
la phase obtenu au cours de la journée du 08/03/2016. σous avons en gris l’évolution de la phase 
au cours du temps (du matin au soir), la rupture à mi-journée est due au temps nécessaire pour 
changer la position du télescope (position fixe vers l’ouest en première partie de la journée et 
position fixe vers l’Est en fin de journée). Pour la deuxième partie de la journée nous avons placé 
un polariseur à 4η° devant l’instrument afin de supprimer l’influence de la polarisation du ciel, 
la perte de flux qui en résulte augmente naturellement le bruit de la mesure mais stabilise la 
courbe. La courbe bleue est une correction ad hoc du biais produit par la polarisation et 
correspond à une correction proportionnelle au degré de polarisation linéaire Pl estimé par la 
mesure des flux des voies 1 et γ de l’instrument (�௖ = � − Ͳ.ͳ ௟ܲ). La courbe rouge et la valeur 
théoriquement attendu du fait de la rotation terrestre. La vitesse radiale correspond à environs -
300m/s en début de nuit et +300m/s en fin de nuit. Notons que la sensibilité de l’instrument ne 
bénéficie pas ici du double effet doppler puisque la surface diffusante ne se déplace pas par 
rapport à l’observateur mais seulement par rapport à la source.              
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Figure 5-8. A gauche : Evolution de la phase des franges instrumentales sur le ciel au cours de 
la journée du 08/03/2016. En gris la mesure brute, en bleu la mesure corrigée d’une valeur 
proportionnelle au degré de polarisation linéaire et en rouge la courbe théorique de la rotation 
de la terre. A droite : le degré de polarisation du ciel, celui-ci est nul dans la seconde partie de 
la nuit du fait de l’utilisation d’un polariseur à 45°.      

5.2.3 Polarisation par le télescope  

La mesure des flux issus des voies de polarisation opposées de l’instrument montre des 
fluctuations de flux relatif corrélées avec la position du télescope, cela suggère que les différents 
miroirs composant le renvoient coudé du télescope affecte la lumière en produisant un certain 
degré de polarisation, polarisation pouvant provenir du traitement des surfaces de ceux-ci. La 
Figure 5-9 montre le degré de polarisation linéaire p=Q/I=(I1-I2)/(I1+I2) entre les voies 1 et 2 
obtenu au cours de plusieurs nuits sur Jupiter avec MEO et C2PU. Les mesures montrent que le 
degré de polarisation sur MEO est stable et corrélé avec la position en azimut. Pour C2PU le 
degré de polarisation est bien inférieur que sur MEO avec une certaine corrélation (par période) 
vis-à-vis de l’angle horaire.   

 
Figure 5-9. Degré de polarisation linéaire au cours des différentes nuits sur Jupiter, replié en 
fonction de l’azimut pour MEO en 2015 (à gauche) et en fonction de l’angle horaire avec 
C2PU en 2016 (à droite). L’amplitude maximale du degré de polarisation est de 0.25. Sachant, 
sachant que les mesures sur le ciel ont montré une sensibilité de la phase de l’ordre de 0.1 
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radian par pourcentage de de polarisation, cela ne devrait donc pas affecter la phase de plus 
de 0.025 radian. Mais le plus important est la répartition spectrale de ces amplitudes en 
fonction de la fréquence.  
 

La  
Figure 5-10 montre l’analyse fréquentielle des dérives pour les deux télescopes (sans filtrage des 
basses fréquences), la densité spectrale est exprimé en cm.s-1.µHz-1/2 et est à comparer au spectre 
lié au bruit thermique (Figure 4-12). Nous voyons que les fluctuations de vitesse produites par 
les effets de phase restent inférieures à ceux produit par les fluctuations thermiques.  
 
 

 
 

Figure 5-10. Densité spectral des variations du degré de polarisation après conversion du 
biais que celà est censé produire en vitesse pour MEO (à gauche) et C2PU (à droite).   

 

 
 

5.2.4 Dérive de la pupille  

 
Les observations de 2014 et 2015 ont mis en évidence un problème de dérive de la pupille 

dans l’instrument. Ce constat a été possible grâce à un dispositif optique dans l’instrument 
permettant de basculer du plan image au plan pupille et ainsi de visionner la pupille sur la caméra 
science. La dérive observée correspond à un décalage pouvant atteindre un tiers de la taille de la 
pupille, cette dérive se produit progressivement au cours de la nuit et résulte de léger défaut 
d’alignement des axes optiques. δa conséquence de cette dérive est qu’elle affecte la phase et 
bien que cela ne concerne que les basses fréquences temporelles il a été décidé pour les 
observations suivantes de stabiliser la pupille à l’aide d’un second tip-tilt fonctionnant à basse 
fréquence. Dans ce dispositif un miroir tip-tilt « lent » est placé sur un plan image (pour ne pas 
produire de déplacement au niveau de l’image) tandis que qu’une caméra rapide enregistre 
l’image de la pupille. Le système boucle avec une fréquence de 1 Hz, ce qui est largement 
suffisant compte tenue de la lenteur de la dérive elle-même.     
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5.2.5 Estimation de la transmission du télescope   

 

Pour estimer la transmission des deux télescopes nous allons nous baser sur les photo-
électrons des images de Jupiter et comparer ce flux à celui attendu à partir de l’équation (3.37). 
Les résultats sont résumés dans le Tableau 5-1. Dans ce tableau nous avons l’estimation du 
nombre total de photons reçu à l’entrée du télescope (σt0), le nombre total de photo-électron 
mesuré (Ntm) et le nombre total de photo-électron théoriquement mesurés (Ntt). τn constate d’une 
part que la transmission de l’ensemble télescope-instrument est de 6% pour MEO et 13% pour 
CβPU, et d’autre part que nos estimations de transmission sont plus sous estimées pour εEτ 
(40%) que pour CβPU (θθ%). Si l’on impute cette différence à la seule transmission du télescope, 
MEO aurait une transmission plus de deux fois moins bonne que C2PU, ce qui explique pourquoi 
le flux est similaire sur nos images malgré une surface deux fois plus importante.      
 
 
Tableau 5-1. Bilan des flux reçus 

 MEO C2PU 
Diam Jupiter 44.7" 43.9" 

TT estimé 0.45 0.62 
Mv -2.54 -2.48 

Nt0 reçu à l’entré 8.74.108 4.22.108 
Ntm mesuré 4.96.107 5.56.107 

Ntt théorique 1.22.108 8.46.107 
Ntm /Ntt 40% 66% 
Ntm/Nt0 6% 13% 

 

5.3 Campagnes d’observations sur Jupiter (et de Saturne) 

 
δ’essentielle de ces campagnes d’observation (90%) concernait Jupiter, il y eu toutefois 5 

nuits consacrées à Saturne en 2014. Le Tableau 5-2 résume l’ensemble des paramètres liés à la 
planète au cours de ces observations. Les observations ont été planifiées de telle sorte qu’elles 
correspondent plus ou moins à la date de l’opposition (le moment ou la planète est au plus près 
de la Terre). Du fait de l’inclinaison de la Terre, Jupiter aura au cours de cette période et d’une 
année à l’autre une hauteur maximale sur le ciel et une durée d’observation optimale (au-dessus 
de 30°) plus ou moins importante, la période optimale revenant cycliquement tous les 14 ans (une 
année Jupitérienne) pour un site donné. Depuis Calern, les meilleurs moments pour observer 
Jupiter correspondent à la période 2012-2016 (Figure 5-11).      
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Tableau 5-2. Configuration astronomique de la cible  

 

Planète Jupiter  Saturn Jupiter Jupiter Jupiter 

Télescope MEO MEO MEO C2PU C2PU 
Date début 
Date fin 

 28/01/2014  
03/02/2014 

 13/05/2014  
17/05/2014 

 17/02/2015  
13/03/2015 

 03/03/2016  
23/03/2016 

10/04/2017 
29/04/2017 

Nombre de nuits 3 5 5 15 11 

σombre d’images   3522 9850  

RA ( h) 6.88 à 6.85 15.18 à 15.16 09.23 à 9.20 11.32 à 11.18 13.11 à 12.98 

Dec (deg) 23.03 à 23.10 -15.23 à -15.17 16.98 à 17.28 05.93 à 06.85 -5.50 à -4.63 

VMag -2.18 à -2.16 0.28 à 0.29 -2.55 à -2.53 -2.49 à -2.46 -2.00 à -1.97 

Diam. Eq. (asec) 45.8" à 45.3"  18.7" à 18.7" 44.8" à 44.6" 44.1" à 43.8" 44.3" à 43.7 
Altitude max (deg.) 69.26 à 69.33 30.95 à 31.01 63.15 à 63.30 52.10 à 53.00 40.63 à 41.5 

Phase en deg. 4.81 à 5.92 0.68 à 0.34  2.420 à 3.420 0.340 à 3.200 0.51 à 4.16 

Vitesse P/T ( km/s) 12.3 à 15.3 1.32 à 3.50 6.3 à 9.0 -1.6 à 8.17 0.77 à 10.04 

Vrot terre  ( km/s) 0.31 0.32 0.32 0.33 0.33 
Temps > 20 deg Alt. 11h08  4h35 10h20 9h00 7h20 
Date de l’opposition  05/01/2014 11/05/2014 06/02/2015 08/03/2016 08/04/2017 

SEP LAT (deg) 1.65 à 1.65 21.66 à 21.58 -0.15 à -0.13 -1.88 à -1.80 -3.01 à -2.91 

SSP LAT (deg) 1.57 à 1.55 21.97 à 22.00 -0.06 à -0.08 -1.59 à 1.65 -2.73 à -2.77 

NP (deg) 6.67 à 6.40 0.81 à 0.78 19.5 à 19.3 25.3 à 25.10 24.04 à 24.36 

 
 
 

 
Figure 5-11. Evolution de la hauteur maximale de Jupiter sur le ciel au moment de l’opposition 
de 2010 à 2030 pour l’observatoire de Calern. En bleu la période de temps correspondant aux 
observations décrites ici, en orange la période du mois de décembre (nuits longues).   

5.3.1 Campagne de 2014 

La campagne de 2014 a essentiellement servi à la mise au point de l’ensemble des 
systèmes, notamment du système de Tip-tilt. Cette année-là il y a eu deux campagnes avec le 
télescope MEO, l’une concernant Jupiter du β8/01/β014 au 0γ/0β/β014, l’autre concernant 
Saturne du 13/05/2014 au 17/05/2014. La configuration des planètes sur le ciel est représentée 
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dans la Figure 5-12. Les  Figure 5-13 et Figure 5-14 montre les séquences temporelles des 
différentes images acquises au cours de cette période, ainsi que le flux moyen par pixel en ADU. 
δ’aspects des images sciences de Jupiter et Saturne sont représenté sur la Figure 5-15 
 

 
Figure 5-12. Elévation de Jupiter (nuit du 29-01-2014) et Saturne (nuit du 12-05-2014) pour 
Calern.  
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Figure 5-13. Séquence temporelle des acquisitions faites au cours de 2014. En haut : 
observation de Jupiter du 28/01/2014 au 03/02/2014. En bas : les observations de Saturne du 
13/05/2014 au 17/05/2014. Chaque trais bleu est une acquisition d’image de la planète.     
 

 
Figure 5-14. Séquence temporelle du flux moyen (en ADU) par pixel pour les observations de 
Jupiter (en haut) et Saturne (en bas).   

  
 

 
Figure 5-15. Image brute de Jupiter et Saturn par la caméra science avec les franges 
d’interférences datant du 29/01/2014 et du 13/05/2014. 
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5.3.2 Campagne de 2015 

La campagne 2015 (toujours sur le télescope MEO) a entièrement été consacrée à Jupiter. 
Cette campagne est la première effectuée avec un Tip-Tilt fonctionnant de manière optimale. Les 
figures suivantes montrent la configuration astronomique des observations (Figure 5-16), la 
séquence temporelle des acquisitions et du flux (Figure 5-17 et Figure 5-18), et les aspects sur la 
caméra science ( 

Figure 5-19). Le Tableau 5-3 indique les données relatives aux observations de 2015 nuit 
par nuit, ainsi que le nombre d’images retenues pour la réduction des données.  
 

 
Figure 5-16. Elévation de Jupiter au cours de la nuit du 01-03-2015 

 

 
Figure 5-17. Séquence temporelle des acquisitions faites au cours de 2015.  

 

 
Figure 5-18. Séquence temporelle du flux moyen (en ADU) par pixel pour les observations de 
Jupiter de 2015 
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Figure 5-19. Image brute de la caméra science avec Jupiter et les franges d’interférences 
datant du 17/02/2015. 

 
 
Tableau 5-3. Données relatives aux observations de 2015 
 

Date de 
Début 

 
 

Date de 
fin 

Temps 
d'exposition 

Images 
totales 

Images 
retenues 

 
Images  
Avec  

Satellite 

Durée Flux moyen 
FWHM 

moyenne 

UT UT s    
 

h : m : s Phot./ images arcsec 

17-02-15 
18:33:40 

18-02-15 
04:56:00 

30 898 873 181 06:57:35 0.87 109 2.5 

18-02-15 
17:13:30 

19-02-15 
05:00:00 

30 1298 1249 0 09:57:26 1.05 109 2.9 

19-02-15 
17:39:30 

20-02-15 
04:41:00 

30 1058 899 0 07:10:01 1.14 109 3.5 

22-02-15 
19:31:30 

23-02-15 
04:44:00 

30 1086 1085 0 08:38:59 0.95 109 2.8 

13-03-15 
20:29:30 

13-03-15     
22:13:30 

30 84 0 - - - - 

 

5.3.3 Campagne de 2016 

Les observations de 2016 sont celles qui ont permis de rassembler le plus de données avec 
1η nuits entièrement consacrées à Jupiter et λ journées consacrées à l’acquisition de franges du 
ciel diurnes. δ’instrument à fonctionnée avec deux tip-tilt, l’un consacrés à la stabilité de l’image, 
l’autre à la stabilité de la pupille. Les figures suivantes montrent la configuration astronomique 
des observations (Figure 5-20), la séquence temporelle des acquisitions et du flux (Figure 5-21 
et Figure 5-22) et une image de la caméra science (Figure 5-23). Le Tableau 5-4 indique les 
données relatives aux observations de 2016 nuit par nuit, ainsi que le nombre d’images retenues 
pour la réduction des données.  
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Figure 5-20. Elévation de Jupiter au cours de la nuit du 12-03-2016 

 
Figure 5-21.  Séquence temporelle des acquisitions faites au cours de 2016. 

 
Figure 5-22. Séquence temporelle du flux moyen (ADU) par pixel pour les observations de 
Jupiter de 2016. 

 

 
 
Figure 5-23. Image brute de la caméra science avec Jupiter et les franges d’interférences (plus 
resserrées) datant du 06/03/2016. 
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Tableau 5-4. Données relatives aux observations de 2016.  

Date de 
début 

Date de fin 
Temps 

d'exposition 

Image
s 
totales 

Images 
retenues 

Images 
avec 

satellite 
Durée Flux moyen 

FWHM 
moyenne 

UT UT s    h : m : s Phot./ images asec 

03-03-16 
22:58:30 

04-03-16 
04:29:00 

30 305 0 0 - - - 

05-03-16 
21:01:30 

06-03-16 
04:18:30 

30 872 819 0 06:31:45 1.24 109 3.9 

06-03-16 
20:37:30 

07-03-16 
04:16:30 

30 719 619 0 04:56:05 1.25 109 2.5 

07-03-16 
19:55:00 

08-03-16 
04:12:30 

30 949 898 0 07:09:32 1.27 109 4 

08-03-16 
19:56:00 

08-04-16 
04 :12:30 

30 956 943 0 07:31:04 1.32 109 3.8 

09-03-16 
22:05:00 

10-03-16 
02:10:30 

30 470 337 0 02:41:11 0.65 109 3.3 

10-03-16 
19:18:30 

11-03-16 
04:00:00 

30 987 841 0 06:42:16 1.17 109 3 

11-03-16 
20:20:30 

12-03-16 
02:00:30 

30 244 166 0 01:19:24 0.64 109 2.6 

12-03-16 
19:52:00 

13-03-16 
03:51:30 

30 986 968 0 07:43:01 1.11 109 2.6 

14-03-16 
20:02:00 

15-03-16 
03:51:30 

30 850 822 225 06:33:11 1.10 109 2.3 

18-03-16 
19:03:30 

19-03-16 
03:26:30 

30 988 982 0 07:49:43 1.24 109 2.9 

19-03-16 
21:00:00 

20-03-16 
02:13:00 

30 626 594 0 04:44:07 1.17 109 2.9 

20-03-16 
20:47:00 

21-03-16 
22:56:00 

30 248 230 0 01:50:01 0.70 109 3.2 

21-03-16 
20:19:00 

22-03-16 
03:13:30 

30 633 607 0 04:50:20 1.11 109 3.2 

22-03-16 
19:05:30 

23-03-16 
00:26:00 

30 17 0 0 - - - 

23-03-16 
18 :20 :30 

24-03-16 
03 :05 :00 

30 971 910 489 07 :15 :17 0.85.109 3.8 

 

5.3.4 Campagne de 2017 

δes observations de β017 ont été à nouveau une période de test avec notamment l’utilisation d’un 
dépolariseur à l’entrée de l’instrument. En fin de campagne nous nous somme aperçu que le 
dépolariser modifiait la différence de phase entre les quatre voies de l’instrument. Il s’est avéré 
que ce déphasage dépendait de l’orientation du dépolariseur, soit pour des raisons intrinsèques 
au principe même du dépolariseur (qui produit des polarisations variables sur des secteurs de la 
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pupille), soit pour des raisons liés simplement à la lame de verre que constitue le dépolariseur et 
qui est susceptible de modifier les chemins optiques dans l’instruments. δe fait est que les 
données acquises cette année-là ont une « non quadrature » de phase plus importante que les 
années précédentes, sauf pour là derrière nuit où la quadrature est quasi parfaite entre les quatre 
voies.  Des calibrations systématiques de l’instrument pour différent angle du dépolariseur ont 
en effet permis, en fin de campagne, de déterminer l’angle optimal du dépolariseur donnant la 
quadrature. Les figures suivantes montrent la configuration astronomique des observations 
(Figure 5-20), la séquence temporelle des acquisitions et du flux (Figure 5-24 à Figure 5-26) et 
une image de la caméra science (Figure 5-27).  
 

            
Figure 5-24.Elévation de Jupiter pour la nuit du 19-04-2017 

 
 

 
Figure 5-25. Séquence temporelle des acquisitions faites au cours de 2017. 

 
Figure 5-26. Séquence temporelle du flux moyen (en ADU) par pixel pour les observations de 
Jupiter de 2017. 
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Figure 5-27. Image brute de la caméra science avec Jupiter et les franges d’interférences 
datant du 10/04/2017. 



 

 

 
Chapitre 6 

 MODELISATION DE LA PLANETE POUR L’ANALYSE DES 
MESURES DE VITESSE 

 
Avant de passer au traitement des données proprement dit, il est utile de clarifier et de 

déterminer tous les paramètres calculables liés à la planète cible comme sa géométrie, son 
orientation, sa carte de flux et sa carte de vitesse. Cette modélisation est indispensable pour 
interpréter correctement les images enregistrées durant les acquisitions. En effet, comme nous le 
verrons, les mesures de vitesses sont dépendantes du modèle de l’objet observé, de sa position 
dans le champ, d’un modèle de la rotation combiné aux effets de la PSF. Ceci est décrit également 
dans l’article Gaulme et al placé en annexe. 
 
Une partie de ces paramètres utilisés sont récupérés à partir de l’observatoire virtuel du bureau 
des longitudes (composante Miriade de VO IMCCE2), une autre partie est calculée. Les 
éphémérides issues de l’observatoire virtuel sont de deux types : il y a les éphémérides physiques 
et les éphémérides de position dont voici la description partielle : 
  
Pour les éphémérides de position :  
 
Date UTC       : Date grégorienne en TU  
R.A                 : Ascension droite de la planète (h :m :s)  
Dec . : Déclination de la planète (°) 
Distance : Distance de la planète (en u.a) 
V.Mag  : Magnitude visuelle   
Phase  : Angle de phase (°) 
Elong.  : E .longation solaire (°) 
Dist_dot : Vitesse radiale de la planète par rapport à l’observateur (km/s) 
 
Pour éphémérides physiques: 
 
Date UTC : Date grégorienne en TU         
SEPlong  : Longitude du point sub-terrestre pour trois systèmes (LI, LII, LIII) (°)  
SEPlat  : Latitude du point sub-terrestre (°) 
SSPlong    : Longitude du point sub-solaire pour trois systèmes (LI, LII, LIII) (°)     
SSPlat   : latitude du point sub-terrestre (°) 
NP   : angle entre l’axe de rotation de la planète et le nord céleste (°) 
dPole  : distance angulaire entre le pôle et le centre de la planète (") 
R.App   : rayon apparent de la planète (")  
 
Pour des raisons de commodité les tables de valeurs issues de l’observatoire virtuel sont 
récupérées pour une année entière avec un intervalle temporel régulier (6 dates par jours pour les 
données physiques et 13 dates par jours pour les données de position), la valeur précise à la date 
de l’image acquise est obtenue par interpolation.         

                                                 
2 vo.imcce.fr 
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6.1 Calcul de la vitesse relative de la planète et du télescope  

A chaque image acquise correspond une vitesse radiale relative entre le télescope et la 
planète visée fonction de la date d’acquisition. La vitesse relative entre le télescope et la planète 
possède deux composantes : une composante liée à la vitesse entre le barycentre de la terre et le 
barycentre de Jupiter, et une composante liée au mouvement du télescope par rapport au 
barycentre de la Terre dans la direction de la planète visée. La composante rattachée aux deux 
barycentres est obtenue à partir de l’observatoire virtuel (VO IMCCE) pour la date de 
l’acquisition de l’image. La composante liée à la rotation de la Terre est calculée de la manière 
suivante3 :    
 
 
Nous pouvons exprimer la vitesse de rotation de la terre en fonction de la latitude par :  
 

 ܸ௥௢௧ = Ͷʹܭߨʹ ⋅ ͵͸ͲͲ ⋅ ͳͲͲͲ ቆℎ + ͸͵͹ͺͳ͵͹√ͳ − ݁ଶ sinଶ�ቇ cos�  ሺ݇݉.  ଵሻ (6.1)−ݏ

 
Avec h la hauteur de l’observatoire en mètre, ϕ la latitude du lieu, ݁ଶ = ʹ݂ − ݂ଶ où f est 
l’aplatissement de la terre, et K=1.002739 le rapport entre la moyenne du jour solaire sur la 
moyenne du jour sidérale.  
 
En projetant le vecteur vitesse sur le système de coordonnées équatorial nous trouvons :  
 

 
௫ܸ௥௢௧ = −ܸ௥௢௧ sinሺܶܵሻ cos ߙ cos ௬ܸ௥௢௧ ߜ =    ܸ௥௢௧ cosሺܶܵሻ sin ߙ cos ௬ܸ௥௢௧ ߜ = Ͳ 

(6.2) 

 
Avec TS le temps sidéral en angle et α et į les coordonnées équatoriales de la cible.  
 
La vitesse radiale résultant de la seule rotation terrestre s’écrira donc :  
 

 ோܸ௥௢௧ = √ሺ ௫ܸ௥௢௧ሻଶ + ሺ ௬ܸ௥௢௧ሻଶ (6.3) 

 
δ’ordre de grandeur de l’amplitude de cette vitesse sinusoïdale est de 300m/s environs pour les 
coordonnées du télescope et de Jupiter. 
 

6.2 Carte de vitesse radiale d’une planète (cas général) 

6.2.1 Configuration physique de la planète 

 

Physiquement la planète est modélisée par un ellipsoïde de révolution aplati dont l’axe 
correspond à l’axe de rotation. Les coordonnées cartésiennes (x, y, z) utilisées pour le calcul 
compose une base directe centrée sur l’ellipsoïde. δe vecteur x pointe vers l’observateur et le 

                                                 
3 http://citeseerx.ist.psu.edu/viewdoc/download?doi=10.1.1.186.8644&rep=rep1&type=pdf 
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vecteur des z vers le nord de la planète. Le plan de projection sur le capteur sera noté (X, Y), 
l’axe X étant parallèle à y et l’axe Y parallèle à l’axe z, qui est l’axe de rotation de la planète.  
 

 
 

Figure 6-1. Système de coordonnées utilisé pour le calcul de la carte des vitesses. Le système 
(x, y, z) est centré sur la planète (modélisé par un ellipsoïde de révolution) pour repérer un 
point de sa surface et un système (X, Y) correspondant au repère sur l’image CCD. 
 
 

σous avons besoin pour le calcul des vitesses radiales d’un certain nombre de 
paramètres issus des éphémérides :    
 

 Le point sub-terrestre ou SEP (Sub Earth Point) qui correspond aux coordonnées 
planétocentrique de l’intersection de la droite passant par le centre de la planète et 
l’observateur avec la surface visible de la planète (longitude , latitude ) 

 Le point sub-solaire ou SSP (Sub Sun Point) qui correspond aux coordonnées 
planétocentrique de l’intersection de la droite passant par le centre de la planète et le 
centre du soleil avec la surface visible de la planète (longitude , latitude ) 

 La phase planétaire ߮ qui correspond à peu de chose près à  =   ߮ =cos−ଵሺcos ߝ cos   ሻߛ
 δ’inclinaison de l’axe de rotation de la planète vers l’observateur 

 
 
σotons que la longitude ici est positive vers l’Est, une convention adoptée pour les planètes autres 
que la Terre et εars (la longitude terrestre est positive à l’τuest). σotons également qu’il y a 
trois systèmes de coordonnées en longitude pour Jupiter (CMI, CMII et CMIII, CM pour Central 
Meridian) la différence vient de la façon d’estimer la rotation de Jupiter :  CMI se réfère à la 
rotation au niveau de l’équateur (entre 10°S et 10°σ, soit une période de rotation de λh η0mn 
30s), CMII se réfère à la rotation moyenne en dehors de la zone équatoriale (rotation en 9h 55mn 



6.2 Carte de vitesse radiale d’une planète (cas général) 

150 

 

40.6s) et CMIII se réfère aux ondes radio et se rattache à une rotation interne de Jupiter. Le 
système que nous utiliserons ici est le CMII.           
 
 

6.2.2 Effet Doppler 

 
δa lumière réfléchie par un objet en mouvement subit pour l’observateur un double effet 

doppler : il y a l’effet doppler résultant de la vitesse relative entre la source et la surface de l’objet 
pour la lumière incidente puis l’effet doppler résultant de la vitesse relative entre la surface et 
l’observateur pour la lumière réfléchie ou diffusée.  
 
Ainsi le décalage doppler du point de vue de l’observateur s’écrira :  
 

ߣ  ≅ ௦ݒ]଴ߣ + ௢ܿݒ + ͳ] (6.4) 

 
Avec : 
vs : vitesse de la surface du point de vue de la source  
vo : vitesse de la surface du point de vue de l’observateur  
 
si nous notons V la vitesse réel de la surface nous trouvons que la vitesse Doppler apparente est 
à peu près égale au double de la vitesse réel (pour les planètes externes) :  
 

ௗݒ  = ߣߣ݀ ܿ = ௢ݒ + ௌݒ = ܸ + ܸ cos߮ = ܸሺͳ + cos߮ሻ ≈ ʹܸ (6.5) 

 
Avec ߮ la phase planétaire. 
 
 
σous cherchons ici à exprimer la carte des vitesses radiales d’une planète en rotation solide. Dans 
ce cas particulier la vitesse radiale (projeté sur x) ne dépend que de la position en y :  
 
 

 

௫ݒ = ݒ− sin� = −ȳݎ ݎݕ = −ȳݒ ݕ௬ = ݒ cos� = ȳݎ ݎݔ = ȳݒ ݔ௭ = Ͳ 
 

(6.6) 

 
 
La rotation se fait autours de z et dans le sens prograde.     
 
Pour exprimer la vitesse doppler apparente nous avons besoins des vecteurs suivants exprimés 
dans le repère propre de la planète (la longitude du points sub-terrestre étant ramené à zéro) :  
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Ԧݒ  = [−ȳyȳ ݔͲ ]  ሬܱԦ = [cos Ͳsinߜ Ԧܵ  [ߜ = [cos ߚ cos cosߛ ߚ sin sinߛ ߚ ] (6.7) 

 
avec : 
 
v : vecteur vitesse zonale de la rotation solide  
O : un vecteur centré sur la planète et pointant vers l’observateur (dans le plan x,z) 
S : un vecteur centré sur la planète et pointant vers la source  
į : latitude du point sub-terrestre correspondant à l’inclinaison α de l’axe de la planète par rapport 
à l’observateur, soit į=α. 
ȕ : latitude du point sub-solaire, proche de į si la phase planétaire est petite. 
Ȗ : la longitude du point sub-solaire ramené au point sub-terrestre, soit Ȗ=-, Ȗ est très proche 
de la phase planétaire φ si l’inclinaison α est nulle. δa phase planétaire φ est l’angle entre le 
vecteur O et S.  
 
La convention communément adoptée consiste à attribuer une vitesse positive si le décalage 
Doppler est vers le rouge. Ainsi on écrira :  
 

 
௢ݒ = .Ԧݒ− ሬܱԦ = ȳy cos ௦ݒ   ߜ = .Ԧݒ− Ԧܵ = ȳy cos ߚ cos ߛ − ȳݔ cos ߚ sin  ߛ

 (6.8) 

 
avec ȳ la vitesse angulaire de Jupiter, į qui est la latitude du point sub-terrestre correspond à 
l’angle d’inclinaison α de l’axe de la planète par rapport à l’observateur. Si l’inclinaison α est 
petit et si on néglige l’inclinaison de l’orbite de la planète sur l’écliptique nous avons ȕ=į et φ= 
Ȗ. 
 
Ces expressions nous donnent la vitesse radiale pour les coordonnées x,y,z propres à la surface 
de l’ellipsoïde.  Ce qui nous intéresse, c’est la vitesse radiale sur les coordonnées X,Y de l’image 
projetée, il nous faut donc exprimer X,Y en fonction de x,y en tenant compte de la forme 
ellipsoïde de la planète et de l’inclinaison α de son axe de rotation par rapport à l’observateur.     
 
Pour exprimer x,y en fonction de X,Y introduisons l’équation de l’ellipsoïde :  
 
 

 
ଶܽଶݔ + ଶܽଶݕ + ଶܾଶݖ = ͳ (6.9) 

 
 avec :  
 
a: rayon équatorial de la planète 
b: rayon polaire. On a b=a où µ est le facteur d’aplatissement  
 
En se plaçant sur un plan parallèle à l’axe Y de l’image projetée, on obtient un ellipsoïde dont 
les axes a’ et b’ ne dépendrons que de X. A chaque point Y de l’image projetée correspondra un 
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point x, y de la surface de la planète correspondant à l’intersection de la ligne de visée avec 
l’ellipse :  

 

 
ଶܽ′ଶݔ + ଶܾ′ଶݖ = ͳ (6.10) 

 

 
 

Figure 6-2- schéma d’une coupe de l’ellipsoïde : en vert, la ligne de visée inclinée d’un angle 
.  Au point J de coordonnées x, z sur l’ellipse correspond un point sur l’image projetée de 
coordonnée Y.  Ici X=y.   

 
 
δ’équation de la droite de projection (ou ligne de visée) s’écrit :  

ݖ  = ݔ′′ܽ + ܾ′′ = ݔ tanߙ + ܻcos  (11..6) ߙ

 
Nous trouvons pour les coordonnées du point d’intersection (du côté de l’observateur) μ 
 
  

ݔ  = ܤ− + ଶܤ√ − Ͷܣʹܥܣ  (6..12) 

 
 
avec :  ܣ = ܽ′′ଶ + ሺͳ − ݂ሻଶ           ܤ = ܥ            ′′ܾ′′ܽʹ = ܾ′′ଶ − ܾ′ଶ 
 ܽ′ = √ܽଶ − ܺଶ μ demi grand axe de l’ellipse résultant de la coupe de l’ellipsoïde 

J 
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ܾ′ = ܽ′ሺͳ − ݂ሻ μ demi petit axe de l’ellipse résultant de la coupe de l’ellipsoïde ܽ′′ = tanߙ   : pente de de la droite de projection  ܾ′′ = ௒c୭ୱఈ  μ intersection de la droite de projection sur l’axe y  
f=(a-b)/a               μ facteur d’aplatissement 
a=R                       : rayon équatorial de la planète 
 
 
Soit : 
 

,ሺܺݔ  ܻሻ = −ܻ tanߙcos ߙ + ሺͳ − ݂ሻ√ሺܽଶ − ܺଶሻሺtanଶ ߙ + ሺͳ − ݂ሻଶሻ − ܻଶcosଶ tanଶߙ ߙ + ሺͳ − ݂ሻଶ  
(6.13) 

 
 
 
Ou encore : 
 

,ሺܺݔ  ܻሻ = −ܻ sin ߙ + ሺͳ − ݂ሻ cos ሺܽଶ√ߙ − ܺଶሻሺͳ + ݂ሺ݂ − ʹሻ cosଶ ሻߙ − ܻଶͳ + ݂ሺ݂ − ʹሻ cosଶ ߙ  (6.14) 

 
 
 
Ce qui peut s’écrire : 
 

,ሺܺݔ  ܻሻ = ܳ√ܴଶ − ܺଶ − ܻܵଶ − ܻܵ sin  (6.15) ߙ

 
 
Avec : ܵ = tanଶ ߙ + ͳtanଶ ߙ + ͳ/ߤଶ 

 ܳ = cos ߤߙ √ܵ 

ߤ  = ሺͳ − ݂ሻ−ଵ = ܽ/ܾ 
 
 
τn en déduit l’expression de la vitesse Doppler :  
 
 

 
ௗݒ = ௢ݒ + ௦ݒ = ȳ [ሺcosߜ + cos ߚ cos −ሻܺߛ ቀܳ√ܴଶ − ܺଶ − ܻܵଶ − ܻܵ sin ቁߙ cos ߚ sin  (6.16) [ߛ
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Si l’inclinaison α est faible, la phase planétaire φ petite et l’inclinaisons de l’orbite de la planète 
sur l’écliptique négligeable nous avons ߛ ≅ ߚ ,߮ ≅ ߜ =    : ߙ

ௗݒ  = ȳcos ߙ [ሺͳ + cos߮ሻܺ − ቀܳ√ܴଶ − ܺଶ − ܻܵଶ − ܻܵ sin ቁߙ sin߮] (6.17) 

 
Ce que l’on peut encore simplifier en écrivant :  
 

,ௗሺܺݒ  ܻሻ = ȳ ௭݂ሺܺ, ܻሻ (6.18) 

 
Avec fz le facteur de projection zonal et  la vitesse angulaire de la rotation solide.  
 
Si la rotation n’est pas solide il est plus judicieux d’exprimer la vitesse Doppler en fonction de 
la vitesse zonale vz locale. Pour cela il suffit d’écrire :  
 

,௭ሺܺݒ  ܻሻ =  ȳሺX, YሻrሺX, Yሻ = ȳሺX, Yሻ√ݔଶ +  ଶ (6.19)ݕ

 
Avec r la distance du point considéré à l’axe de rotation de la planète.  
 
Ce qui nous donne pour la vitesse Doppler :  
 

 
ௗݒ = ௢ݒ + ௦ݒ = ,ሺܺݔ√௭ݒ ܻሻଶ + ܺଶ [ሺcos ߜ + cos ߚ cos −ሻܺߛ xሺX, Yሻ cos ߚ sin  (6.20) [ߛ

 
Si α et φ sont petit :  

ௗݒ  = ௢ݒ + ௦ݒ = ,ሺܺݔ√௭ݒ ܻሻଶ + ܺଶ [ሺͳ + cos߮ሻܺ − xሺX, Yሻ sin߮] cos  (6.21) ߙ

 
On écrira alors :  
 

,ௗሺܺݒ  ܻሻ = ,௭ሺܺݒ ܻሻ݂′௭ሺܺ, ܻሻ (6.22) 

 
Avec ݂′௭ሺܺ, ܻሻ le facteur de projection permettant de passer de la vitesse zonale à la vitesse 
Doppler.  
 
 
La Figure 6-3 illustre une carte de vitesse correspondant aux caractéristiques de Jupiter. La figure 
montre l’importance de tenir compte de l’aplatissement aux pôles dans le calcul des cartes de 
vitesses.  
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Figure 6-3. A gauche : carte de vitesse Doppler pour Jupiter pour une phase de 10° et une 
inclinaison de l’axe de 3°. A droite : différence entre une carte de vitesse de Jupiter qui tient 
compte de l’aplatissement au pôle et une carte qui n’en tient pas compte (phase de 10° et 
inclinaison de l’axe de 3°). 
 

6.3 Carte de flux d’une planète dans le cas général 
 

δe calcul suppose que la surface de l’ellipsoïde est Lambertien. Ainsi, le flux reçu en 
chaque point de la planète ne dépendra que du cosinus de l’angle entre la normale et le vecteur 
pointant vers la source. Par ailleurs on suppose que la source est ponctuelle. 

,ݕሺܫ  .ሻ ~ ሬ݊Ԧݖ Ԧܵ (6.23) 

δe vecteur normal à la surface d’un ellipsoïde s’écrit :  

 ሬ݊Ԧ = ͳ√ݔଶ + ଶݕ + ଶݖସߤ [ xߤݕଶ(6.24) [ݖ 

 
Avec ߤ = ሺͳ − ݂ሻ−ଵ = ܽ/ܾ 
 
Notons  ܴ݁ሺݔ, ,ݕ ሻݖ = ଶݔ√ + ଶݕ +   ଶݖସߤ
 
Nous avons donc :  
 

,ݔሺܫ  ,ݕ ሻݖ = ሬ݊Ԧ. Ԧܵ = ݔ cos ߚ cos ߛ + ݕ cos ߚ sin ߛ + ݖଶߤ sin ,ݔ௘ሺܴߚ ,ݕ ሻݖ  (6.25) 

 

avec ݖ = ݔ  tan ߙ + ௒c୭ୱఈ et y=X on exprime I en fonction de X,Y et x : 
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,ݔሺܫ  ሻݕ = ݔ cosߚcosߛ+  ܺ sin ߛ cos ߚ + ଶܻߤ sin cosߚ ߙ + ଶߤݔ sin ߚ tanܴߙ௘ሺݔ, ሻݕ  

 

(6.26) 

 
Ou encore : 

,ݔሺܫ  ሻݕ =  ሺܣ + cos ߚ cos ݔሻߛ +  ܺ sin ߛ cos ߚ + ,ݔሺܴ݁ܤܻ ሻݕ  (6.27) 

 avec: ܣ = ଶߤ tanߙ sin  ߚ
ܤ  = ଶߤ sin ߙcosߚ  

 
Ce qui donne en se ramenant au repère de l’image projetée :  
 

,ሺܺܫ  ܻሻ = ሺܣ + cos ߚ cos ሻߛ (ܳ√ܴଶ − ܺଶ − ܻܵଶ − ܻܵ sin ൯ߙ +  ܺ sin ߛ cosߚ + ,ሺܴܺ݁ܤܻ ܻሻ  

 

(6.28) 

avec : ܴ௘ሺܺ, ܻሻ = ,ሺܺݔ√ ܻሻଶ + ܺଶ + ,ሺܺݖସߤ ܻሻଶ 
 

En remplaçant la valeur de ݖሺܺ, ܻሻ = ,ሺܺݔ  ܻሻ tanߙ + ௒c୭ୱఈ on trouve :  

 

 ܴ௘ሺܺ, ܻሻ = ,ሺܺݔ√ ܻሻଶሺͳ + ସߤ tanଶ ሻߙ + ସܻߤ tan cosߙ ߙ ,ሺܺݔ ܻሻ + ܺଶ + ସܻଶcosଶߤ  ߙ

 

(6.29) 

Et en remplaçant x(X, Y) par l’équation (6.15)  on a :  
 ܴ௘ሺܺ, ܻሻ = √ܴଶ + ଶߤଶሺߤ − ͳሻ ቀܳ tanߙ√ܴଶ − ܺଶ − ܻܵଶ − ܻܵ ଶcos−ߤ  ቁଶߙ

 
Soit :  

 

,ሺܺܫ ܻሻ= ሺܣ + cosߚ cos ሻ(ܳ√ܴଶߛ − ܺଶ − ܻܵଶ − ܻܵ sinߙ൯ +  ܺ sin ߛ cosߚ + ଶܴ√ܤܻ + ଶߤଶሺߤ − ͳሻ(ܳ tanߙ √ܴଶ − ܺଶ − ܻܵଶ − ଶ−ߤܻܵ cos ൯ଶߙ  (6.30) 

 
Si α=0 et si l’inclinaison de l’orbite de la planète par rapport à l’écliptique est négligeable (ȕ est 
égale alors à α) nous avons : 
 

,ሺܺܫ  ܻሻ = √ܴଶ − ܺଶ − ଶܻଶߤ cos߮ +  ܺ sin߮√ܴଶ + ܻଶߤଶሺߤଶ − ͳሻ  (6.31) 

 

La Figure 6-4 donne un exemple du modèle de Jupiter pour une phase de γ° et α=0: 
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Figure 6-4. Modèle Lambertien de Jupiter pour une phase de 3°, α=0.  L’image de droite est la 
même image dégradée par une PSF de FWHM égale à 2.5". 

 

6.3.1 Ajout d’une texture atmosphérique 

 
Pour avoir plus de réalisme on peut ajouter au modèle Lambertien une texture prenant en 

compte les variations d’albédo de l’atmosphère de Jupiter. La carte utilisée ici est une image4 
composite projetée obtenue par Lucky Imaging en trois couleurs (RGB) acquise au mois de 
Janvier et février 2015. Cette image a été choisie pour sa date d’acquisition qui correspond à 
celles des observations de DSI de 2015.   
 
 

 
Figure 6-5. Image synthétique de Jupiter avec une texture projetée sur sa surface. A Droite la 
même image pour avec PSF gaussienne dont la FWHM est de 2.5".   

 

                                                 
4 http://www.astrobin.com/161663/B/ 
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δ’ajout de cette texture dans le modèle de Jupiter est une option qui permet d’en vérifier l’utilité 
dans le traitement des données. Un des problèmes majeurs de cette texture est qu’elle n’est pas 
prise à la même longueur d’onde que nos observations, on peut au mieux choisir la couche verte 
de l’image qui a une bande passante comprise entre η00 et η7η nm.  Par ailleurs l’évolution des 
structures de l’atmosphère de Jupiter est assez rapide pour que des changements soit visibles au 
cours des observations. Tout cela limite l’intérêt d’utiliser un modèle avec texture pour le 
traitement des données.  
 

6.3.2 Contours de l’ellipsoïde projeté  

 
Identifier précisément la forme du contour physique de Jupiter peut être utile. Cette forme 

correspond à la projection d’un ellipsoïde sur un plan, cette projection est toujours une ellipse. 
Dans notre cas, nous avons un ellipsoïde de révolution de sorte que l’ellipse projetée aura un 
demi grand axe égal au rayon équatorial de la planète et un demi petit axe dépendant de l’angle 
d’inclinaison de l’axe par rapport à l’observateur. Pour déterminer la valeur de ce demi petit axe 
il suffit de reprendre la coupe de l’ellipsoïde le long de l’axe de rotation ( 

Figure 6-2) et de déterminer le point tangent à la ligne de visée : 
 
Sur le point tangent, nous avons la dérivée de l’ellipse qui est égale à la tangente de l’ange α : 
 

 

ݔ݀ݖ݀ = ଶ√ͳܽݔܾ− − ଶܽଶݔ = tan(6.32) ߙ 

 
D’où les coordonnées (x, z) du point tangent : 
 

଴ଶݔ  = ܽଶ tanଶ tanଶߙ ߙ + ͳ/ߤଶ ଴ଶݖ      ݐ݁         = ቆͳ −  ଴ଶܽଶቇܾଶ (6.33)ݔ

 
δe demi petit axe de l’ellipse correspond à la distance entre la projection de ce point sur le plan 
de l’image et le centre de l’image μ  

 ܾ′ = ሺݖ଴ − ଴ݔ tanߙሻ cos  (6.34) ߙ

Soit :  

 ܾ′ = ܴ√tanଶ ߙ + ͳ/ߤଶ cos  (6.35) ߙ

 

6.3.3 Faut-il prendre en compte l’étendue de la source ? 

 

Nous avons supposé dans ce modèle photométrique une source ponctuelle à l’infini. 
Voyons succinctement si l’approximation d’une source ponctuelle est justifiée. Pour mieux saisir 
l’effet d’une source étendue nous prendrons comme exemple Jupiter mais aussi Venus pour qui 
l’effet est plus important. Rappelons que, vu de Venus, le rayon apparent du soleil est de ߙʘ =Ͳ.͵͸ͺ°. Pour Jupiter, il est seulement de ߙʘ =0.0512°.  
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La différence d’éclairement que produit une source étendue par rapport à une source 

ponctuelle se trouve de part et d’autre du terminateur (zone frontière entre le jour et la nuit sur la 
planète). A cet endroit, une partie non éclairée par la source ponctuelle sera vue partiellement par 
la source étendue et une partie de la partie éclairée par la source ponctuelle ne sera pas vue par 
une partie de la source étendue. La zone affectée par ces différences correspond à la région 
encadrée par les terminateurs générés par les deux bords extrêmes (Est et Ouest) du soleil. 
Ramené à une source ponctuelle, ces deux bords correspondront deux phases égale à  ߛ = ଴ߛ ±  ଴ la phase pour le centreߛ ʘ l’angle apparent du soleil vu par la planète etߙ ʘ/ʹ avecߙ
du soleil.     
 

 
Figure 6-6. Illustration de la zone affectée par la source non ponctuelle. Les angles rouges 
valent tous le demi-angle apparent du soleil qui est beaucoup plus petit dans la réalité. A droite 
l’aspect du terminateur vu depuis la Terre.     
  
La largeur maximale de cette zone (à l’équateur) aura sur l’image projetée une valeur de :  
 

 dR = Rሺcosሺߛ଴ − ʘʹሻߙ − cosሺߛ଴ + ʘʹሻሻߙ = ʹܴ sin ଴ߛ sin  ʘʹ (6.36)ߙ

 
avec R le rayon apparent de la planète, ߛ଴ l’angle de phase par rapport au centre du soleil.   
 
dR vaudra donc au  maximum 6 10-3 R pour Venus et 10-4 R pour Jupiter.  La région concernée 
est donc très petite, et correspond à une fraction de pixel avec notre échantillonnage.   
 
δa différence de flux dans cette zone n’est pas plus conséquente. δa principale différence se situe 
immédiatement après le terminateur, zone qui voit au plus la moitié du soleil sous un angle 
maximal du demi rayon appartenant du soleil (et majoritairement inférieur au quart du rayon de 
celui-ci). Nous pouvons donc calculer la borne maximale de flux supplémentaire reçu dans cette 
zone par :  
 

Planète  
(Vue de dessus) 

Planète  
(Vue de la Terre) 

dR 
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ܫ  < ʹ଴ܫ sin ʘͶߙ  (6.37) 

 
avec I0 le flux maximum reçu (lorsque la source est au zénith). 
 
Ce qui nous donne un flux de 10-3 I0 pour Venus et 10-4 I0 pour Jupiter. Nous pouvons donc 
conclure que l’effet de la source étendue est négligeable pour Jupiter.  
 

6.4 Effets pouvant affecter les cartes de vitesses 

 

6.4.1 L’effet Young 

 
Il existe un effet subtil, appelé effet Young, pouvant affecter les cartes de vitesses radiales 

obtenues par décalage Doppler. Cet effet a été mis en évidence en 1975 (Young, 1975), il met en 
lumière l’impact de la rotation du soleil et de son diamètre apparent dans la mesure de la vitesse 
radiale d’une surface réfléchissant le flux solaire. En effet, si on considère un point de la planète 
dont on cherche à mesurer la vitesse, nous voyons que celui-ci est éclairé par différent points du 
soleil vus à différents angles. D’un point de vue photométrique le point de la surface de la planète 
ainsi éclairé recevra plus de flux d’une partie du soleil que d’une autre (l’éclairement dépendant 
du cosinus de l’angle d’incidence par rapport à la normale). Du fait de la rotation du soleil (qui 
produit un gradient de décalage Doppler d’Est en Ouest de 4km/s sur tout le diamètre) cette 
asymétrie d’éclairement s’accompagnera d’une asymétrie de décalage Doppler moyen. Cet effet 
est d’autant plus fort que le diamètre apparent du soleil est grand, il est aussi maximal au niveau 
du terminateur de la planète où une partie du soleil est occulté par l’horizon.    
 

Le biais obtenu en un point de la planète peut se calculer en intégrant la carte de vitesse 
du soleil pondéré par le cosinus de l’angle d’incidence de chaque rayon issu du disque solaire 
par rapport à la normale de la surface de la planète. Young exprime le résultat de ce biais à 
l’équateur de la planète en fonction de l’angle zénithal du soleil par : 
 

 ȟVሺߛሻ = ௘ܸ௤Ͷ ܴ tan  (6.38) ߛ

 
avec Veq la vitesse de rotation du soleil à l’équateur, R le rayon appartenant du soleil en radian 
et Ȗ l’angle zénithal du soleil.  
 
Cette équation est valable tant que le disque solaire n’est pas occulté par l’horizon, c’est-à-dire 
pour |Ȗ|<π/β-R/2. Le biais maximum, sans occultation du disque solaire, est au niveau du 

terminateur pour |Ȗ|< π/β-R/2, sachant que tan ቀ�ଶ − ቁߝ = ͳ/ߝ nous avons :  

 

 ȟVሺߛሻ௠௔௫ = ± ௘ܸ௤ʹ
 (6.39) 
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La valeur maximale avec occultation étant ȟVሺߛሻ௠௔௫ = ± ௘ܸ௤ 
 

δ’effet peut donc être important mais il ne concerne qu’une minuscule portion du 
terminateur. Si nous regardons à partir de quel rayon Rp de l’image projeté nous avons un biais 
supérieur à 5m/s nous trouvons 0.996 Rp , soit si Rp=1η0 px l’effet n’est supérieur à 10m/s qu’à 
½ pixel du bord du disque (ou à 0.1" arcs du bord), zone qui par ailleurs ne contient qu’une infime 
portion de flux (2% par rapport à la zone centrale de la planète). Nous pouvons donc conclure 
que l’effet Young sur Jupiter peut être négligé, surtout au regard de la PSF et de ces effets sur la 
carte de vitesse, comme nous allons le voir au paragraphe suivant.        
 
  

6.4.2 Effet de la PSF sur la carte de vitesse  

Au cours des traitements préliminaires effectué sur les données de 2014 pour lequel le 
tip-tilt ne fonctionnait pas encore correctement, nous avions remarqué des biais importants sur 
les bords Est et Ouest du disque de Jupiter. Cela nous a amené à réfléchir sur les effets que 
pouvait produire la PSF sur les cartes de vitesse. Ce problème a déjà été remarqué par Civeit 
(Civeit et al., 2005), à propos de mesures spectrométrique faites sur le satellite IO.  
 

δa vitesse mesurée par l’instrument en un point donné de l’image est (en première 
approximation) la valeur moyenne des vitesses portées par les photons incidents en ce point. Pour 
une image affectée par une PSF cela correspondra à la convolution de la carte de vitesse pondérée 
par la carte de flux, normalisé par la convolution du flux par la même PSF : 
 

,ݔ௥̅ሺݒ  ሻݕ = ,ݑ௥ሺݒ∫ ,ݑሺܨሻݒ ݔሺܨሻܲܵݒ − ,ݑ ݕ − ,ݑሺܨ∫ݒ݀ݑሻ݀ݒ ݔሺܨሻܲܵݒ − ,ݑ ݕ − ݒ݀ݑሻ݀ݒ  (6.40) 

 
τn en déduit la phase des franges (en supposant que l’effet soit direct) : 

 �ሺݔ, ሻݕ = ,ݔ௥̅ሺݒ ܵ  ሻ (6.41)ݕ

 
avec S la sensibilité de l’instrument en rad.m.s-1. 
 
δ’effet principal va se manifester sur les bords Est et τuest de Jupiter du fait du fort gradient de 
flux (et de vitesse) dans ces zones (Figure 6-7). La PSF utilisée ici est une gaussienne dont la 
FWHM est de 3 arcs.  
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Figure 6-7 A gauche : coupe des vitesses radiales sur l’équateur avec (en rouge) et sans (en 
bleu) l’effet de la PSF (seeing de 2.5 arcs). A droite : différence entre les deux. Le biais que 
produit la PSF atteint 500 m/s sur les bords Est et Ouest de Jupiter.    

 
 
Le biais introduit par la PSF est important et devra être pris en compte dans le traitement des 
données. Il sera donc intégré dans le modèle de la planète.   
 
 

6.4.3 Effet de la texture photométrique de l’atmosphère de Jupiter 

 
σous avons vu qu’un gradient de vitesse associé à un gradient photométrique produit des 

biais dans la mesure de la phase. δes motifs contrastés de l’atmosphère de Jupiter devraient donc 
en toute logique produire également des biais, notament lorsque le gradient photométrique et le 
gradient de vitesse vont dans le même sens.  Pour mesurer cet effet, il suffit de calculer la carte 
de vitesse altérée par la PSF avec et sans la texture de l’atmosphère de Jupiter et de soustraire les 
deux résultats. La Figure 6-8 montre la carte résiduelle obtenue, nous avons des fluctuations de 
±20m/s avec un écart-type de 8 m/s. Si nous voulions supprimer ce résidu, il faudrait connaitre 
la photométrie exacte de Jupiter en haute résolution, ce que nous n’avons pas. Ce résidu est 
cependant faible par rapport au bruit de chaque images (qui est de l’ordre de 1 km.s-1.px-1) et son 
évolution est lente puisqu’il faut compter une demi-rotation de Jupiter  pour changer 
complètement la configuration. La taille caractéristique de ces structures correspond à celle de la 
PSF. δ’évolution dans le temps de la valeur moyenne des fluctuations sur tout le disque est visible 
sur la partie droite de la Figure 6-8. Sur cette courbe nous voyons que le temps caractéristique 
des variations est d’environs 2h (130µHz) avec un écart-type de l’ordre du m/s. Après application 
d’un filtre coupant les signaux en dessous de 300µHz, l’écart-type est inférieur au cm/s. Ces 
valeurs sont à comparer au bruit de photons qui, après intégration sur le disque, donne encore un 
écart-type de plusieurs m/s. Nous pouvons donc conclure que les fluctuations résiduelles 
produites par les motifs de l’atmosphère de Jupiter ne devrait pas poser de problème pour les 
mesures moyennes des cartes de vent, ni pour la recherche de mode d’oscilations.    
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Figure 6-8. A gauche : carte des fluctuations résiduelles de la carte de vitesse causées par la 
PSF et résultant des motifs photométriques de l’atmosphère de Jupiter. A droite l’évolution de 
la vitesse moyenne intégrés sur le disque au cours du temps (image toute les 30s).      

 
 
 

6.4.4 Effet de l’ombre d’un sattelite sur les cartes de vitesse 

 

Le passage de l’ombre d’un satéllite galiléen devant le disque de Jupiter produit un fort 
gradient de flux susceptible de générer un biais local dans la carte de vitesse.  
 

 
 

Figure 6-9. Simulation de l’ombre d’un satellite galiléen passant devant le disque avec une 
FWHM de 2.5 arcs. A gauche l’image photométrique, à droite le biais local produit sur la 
carte de vitesse.  

 
δe biais introduit par l’ombre du satellite est assez important (±60 m/s), mais celui-ci étant 
symétrique et se déplaçant au cours du temps, la moyenne le long du trajet tendra rapidement 
vers zero.  
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6.4.5 Estimation du biais sur la mesure de la phase des franges 

 

On a suposé ici que le modèle de convolution de  la carte de vitesse par la PSF suffit à 
rendre compte de l’effet sur sa mesure, mais en définitive ce que l’on mesure, c’est la phase des 
franges en un point donné. En ce point, du fait de la turbulence, on verra le flux moyen produit 
par la somme des franges d’amplitude et de phase différentes. La vitesse déduite de la frange 
moyenne ne sera donc pas forcément équivalente à la vitesse moyenne même si la différence est 
probablement faible.  
 
σous devons donc réécrire l’expression des franges pour mieux modéliser cet effet, soit :  
  
 

,ݔ௞̅ሺܫ  ሻݕ = ,ݑሺܨ∫ ሻ[ͳݒ + ,ݔcos ሺ߮௜ሺߛ ሻݕ + ,ݑ௥ሺݒ ܵ ሻݒ + ߮௞ሻ]ܲܵܨሺݔ − ,ݑ ݕ − ,ݑሺܨ∫ݒ݀ݑሻ݀ݒ ݔሺܨሻܲܵݒ − ,ݑ ݕ − ݒ݀ݑሻ݀ݒ  

 

(6.42) 

avec : 
 ߮௞ = ሺ݇ − ͳሻ �ଶ,  si on a bien la quadrature, et S la sensibilité en rad.m-1.s 

 

La différence avec le modèle précédent provient du fait que les franges suivent le sinus de la 
phase, et non la phase elle-même, proportionnelle à la vitesse, comme dans l’équation précédente. 
La carte de phase s’écrira à partir des trois interférogrammes de la manière suivante : 
 

 
∅′ሺݔ, ሻݕ = arg {ሺܫଵ − ଷሻܫ + ݅ሺܫସ −  {ଶሻܫ

 
(6.43) 

On peut alors estimer la différence  ’ et en déduire l’écart produit par l’approximation.  
 

Des simulations ont été réalisées avec et sans textures de l’atmosphère. Les résultats 
(Figure 6-10) montrent que l’approximation reste largement valable tant que la PSF n’est pas 
trop importante. On constate des divergences inférieures à 1% (essentiellement sur les bords de 
l’image) pour un seeing de 2.5 arcs.  En prenant en compte la texture de l’atmosphère de Jupiter 
nous voyons encore apparaitre des « grumeaux » sur le disque de quelque m/s. Pour la réduction 
de données, nous utiliserons simplement le modèle de l’équation (6.40) qui est plus simple et 
plus rapide à mettre en œuvre. 
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Figure 6-10. Différence entre le modèle simple reproduisant l’effet de la PSF sur la carte de 
vitesse et le modèle exact de l’effet sur la mesure.  A gauche : sans texture, à droite avec 
texture.   

6.5 Le cas particulier de Saturne  

 
A la différence de Jupiter, Saturne à un anneau très lumineux susceptible de cacher une 

bonne partie du disque planétaire. Le profil de densité et de réflectivité des anneaux est déduit 
d’une image qu’en a fait la sonde Cassini5. Les ombres de la planète sur les anneaux sont calculés 
en fonction de l’élongation. δa carte de vitesse sur le disque planétaire est calculée de la même 
manière que pour Jupiter. Pour réaliser la carte de vitesse des anneaux, nous devons prendre en 
compte le fait que les anneaux sont constitués d’innombrables objets glacés en rotation 
képlériennes.  
 
Le disque des anneaux est situé sur le plan (x, y), nous avons donc les vecteurs vitesses suivantes : 
 

௫ݒ  = ݎݕ− ݎܯܾܩ√ ௬ݒ           = ݎݔ ݎܯܾܩ√ ௭ݒ                = Ͳ 

 

(6.44) 

 
avec G la constante de gravitation, M la masse de Saturne er r la distance au centre en pixel, b 
est le facteur d’échelle en m/px.  
 
Nous avons donc le vecteur vitesse et les vecteur source et observateur suivant :  
 

Ԧݒ  = ௬Ͳݒ௫ݒ] ]    ሬܱԦ = [cos Ͳsinߜ Ԧܵ  [ߜ = [cos ߚ cos cosߛ ߚ sin sinߛ ߚ ] (6.45) 

 
δes composantes des vitesses liées à l’observateur et à la source s’écriront :  
 

௢ݒ  = .Ԧݒ− ሬܱԦ = ݎݕ ݎܯܾܩ√ cos  (6.46) ߜ

                                                 
5 https://www.universetoday.com/wp-content/uploads/2013/10/saturn_20131010-e1417854764439.jpg 
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௦ݒ = .Ԧݒ− Ԧܵ = ݎݕ ݎܯܾܩ√ cos ߚ cos ߛ − ݎݔ ݎܯܾܩ√ cos ߚ sin  ߛ

 

δa projection du disque des anneaux sur le plan image s’écrit simplement ݕ = ܺ et ݔ = −௒୲a୬ఈ   

 
Ce qui nous donne les vitesses en fonction de X et Y :  
 

 

௢ݒ = ݎܺ ݎܯܾܩ√ cos  ߜ

௦ݒ = ݎܺ ݎܯܾܩ√ cos ߚ cos ߛ + ݎܻ tanݎܯܾܩ√ߙ cos ߚ sin  ߛ

(6.47) 

 
Soit, en faisant l’approximation que ߜ ≅ ߚ ≅  : une vitesse Doppler égale à ,ߙ
 

ௗݒ  = ௢ݒ + ௦ݒ = cos ݎߙ ݎܯܾܩ√ [ܺሺͳ + cos ሻߛ + ܻtanߙ sin  (6.48) [ߛ

 

avec ݎ = √ܺଶ + ௒మ୲a୬మ ఈ et |α|>0 b le facteur d’échelle en km/px. 

 
 

 
Figure 6-11. Illustration des modèles de cartes de vitesse obtenus pour Saturne. A gauche : 
carte sans PSF. Au centre : carte avec un seeing de 2.5 arc. A droite : différence entre les deux, 
mettant en évidence la « contamination » des anneaux sur le disque planétaire. 
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Figure 6-12 . Modèle photométrique de Saturne correspondant à la nuit du 15-03-2014 
(SEP=21.6° SSP=22.0°, phase=0.54). L’image de droite est affectée par une PSF de FWHM 
égale à 2.5 arcs.  

  
δ’occultation du disque par les anneaux est gênante dans le cadre d’une recherche des 

modes d’oscillation puisqu’elle limite la surface analysable et entrave l’exploitation de la 
symétrie des modes. La prise en compte des effets de la turbulence aggrave encore la situation 
puisqu’une partie supplémentaire du disque planétaire sera contaminée par le flux provenant des 
anneaux. δ’effet de cette contamination sur les cartes de vitesses est illustré dans la Figure 6-11.  
 
Pour espérer faire une recherche de mode sur Saturne dans de bonnes conditions, on peut soit 
attendre que l’angle d’inclinaison des anneaux de Saturne s’approche de zéro, soit utiliser une 
optique adaptative performante pour au moins limiter la contamination de flux des anneaux sur 
la planète. La 
Figure 6-13 illustre l’évolution de l’inclinaison des anneaux de Saturne au cours des 40 
prochaines années. Le prochain créneau pour voir les anneaux « par la tranche » est pour 
septembre 2025…  
 
 

 
 

Figure 6-13. Evolution de l’inclinaison des anneaux (en rouge) entre 2017 et 2045. Les traits 
verticaux représentent les périodes de l’opposition de Saturne. Les meilleures dates pour 
observer Saturne sans être gêné par les anneaux sont en septembre 2025 (avec -2° durant 
l’opposition) et mars 2039 (avec 0.5° durant l’opposition).    
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Chapitre 7 

 REDUCTION DES DONNEES 

 
Dans ce chapitre il sera question de l’ensemble des opérations nécessaires pour obtenir des 

cartes de phase ajustées de l’objet observé sous forme de cubes de données utilisables 
directement pour l’analyse, qui sera décrite dans le chapitre 8 des résultats. On décrira notamment 
la mesure et la correction des distorsions géométriques entre les images nécessaires pour obtenir 
une superposition précise des quatre sous-images, du traitement de la phase instrumentale, de 
l’estimation du seeing et de ses effets. Il sera également question d’une simulation capable de 
générer des données brutes semblables aux acquisitions faites lors des observations. Cette 
simulation a pour but de valider le processus de traitement tout en offrant la possibilité d’explorer 
les effets qu’un certain nombre d’imperfections instrumentales pourrait produire.                 

7.1 Outils d’analyse et de traitement 
La première partie de ce chapitre sera consacré à la description rapide de quelques outils 

de traitement des images utilisés dans la réduction des données.  
 

7.1.1 Nettoyage des images   

Avant d’appliquer des traitements délicats sur les images, il convient de les nettoyer de 
toutes les petites structures riches en fréquences spatiales comme les points chauds résiduels, ou 
les impacts de rayons cosmiques. δ’image est d’abord filtrée par une gaussienne dont l’écart-
type est comparable à celle de la PSF. En soustrayant l’image originale par l’image filtrée, on 
fait apparaitre les structures à hautes fréquences spatiales (voir Figure 7-1). Les coordonnées de 
celles-ci sont repérées par un seuillage. Une fois obtenues les coordonnées des points chauds et 
des « cosmiques », il suffit de revenir sur l’image originale et de remplacer le pixel incriminé par 
la valeur médiane de ces huit voisins immédiats. δ’opération peut être itérée plusieurs fois si la 
structure est étendue sur plusieurs pixels.   
 

 
Figure 7-1. Détail d’une image de Jupiter affecté par un point chaud résiduelle et qui est bien 
visible après filtrage des basses fréquences. 
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7.1.2 Filtrage des franges 

Sur nos images « science », la planète observée est par principe affectée par des franges 
d’interférences. δ’analyse indépendante de certains paramètres propres aux quatre images 
fournis par l’instrument peuvent nous amener à vouloir supprimer ces franges. La méthode 
utilisée exploite le fait que nos franges sont bien régulières. Elle consiste à calculer la transformée 
de Fourier βD de l’image contenant les franges et de masquer dans l’espace de Fourier les deux 
pics qui leurs sont associées.  δ’application de la transformée de Fourier inverse du spectre ainsi 
masqué permet de reconstruire une image de la planète débarrassée des franges d’interférence. 
La Figure 7-2 montre le résultat sur image réelle de Jupiter.  
 

 
Figure 7-2. Filtrage des franges d’interférence sur l’image de Jupiter. A gauche : Jupiter avec 
ces franges. Au centre le module de la transformé de Fourrier avec les deux pics correspondant 
aux franges. A droite : l’image filtrée correspondant à la transformé inverse après masquage 
des deux pics.    

 
 

7.1.3 Outils de manipulation des images  

Lors du traitement des données nous devons faire appel à de nombreuses manipulations 
d’images. Ces manipulations doivent se faire de la manière la plus précise possible, en particulier 
lorsqu’il s’agit d’images contenant des franges. Il y a trois principales transformations affines à 
effectuer sur les images : la translation, la rotation et le changement d’échelle. La méthode 
classique consiste à appliquer la transformation à chaque pixel de l’image puis à faire une 
interpolation polynomiale. Cette méthode a des inconvénients comme le lissage du bruit où 
l’apparition d’artefacts. Pour notre traitement, il a été préféré une méthode basée sur les 
propriétés de la transformé de Fourier. Ces propriétés permettent de réaliser les trois 
transformations affines élémentaires à partir des transformée de Fourier des images ou plus 
exactement leurs FFT (Fast Fourrier Transform). Cette méthode a l’avantage de conserver plus 
d’informations sur l’image, notamment le bruit, mais elle demande quelques précautions. Il faut 
éviter que l’image soit affectée par des structures de haute fréquence spatiale. δ’image doit donc 
être conditionnée en supprimant les points chauds, les « cosmiques » (impact des rayons 
cosmiques sur le CCD de la caméra).                

 
La description technique de ces transformations est détaillée en annexe A, ainsi que le 

résultat de quelques tests pour les valider.    
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7.2  Traitement de la Calibration 

Il s’agit ici de décrire en détail le traitement des images de calibration acquises lors des 
observations sur le ciel. Ces calibrations consistent d’une part à caractériser la géométrie relative 
des images et d’autre part à caractériser les franges instrumentales.            

7.2.1 Grille de calibration et extraction des paramètres géométrique des images 

Pour pouvoir ajuster le plus parfaitement possible les quatre sous images de l’instrument, 
il est nécessaire de connaitre précisément la position relative de celle-ci. Pour cela, nous avons 
utilisé une grille de calibration formée de nombreuses petites pastilles régulièrement réparties. 
La procédure de calibration, qui a été décrite au chapitre 5.2, a produit de nombreuses images 
des quatre voies de l’instrument, certaines avec la grille (GRID), d’autres sans la grille 
(GRIDFLAT) ainsi que de nombreuses images avec le shutter de la caméra fermée pour connaitre 
le courant d’obscurité (DARK). La première étape du traitement consiste à regrouper les images 
par type et d’en faire la somme (la moyenne), ceci afin de réduire le bruit (de photons et de 
lecture). δ’image de la grille est ensuite soustraite du courant d’obscurité et corrigé de la réponse 
photométrique :  
ܦܫܴܩ  = ܦܫܴܩ − ܶܣܮܨܦܫܴܩܭܴܣܦ  

     
δ’image ainsi obtenue est uniforme et nettoyée des variations de transmission de l’instrument et 
des variations de sensibilité du capteur CCD (Figure 7-3).    
 

 
 

Figure 7-3. Image des quatre voies de l’instrument avec la grille de calibration, la sous-image 
encadrée en rouge représente l’image de référence. A droite : détail de la grille de référence 
correspondant à la voie 1.  

 
 
δ’image contenant les quatre sous-images de la grille est ensuite découpée en quatre parties 
égales de 512x512 pixels. La première image (en haut à gauche) est utilisée comme référence. 
La seconde étape consiste à réorienter les trois autres images afin de les ramener grossièrement 
à la même position que la référence. Cette modification se fait sans interpolation (simple 
transposition) car il s’agit de tourner de 90° et de faire une symétrie miroir. La troisième étape 
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consiste à affiner l’ajustement d’abord en translation puis en rotation. δ’estimation de la 
translation se fait à partir du barycentre de l’image du diaphragme seul obtenue par seuillage de 
l’image. δ’estimation de la rotation se fait en minimisant la différence entre l’image de référence 
et l’image à ajuster. Après ce premier ajustement les images sont suffisamment proches entre 
elles pour pouvoir assurer la correspondance de chaque pastille d’une image à l’autre. δ’étape 
suivante consiste à repérer chaque pastille, cela se fait à l’aide de l’algorithme de remplissage 
par diffusion (algorithme récursif 4-connexe dit « remplissage4 » ou « floodFill4 »6) qui parcours 
l’image à la recherche d’ilots de pixels. Pour que l’algorithme fonctionne, il faut préalablement 
seuiller l’image de telle sorte que l’on ait plus que deux niveaux (un dans la pastille et un l’autre 
en dehors). Le barycentre de chaque ilot calculé est associé à une pastille. A ce stade, nous avons 
donc déterminé la position grossière de chaque pastille de la grille pour chaque image. δ’étape 
suivante va consister à isoler chacune des pastilles de la grille et à déterminer précisément sa 
position en ajustant un modèle. La fonction mathématique utilisé pour l’image de la pastille prend 
en compte la diffraction qui a tendance à émousser les bords du disque. L’équation utilisée est la 
suivante : 
,ݔሺ݌             ሻݕ = ߨʹ − arctanସ ݔ)] − ଴�௫ݔ )ଶ + ቆݕ − ଴�௬ݕ ቇଶ] 
 
avec ıx= ıy le rayon caractéristique de la pastille et (x0, y0) le centre de celle-ci.  
 
Cet ajustement permet de déterminer la position des pastilles de la grille avec une précision d’au 
moins 1/50eme de pixels. Une dernière vérification est faite pour ne garder que les points en 
correspondance exacte et éviter des effets liés à des poussières ou à la bordure du champ.  
 
δ’opération suivante va consister à manipuler les coordonnées de ces points afin de trouver d’une 
part les paramètres de transformations affines minimisant la distance à la référence et d’autre part 
les transformations liées à la distorsion résiduelle. δa transformation de l’image se fait en deux 
étapes car elle utilise deux méthodes : une première par transformée de Fourier pour les 
corrections affines et une interpolation pour la correction des distorsions relatives.  
 
 
Paramètres des transformations affines  

 
Considérons la grille de référence Gr et la grille Gq devant être ajustée (avec q=1 à 3). A 

chaque grille correspond un ensemble de points de coordonnées (x, y). Le but est de trouver les 
transformations affines permettant de minimiser les distances entre les points (x, y) de Gq des 
points (x, y) de Gr. La solution consiste à faire une régression polynomiale par la méthode des 
moindres carrés (annexe B).  
 
Cette régression permet de déterminer les deux polynômes à deux dimensions reliant les 
coordonnées x et y d’une grille à l’autre : xr=fx(x,y) et yr=fy(x,y). Ce dont nous avons besoin pour 
cette première étape de transformation affine correspond à un polynôme de degré 1, avec 
uniquement les trois coefficients pour fx= a0+a1x+a2y et pour fy=b0+b1x+b2y 
 
Nous devons ensuite déduire des coefficients du polynôme les valeurs correspondantes aux 
transformations affines. La matrice de transformation affine entre les coordonnées des points de 

                                                 
6 http://lodev.org/cgtutor/floodfill.html#4-Way_Recursive_Method_floodFill4 
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la grille de référence (xr,yr) est de la qeme sous-image (xq,yq) peut s’écrire en fonction des 
coefficients a et b par : 
  

௥ͳݕ௥ݔ]  ] = [ܽଵ ܽଶ ܽ଴ܾଵ ܾଶ ܾ଴Ͳ Ͳ ͳ ] ௤ͳݕ௤ݔ] ] (7.1) 

 
La transformation est ensuite décomposée par une série de transformations affines dans un ordre 
bien déterminé (les transformations ne sont pas commutatives). L’ordre des transformations 
utilisées ici est [FRTE] pour Flip, Rotation, Translation, Echelle. Le Flip étant fait préalablement 
sur les sous images découpées par simple transposition. Les coefficients correspondant à ces 
transformations pouvant être déduits des coefficients a et b :       
 

[ܧܴܶܨ]  = [−ͳ Ͳ ͲͲ ͳ ͲͲ Ͳ ͳ] [cos ߠ − sin ߠ Ͳsin ߠ cos ߠ ͲͲ Ͳ ͳ] [−ͳ Ͳ Ͳݔ݀ ͳ Ͳݕ݀ Ͳ ͳ ] [ܵ Ͳ ͲͲ ܵ ͲͲ Ͳ ͳ]  (7.2) 

 
soit 

S cos−]=[ܧܴܶܨ]  ߠ ܵ sin ߠ ݕ݀ sin ߠ − ݔ݀ cos ܵߠ sin ߠ ܵ cos ߠ ݕ݀ cos ߠ − ݔ݀ sin Ͳߠ Ͳ ͳ ]  (7.3) 

 
D’où : 

 

ߠ = −tan−ଵሺ ܾଵܽଵሻ ܵ = ܽଵcos ݔ݀ ߠ = −ሺܽ଴ cos ߠ +ܾ଴ sin ݕ݀ ሻߠ = −ሺܾ଴ − ݔ݀ sin / ሻߠ cos  ߠ

(7.4) 

 
avec ș l’angle de rotation de l’image, S le coefficient de dilatation d’échelle, dx et dy les 
translations.  
 
Ces paramètres sont ensuite appliqués aux transformations de chaque sous-image, qui sont 
comparées à l’image de référence. δa  
Figure 7-4 montre le résidu obtenu entre la grille de la voie 4 et la grille de référence après 
ajustement.   
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Figure 7-4. Illustration de l’écart résiduel entre la grille de référence et la grille de la voie 4. 
L’écart-type moyen est de 0.08 px (0.36px au maximum). Dans la partie centrale indiquée par 
le carré rouge, l’écart-type n’est plus que de 0.039 px.    

 
 
Coefficients des distorsions relatives 

 
A ce stade nous connaissons les paramètres permettant d’ajuster les images au mieux par 

les transformations affines à l’aide des outils basés sur la FFT. Il reste à présent à corriger la 
distorsion relative des images par rapport à l’image de référence. Cette distorsion est estimée à 
l’aide d’un ajustement de la carte des différences résiduelles en x et des différences résiduelles 
en y par des polynômes de degré 3. On utilise la même méthode que précédemment, les valeurs 
x’ et y’ de l’équation (7.1) étant ici représenté par les différences : dx= xr-xq =fdx(x,y)=, dy= yr-
yq =fdy(x,y) avec (xr,yr) les coordonnées des points de la grille de référence et (xq,yq) les 
coordonnées des points de la grille de la voie q déjà ajustée par la transformation affine. La Figure 
7-5 montre un exemple d’un tel ajustement sur la carte de distorsion en X pour la grille de la voie 
4.    
    
 

 
Figure 7-5. Illustration de l'ajustement polynomial de la carte de distorsion dY(x,y). A gauche : 
image interpolée des écarts dY de chaque point de la grille. A droite : ajustement polynomial 
correspondant. L’échelle est en pixels.    
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Chaque image est ensuite corrigée de la distorsion par interpolation.  Pour vérifier l’ajustement, 
la position de chaque pastille de l’image interpolée est recalculée (en ajustant le modèle de 
pastille) et comparée à la position des pastilles de la grille de référence. La  
Figure 7-6 montre le résultat obtenu pour la voie 4. δ’écart-type des distances résiduelles n’est 
que de 0.007 px (0.0058 px dans la partie centrale).    
 

 
 

Figure 7-6. Distance résiduelle entre la grille de référence et une grille ajustée (Voie 4).  

 
 
La distorsion absolue 

 

Il faut noter que nous n’avons corrigé ici que des distorsions relatives, d’une sous-image 
à la sous-image de référence. La grille régulière utilisée permet de connaître également la 
distorsion absolue de l’instrument, commune à toutes les images. Bien que la correction de la 
distorsion absolue ne soit pas appliquée sur les images contenant les franges d’interférence, il est 
nécessaire de connaitre ces paramètres pour corriger les cartes de phase et de flux afin de les 
comparer au modèle de la planète. Pour déterminer cette distorsion absolue, on procède de la 
même manière que pour la distorsion relative mais avec cette fois comme référence une grille 
régulière. Les coefficients de distorsion sont ainsi déterminés pour chacune des quatre images.  
La Figure 7-7 montre le résultat de cette distorsion absolue, une distorsion essentiellement radiale 
pouvant atteindre 2 pixels sur les bords du champ. La correction de cette distorsion se fera par 
interpolation et pourra s’accompagner d’une correction du flux. La correction de flux se justifie 
par la déformation importante du pixel en bord du champ. Entre l’image non corrigée et l’image 
corrigée de la distorsion absolue la surface du pixel change entrainant une variation du flux 
l’interpolation ne concernant que les positions. Cette variation de surface est estimable au 
premier ordre à partir du gradient dX(x,y) et dY(x,y) en écrivant simplement  
ds(x,y)=|݃݀ܽݎሬሬሬሬሬሬሬሬሬሬԦሺ√݀ܺଶ + ܻ݀ଶሻ|. Pour corriger le flux de l’image redressé, il suffit de lui appliquer 
le masque 1+ds(x,y). La Figure 7-8  montre que la variation de flux est infime puisque inférieur 
à 0.7% en bordure du champ et moins de 0.1% dans la zone où se trouve le bord de la planète.  
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Figure 7-7. Illustration de la distorsion absolue par des vecteurs et par le module (en pixels)  

 

 
Figure 7-8. Masque correctif à appliquer sur l’image pour corriger les biais photométriques 
produits par la déformation de surface des pixels.  

 
 

7.2.2 Extraction des cartes de phase, de contraste et de transmission 

La procédure de calibration (décrite dans la section 5.2) par modulation de la différence 
de marche a produit, pour chaque voie, de nombreuses images de franges du ciel en quadrature 
de phase. La première étape pour traiter ces données consiste à regrouper toutes les images de 
même type c’est-à-dire les DARK, les FLAT, et les franges en quadrature de phase FRINGES_N 
(avec N=0 à 3 pour les quatre déphasages). Des tests sont réalisés sur les images de frange afin 
de vérifier que nous avons les mêmes phases (des défaillances sont possibles). Après cela chaque 
type d’image sont rassemblées puis additionnées (moyennées). Les images de franges sont 
ensuite soustraites du courant d’obscurité puis corrigées du flat :  
 
   �RIN��S_N = �RIN��S_N − ܶܣܮܨܭܴܣܦ  
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La seconde étape consiste à découper les quatre sous-images sous forme de carre de 512x512 
que nous appellerons FRINGES_N_n avec n le numéro de la voie. Chaque image est nettoyée 
des points chauds résiduels et des « cosmiques ».   
 
La carte de phase ϕn(x,y) en chaque point du champ est alors déterminée en écrivant :  
 

 

ܷ௡ = ݊_ͳ_ܵܧܩܰܫܴܨ − ௡ܸ ݊_ʹ_ܵܧܩܰܫܴܨ = ݊_͵_ܵܧܩܰܫܴܨ − Ͷ_݊ ܼ௡_ܵܧܩܰܫܴܨ = ܷ௡ + ݅ ௡ܸ 
 �௡ = arg ሺܼ௡ሻ 
 

(7.5) 

 
La carte de contraste se détermine simplement par :  
 

,ݔ௡ሺߛ  ሻݕ = |ܼ௡|ܳ௡  (7.6) 

avec  ܳ௡ = ͳʹ∑ܵܧܩܰܫܴܨ_݅_݊ସ
௜=ଵ  

 
 
Phase différentielle entre les voies 

 
Une fois obtenues les cartes de phase « absolues » de chaque voie, nous pouvons les 

comparer les unes aux autres et vérifier leur déphasage mutuel. Ce paramètre est indispensable 
pour corriger les effets de la non-quadrature. Pour faire cette comparaison, chaque sous-image 
est ajustée à la voie de référence (voie 1) en utilisant les paramètres de transformation trouvés 
lors de la calibration géométrique. La carte la plus importante pour corriger les effet de la non-
quadrature est celle de l’angle ș(x,y) de l’équation (3.25) et qui s’écrit ߠ =ሺ�ଶ + �ସ − �ଶ − �ଷ − ሻߨ ʹ⁄ .   
    

 
Figure 7-9. Carte de θ pour 2015 (à gauche) et 2016 (à droite).  La moyenne étant égale à 26° 
pour 2015 et 12° pour 2016.  
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Résultat des cartes de phase et de contraste pour 2015 et 2016 

 

La figure suivante montre les résultats des calibrations effectuées sur le ciel durant le jour. 
Pour 2015, la meilleure séquence de calibration a été obtenue pour la journée du 22/02/2015. En 
2016, deux séquences de calibration ont été validées pour les journées du 12/03/2016 et 
23/03/2016.     
 

 
 

Figure 7-10 Carte de contraste de l’instrument pour 2015 (à gauche) et 2016 (à droite).   
 

 
Figure 7-11. Déphasage entre les voies pour 2015 (à gauche) et 2016 (à droite) 

 
En 2016, nous constatons une amélioration à la fois du contraste et de la quadrature de phase, par 
rapport à 2015. Les cartes de contraste sont plus homogènes et plus fortes en β01θ qu’en β01η. 
La quadrature de phase est également meilleure en 2016. Les déphasages moyens mesurés entre 
les voies pour 2015 et 2016 sont indiqué dans le Tableau 7-1. 

 
Tableau 7-1. Déphasage relatif entre les voies 

 
 2015 2016 Quadrature 

Φ12 115.7° 101.4.° 90° 
Φ13 179.3° 179.3° 180° 
Φ14 295.6° 283.6° 270° 
Φ24 179.9° 182.2° 180° 
ș 26.4° 12.1° 0° 
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εême s’il est prévu qu’un fichier de calibration (géométrique et instrumental) soit associé à 
chaque nuit d’observation, en pratique un seul fichier de calibration (le meilleur) a été utilisé 
pour chaque saison d’observation. Cela vient du fait que les conditions idéalles sont difficiles à 
réunir pour obtenir de bonnes données. Notons toutefois que les conditions ne semblent pas 
évoluer d’une nuit à l’autre puisque l’analyse des deux calibrations de β01θ (du 1β et βγ mars) 
n’a pas montré de différence significative.   
 

7.3 Réduction des données « sciences » 

Il sera question ici de la description de l’ensemble des étapes permettant de passer des 
images brutes aux cartes de vitesses radiales de la planète cible. Le but de cette réduction est de 
produire pour chaque nuit d’observation l’ensemble des cartes de vitesse associées à l’ensemble 
des images acquises. Chaque carte est positionnée et orientée de la même manière puis 
enregistrée en fonction de la date. Ce cube de données sera alors directement exploitable pour 
l’analyse temporelle et l’extraction des cartes de vents.   
 

7.3.1 Prétraitement des données  

 

Analyse qualitative de la nuit et sélection des images  

 
La première étape consiste à sélectionner, parmi les centaines d’images acquises durant 

la nuit, celles dont la qualité est suffisante pour justifier un traitement. Les principaux critères 
sont la luminosité, le seeing et les sauts de dérive du suivi du télescope. Si une partie de ces 
paramètres a été déterminée lors de l’acquisition et placée dans le header de chaque image, 
comme la luminosité moyenne par pixel de la planète ou sa position (son photocentre), 
l’estimation du seeing est faite à postériori. δa grande quantité d’image à traiter nous a conduit 
à chercher une méthode plus rapide que celle basé sur des ajustements de modèle. δ’idée est ici 
d’exploiter « l’étalement » de l’image produit par la PSF : plus le seeing est important plus la 
planète apparaitra grande, l’augmentation de son rayon étant à peu près égale à la FWHM.         
 

Le seeing est défini par la longueur à mi-hauteur (FWHM) de la PSF, son estimation est 
ici faite à partir d’une des quatre images de Jupiter (celle de la voie 1) dont on a retiré les franges 
par un filtrage numérique (voir section 7.1.2). Au préalable, l’image est corrigée de la distorsion 
absolue pour que son aspect reflète bien la réalité sur le ciel. La méthode consiste à compter tous 
les pixels de l’image dont le flux est supérieur à un certain seuil (10% du flux maximal déterminé 
par le médian du flux dans une étroite zone centrale). La surface ainsi obtenue (ou le rayon 
équivalent du disque de même surface) est d’autant plus grande que le seeing est important. Cette 
méthode nécessite un étalonnage préalable pour relier la surface à la valeur du seeing, étalonnage 
que l’on obtient en utilisant l’image synthétique de Jupiter (même rayon apparent, même phase) 
convoluée avec une gaussienne de FWHM différente (Figure 7-12). Pour éviter de recalibrer 
chaque configuration, nous pouvons prendre comme critère, non pas R, mais la différence R-R0 

avec R଴ = R೛ଶ ሺͳ + cos  ሻ, Rp étant le rayon de la planète et Ȗ la phase planétaire. Cette dernièreߛ

méthode reste valable si le rayon apparent de la planète ne change pas de plus de quelques %.       
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Figure 7-12 Courbe d’étalonnage relient le seeing au rayon ܴ =  où S est le nombre de ߨ/ܵ√
pixel dont le flux est au-dessus de 10% de la valeur maximale. Le rayon de la planète est ici de 
156 px.  Le modèle synthétique de Jupiter inclus la rotation des motifs de son atmosphère, d’où 
le bruit des points de mesure qui donne une idée de l’incertitude sur le seeing (de l’ordre de 
0.25 arcs). A droite : une image de Jupiter et son modèle synthétique (sans texture) convolué 
par la PSF dont la FWHM est déduite de la courbe d’étalonnage.   
 

Pour tester la méthode un ajustement de l’image acquise sur un modèle de la planète (sans 
sa texture) convolué par une PSF. Les paramètres libres sont : la FWHM, la position (x,y), le flux 
et le facteur d’échelle. Cette méthode est plus précise mais plus lente et a été utilisé 
essentiellement pour valider la méthode précédente plus rapide (Figure 7-13 ) ainsi que pour 
vérifier la valeur du facteur d’échelle. Nous pouvons voir que les deux méthodes donnent un 
seeing comparable. 

 
Figure 7-13. Exemple de mesure de la FWHM par la méthode de seuillage (en bleu) et par 
l’ajustement du modèle (en rouge). Pour les données de la nuit du  05-03-2016.   
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Une fois obtenu le seeing de chaque acquisition, nous pouvons procéder à la sélection des images. 
Les seuils choisis sont les suivant : un seeing inférieur à 4 arcs, un flux moyen par pixel supérieur 
à 1000 ADU et une dérive d’une image à l’autre inférieure au pixel (dx<1px et dy <1px). Ce 
dernier critère permet de s’assurer que l’image n’a pas bougé au cours de la pose.    
 
Pour chaque nuit, une image de référence est déterminée. Cette image a pour but de servir de 
repère sur lequel toutes les autres seront ajustées. δ’image de référence correspond à celle dont 
le seeing est le plus faible.   
 
Forme de la PSF  

 

La forme de la PSF utilisée dans notre modèle est essentiellement une gaussienne. Celle-
ci englobe à la fois les effets liés à l’optique (télescope et instrument) et les effets du seing 
intégrés sur un temps de pose de 30s. Les premiers tests effectués pour comparer le profil des 
images acquises de Jupiter et son modèle photométrique ont montré une légère divergence au 
niveau du bord du disque, indiquant que la PSF était affectée par un halo de faible intensité lié 
probablement à la diffusion des optiques. Pour intégrer cette diffusion, la PSF a été modélisée 
comme la somme de deux fonctions : une gaussienne, contenant l’essentielle de l’énergie, avec 
une FWHM correspondant au seeing, et une fonction plus large et plus faible modélisant le halo 
de diffusion :     
 

,ݔሺܨܵܲ  ሻݕ = ଶ.ଷହହଶ�ிௐுெమ expቆ− ௫మ+௬మଶቀ��ಹ�మ.యఱఱ ቁమቇ+ܣ (�ଶ − arctan [௫మ+௬మோమ ]ଶହ) (7.7) 

 
Avec A=4.610-6 et R=100 px. La PSF est ensuite renormalisée.   
 

 
Figure 7-14. Profil du modèle de la PSF  

 

Il est sans doute possible d’améliorer le modèle de la PSF en utilisant des fonctions plus réalistes. 
Il existe notamment un modèle (R. Racine 1963) utilisant une fonction hybride comprise entre 
une Lorentzienne et une gaussienne et prenant en compte de l’effet du halo de diffusion. Cette 
piste n’a pas été explorée pour l’instant. Il semble toutefois que le halo soit, dans notre cas, assez 
spécifique à l’instrument.  
 

Calibration des images « science » 
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Chaque image « science » que l’on a sélectionnée (contenant les acquisitions de la planète cible), 
subit la procédure habituelle de calibration consistant à corriger l’image du courant d’obscurité 
et des différences de transmission optique et de sensibilité du CCD suivi d’un nettoyage des 
« cosmiques ».   
 SCI�NC� = SCI�NC� − ܶܣܮܨܭܴܣܦ  

 

Le flat utilisé ici est celui obtenu sur le ciel durant la journée en modulant la différence de marche 
pour supprimer les franges d’interférence. Ce flat peut poser problème car son homogénéité et la 
polarisation de sa lumière n’est pas forcément identique à celle propre aux observations 
nocturnes. Cela peut avoir un impact sur l’homogénéité des quatre sous-images calibrées de la 
planète en termes de flux, en particulier s’il y a un gradient sur le disque planétaire. Ce problème 
peut produire des franges résiduelles lors de l’extraction de la phase.  
 
Des mesures de la position relative des photocentres des images de la planète entre les voies ont 
montré une dérive évoluant au cours du temps. δ’analyse de la position du diaphragme ne 
montrant pas de dérive particulière, cela ne peut s’expliquer que par une évolution de la 
transmission relative d’une voie par rapport à l’autre. La solution trouvée consiste à réaliser une 
calibration supplémentaire basée sur des flats secondaires relatifs à chaque image. Mais avant 
d’aborder cette partie, nous devons ajuster chaque image à la voie de référence.    
      
Ajustement des images  

 

δ’ajustement des images des trois voies sur l’image de la voie 1 de référence se fait en 
appliquant les paramètres trouvés lors de la calibration géométrique (section 7.2.1). La première 
étape consiste à découper l’image en quatre parties de η1βxη1β, puis à opérer les flip, translation, 
rotation et dilatation d’échelle à l’aide des outils basées sur la FFT. Un masque apodisé est 
appliqué sur les images pour atténuer les effets de bords éventuelles produit par le diaphragme 
du champ. Le tableau Tableau 7-2 montre l’ordre de grandeur des transformations effectuée sur 
les sous-images.  
 
Tableau 7-2. Exemple de paramètre de transformation utilisé pour l’ajustement des images  

 dX (px) dY (px) Θ (°) fe 
Voie 2 3.209 -9.292 90-3.385 0.9982 
Voie 3 4.292 -19.746 90-3.536 1.0013 
Voie 4 7.649 6.828 0.16177 0.9967 

 

Une fois opérés les ajustements de type affine, la correction de la distorsion relative est 
appliquée. Cette correction s’opère en appliquant les paramètres de distorsion issus de la seconde 
phase de la calibration géométrique. A chaque pixel de l’image d’origine correspond un décalage 
dX et DY déterminé par un polynôme du troisième degré. La transformation se fait par 
interpolation polynomiale.     
 

 

Calibration secondaire  
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Ce qui est critique pour l’extraction de la phase, c’est l’homogénéité relative (en termes 
de flux) du couple d’images 11 et Iγ et du couple d’image Iβ et I4 intervenant dans la fabrication 
des interférogrammes U et V. Or nous avons vu que cette homogénéité pouvait être affectée par 
de légères variations de transmission des voies venant d’une différence de conditions (comme 
l’état de polarisation de la lumière) entre les mesures et le moment où ont été produites les images 
de flat.  Ces variations n’affectant que les basses fréquences spatiales de l’image, il est possible 
de réaliser des flats secondaires pour chaque acquisition. La solution trouvée consiste à récupérer 
les images ajustées, à supprimer leurs franges par filtrage numérique (I→I’), puis à réaliser une 
carte de flux relatif entre les voies 1 et 3 ainsi qu’entre les voies β et 4. Pour éviter d’ajouter du 
bruit aux images ainsi corrigées (et compte-tenu que les défauts sont de basse fréquence spatiale), 
ces flats secondaires sont convolués par une gaussienne g dont la largeur est de l’ordre de 5 px :     
 

 
ଵଷܨ = ଷ′ܫଵ′ܫ ∗ ଶସܨ ݃ = ସ′ܫଶ′ܫ ∗ ݃ 

(7.8) 

 
  Les images des voies 3 et 4 (avec leurs franges) sont alors corrigées en écrivant : 
 

 
ଷܫ = ସܫ ଵଷܨଷܫ =  ଶସܨସܫ

(7.9) 

 
δes corrections sont de faible intensité (de l’ordre du %), mais elles permettent du supprimer les 
franges résiduelles de la carte de phase.   
 

 
Figure 7-15 exemple d'une carte de flux relatif (flat secondaire) entre la voie 1 et 2 (à gauche) 
et entre 3 et 4 (à droite) correspondant à une image de début de nuit le 12/03/2016.  

        
Notons que cette procédure ne permet pas de corriger la carte photométrique dans l’absolu, 
puisque l’ajustement est relatif,   
 

7.3.2 Extraction de la phase  
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 Nous avons vu dans la section (3.2.1) comment extraire la phase par la méthode ABCD. 
Maintenant que nous avons redressées et calibrées les images, nous pouvons appliquer cette 
méthode à nos images « science ». δa première étape consiste à extraire l’expression complexe 
des franges en écrivant ܼ = ܷ + ܸ݅. δes interférogrammes U et V s’écrivant à partir des images 
ajustées des quatre voies : 
 

 ܷ = ூభ−ூమூభ+ூమ      et      ܸ = ூయ−ூరூయ+ூర (7.10) 

 
 Comme nous ne sommes pas en quadrature parfaite, il est nécessaire de corriger cette expression 
par les équations (3.27)  et (3.28) de la section  3.2.2. Nous pouvons profiter du fait que nous 
connaissons maintenant la carte de contraste des franges instrumentales pour normaliser ces deux 
interférogrammes. La calibration fournissant une carte de contraste pour chaque voie, nous 
choisirons ici la valeur moyenne de ces cartes.   
 

 ܷ′ = cosሺ�ሻ = ௎ c୭ୱΘమ−௏ ୱi୬Θమఊ c୭ୱ�మ     et    ܸ′ = sinሺ�ሻ = ௏ c୭ୱΘమ−௎ୱi୬Θమఊ c୭ୱ�మ  (7.11) 

 
la valeur de ș étant issue de la calibration instrumentale. δ’expression corrigée de Z s’écrira : ܼ′ = ܷ′ + ܸ݅′ ( 
Figure 7-16). La  
Figure 7-17 illustre la correction que produit cette opération sur le nuage de point (U,V) prise 
dans une petite portion de l’image. η0 acquisitions ont été additionnées ici pour diminuer le bruit 
et clarifier le redressement de l’ellipse. Les courbes rouges montrent les valeurs attendues sur le 
ciel, nous voyons que, sur Jupiter, nous avons une perte de contraste de 20% environ.  
 

 
 

Figure 7-16. Interférogrammes normalisés U' (à gauche) et V' (à droite), reconstitués à partir 
des quatre interférogrammes de Jupiter pour une seule acquisition de 30s.    
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Figure 7-17. Illustration de Z et Z’ pour des images de Jupiter obtenues en 2015. A gauche : 
nuage de points (U,V) dans une petite portion de l’image avant correction. A droite : nuage de 
point (U’,V’) après correction et normalisation. 50 images ont été additionnées pour diminuer 
le bruit. En rouge les valeurs mesurées sur le ciel. Cela donne une idée de la perte de contraste 
sur Jupiter.  

 
 
Soustraction de la composante instrumentale 

 
Dans Z’ nous avons à la fois les franges produites par la vitesse radiale de notre cible et 

les franges instrumentales. Pour extraire la carte de phase résultant uniquement de la vitesse 
radiale de la planète il nous faut soustraire la composantes instrumentales Zinst . La phase des 
franges propres à l’objet observé sera donc l’argument du produit de Z’ par le conjugué de Z’inst :     
 

 
�௣ = arg ሺܼ௣ሻ 

Avec : ܼ௣ = ܼ′ܼ௜௡௦௧′∗  
(7.12) 

 
δ’expression de ܼ௜௡௦௧′  s’obtient à partir de la calibration des franges instrumentales. Nous avons 
vu que cette calibration nous avait permis de connaitre les expressions complexes des franges 
pour chacune des voies (Zn), pour passer de Zn à Zinst puis Z’inst il nous faut passer par le même 
processus que nous venons de voir pour les images « science ». À partir de Zn nous pouvons 
reconstituer les quatre interférogrammes In en écrivant ܫ௡ =  ሺܼ௡ሻ, puis en déduire Uinst et݈ܽ݁ݎ
Vinst et enfin passé de Zint à Z’inst.  
 
La distorsion absolue est ensuite corrigée sur les cartes de phase ϕp et la carte photométrique de 
la planète. La  
Figure 7-18 montre la carte de phase �௣ obtenue de Jupiter pour une acquisition de 30s.   
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Figure 7-18. Carte de phase de Jupiter montrant la rotation de la planète. A gauche : phase 
brute, à droite phase déroulée. Le déroulement de la phase est réalisé en s’appuyant sur le 
modèle. L’axe de rotation de Jupiter est ici horizontal.  
    
 
Soustraction de la rotation solide par ajustement du modèle 

 
δ’étape suivante consiste à retirer de la carte de phase ϕp la composante produite par la 

rotation de la planète. Cette carte de phase résiduelle s’obtient en écrivant :     
 

 
�௥௘௦ = arg ሺܼ௥௘௦ሻ 

avec  ܼ௥௘௦ = ܼ௣ܼ௥௢௧∗  
(7.13) 

 
Zrot étant le complexe associé à la phase produite par la vitesse de rotation et décrit par le modèle 
v(x,y) de la planète :  

 ܼ௥௢௧ = ݁௜ௌ௩ (7.14) 

avec S la sensibilité de l’instrument, v la carte de vitesse du modèle. Rappelons que le modèle 
prend en compte les paramètres astronomiques et les effets de la PSF (dont la FWHM a été 
évaluée pour chaque acquisition). Notons que cette étape permet également de dérouler la phase 
de Zp (Figure 7-18), en ajoutant à la phase résiduelle  �௥௘௦ la phase Sv. 
 

Le point critique de cette étape est la procédure d’ajustement du modèle sur la mesure. 
σous connaissons déjà l’orientation précise de l’axe de rotation via les éphémérides et la position 
du télescope mais il nous reste à connaitre la position exacte du centre physique de la planète à 
partir de son image photométrique. δ’utilisation du photocentre pour déterminer le centre 
physique de la planète pose plusieurs problèmes. Le premier problème est que la planète a une 
phase non négligeable qui a pour effet de décaler le photocentre. Ce décalage peut toutefois être 
calculé en fonction de la phase sans trop de difficultés. Le second problème est lié aux satellites 
et à leurs ombres projetées sur le disque planétaire. Leurs effets pourraient théoriquement être 
estimés à partir des éphémérides, mais cela complexifierait grandement le modèle.  Enfin le 
dernier problème est lié à la rotation de Jupiter est aux modifications de l’aspect photométrique 
que cela entraine. Du fait de la rotation, la répartition des différents motifs de son atmosphère 
change et déplace le photocentre. Ce déplacement peut atteindre β.η pixels le long de l’équateur, 
ce qui dans notre résolution (d’environ 7.θ px/arcs) représente 0.3 arcs. Résoudre ce problème 
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demanderait à connaitre précisément la carte photométrique de Jupiter durant les observations. 
σ’ayant pas cette information, la solution trouvée pour déterminer au mieux le centre de la 
planète a été d’ajuster à l’image acquise de la planète un modèle photométrique nu (sans texture) 
incluant la phase planétaire et le seeing. Les paramètres libres étant uniquement la position en x 
et y, la FWHM de la PSF ayant déjà été prédéterminé par la méthode décrite dans le paragraphe 
précédent. En procèdent de cette manière on diminue la dérive résultant des variations 
atmosphériques.  
 
La Figure 7-19 montre les résultats d’une simulation faisant intervenir une image synthétique de 
Jupiter avec une texture atmosphérique en rotation (voir chapitre 6.3 ) et un seeing de 1 arcs. Les 
courbes représentent le résultat du calcul du photocentre ainsi que la valeur du centre déterminée 
par un ajustement d’un modèle photométrique sans texture sur l’image avec texture. Nous 
pouvons voir que l’ajustement permet de diviser par trois l’amplitude des dérives, passant de β.η 
px à 0.8 px. La dérive est par contre un peu moins lisse, ce qui est susceptible d’introduire un 
peu plus de bruit au niveau de la mesure de la phase à des fréquences plus élevées. La  

Figure 7-20 montre (à la même échelle) l’évolution du photocentre et de l’ajustement 
d’un modèle lors du passage de l’ombre d’un satellite devant le disque planétaire (qui est ici sans 
sa texture atmosphérique) et du satellite lui-même. Nous voyons que le décalage du photocentre 
introduit par le passage de l’ombre du satellite ou du satellite lui-même est bien plus faible que 
celui provoquée par les motifs atmosphériques de Jupiter avec ±0.15 px. δ’ajustement, quant à 
lui reste insensible au passage des satellites.  
 

Rappelons qu’une erreur de 1 px en x entre la position du modèle et la position réelle de 
la carte de phase mesuré va produire une erreur de la vitesse globale de l’ordre de 78 m/s (le 
gradient de vitesse de Jupiter est de βηkm/s sur son diamètre qui est de l’ordre de γβ0px). Cette 
erreur est d’évolution lente et n’affecte pas les fréquences qui nous intéresse il est toutefois 
préférable de la réduire au maximum, et passé ainsi de 2.5px à 0.8 px permet d’espérer limiter 
les fluctuations de la vitesse d’un facteur γ (passant de 1λ5m/s à 62m/s). 

 
 
Figure 7-19. Position en x (bleu) et en y (rouge) du photocentre de l’image de la planète en 
rotation (trait continu) et du centre de la planète par ajustement du modèle photométrique (en 
pointillé).  
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Figure 7-20. Effet d’un passage de satellite sur l’estimation du photocentre (trait plein) de 
l’image de la planète et du centre de celle-ci estimé par ajustement (pointillé). A gauche : 
l’ombre d’un satellite passant devant le disque planétaire. A droite : le satellite lui-même 
passant devant le disque planétaire. L’abscisse représente la position projetée sur le disque de 
Jupiter en longitude. Le photocentre est estimé sur une zone limitée autour de Jupiter d’où 
l’aspect tronqué de la courbe de droite.     
 

Ces tests restent basés sur des simulations et il est probable que sur les images réelles, qui 
sont affectées par des fluctuations de transmission, nous n’obtiendrons pas tout à fait les mêmes 
résultats. Pour le savoir, l’ensemble du traitement peut être réalisé avec l’une ou l’autre des 
méthodes. δ’analyse comparative de l’évolution de la phase suivant la méthode a permis de 
montrer que l’ajustement donne des résultats environ deux fois meilleurs en termes d’amplitude 
que la méthode par photocentre (sans passage de satellite).             
 

Une fois que le modèle photométrique est ajusté sur l’image courante, nous pouvons 
procéder à l’ajustement de la carte de vitesse associée, traduite en phase, puis en déduire le Zrot 
de l’équation (7.14). La Figure 7-21 montre un exemple de résidu de phase obtenu sur une seule 
acquisition de Jupiter en 2015. Le bruit de phase moyen par pixels de cette carte est de l’ordre 
du km/s ce qui est conforme à ce qui est attendu comme bruit de photon pour le flux de 3500 
ADU correspondant à l’image de Jupiter.  

 
Figure 7-21. Image courante de Jupiter (à gauche) avec son axe de rotation et l’équateur (en 
bleu) ainsi que l’axe du nord céleste (en rouge). A droite : le résidu de la phase correspondant 
à cette image (valeur moyenne ramenée à zéro). En blanc le contour physique de Jupiter.  
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Soustraction des biais résiduels dus à la non-quadrature de phase 

 
Chaque carte du résidu de la phase est ensuite corrigée du biais de mesure mis en évidence 
dans la section 3.2.2 et régie par l’équation (3.35). Le biais a une amplitude trop faible pour être 
vu sur une seule image. δe modèle est ajusté sur l’image, le paramètre libre étant la phase et un 
coefficient multiplicateur de l’amplitude proche de l’unité.  La  

Figure 7-22  montre le résultat de cette correction sur une carte composée par la moyenne 
de η0 images afin que l’effet soit bien visible.  

 
 
Figure 7-22. Soustraction du biais par un ajustement du modèle (moyenne de 50 images pour 
rendre visible de biais).   

 
Si de faibles résidus de biais persistent (notamment en bord de disque où le bruit est au-

delà du modèle de validité du modèle), les franges du biais ayant une fréquence spatiale bien 
spécifique, il est toujours possible d’appliquer un filtre semblable à celui utilisé pour supprimer 
les franges instrumentales avec une fréquence spatiale double. Cette fréquence spatiale étant 
supérieur à la résolution de l’image, cela n’aura aucune influence sur la carte de vitesse.     
 
 
Ajustement à la référence 

 

Une fois la carte �௥௘௦ nettoyée du biais, celle-ci est ajustée à la position de l’image de 
référence en faisant coïncider les deux centres et l’axe de rotation de la planète. δes cartes �௣ 
déroulées sont également ajustées à la référence. Cette opération permet d’avoir toutes les cartes 
d’une nuit superposables.  
 
σotons qu’il est possible d’exploiter les cartes �௣ déroulées pour extraire des cartes de résidus 
de phase sans utiliser de modèle. Il suffit d’écrire :  

 �′௥௘௦ = �௣ − �௣௥௘௙ (7.15) 

 
avec �௣௥௘௙ la carte de phase déroulée associé à l’image de référence.  
 
Cette façon de faire ne permet pas de s’affranchir des effets de la PSF (sauf lorsque la PSF de 
l’image courante est identique à l’image de référence). Elle ajoute également du bruit. Par contre, 
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les cartes résiduelles ainsi obtenues auront un intérêt ne serait-ce que pour faire une analyse 
comparative avec les résidus obtenus à l’aide du modèle.     
 
Toute ces cartes sont ensuite enregistrées en fonction de la date et sont prêtes à l’analyse.  
 

7.4 Simulations de test 

Une simulation des images produites par l’instrument a été réalisée afin d’une part de 
vérifier la cohérence interne du traitement (en lui soumettant ces images) et d’autre part de 
vérifier l’impact des différents problèmes pouvant affecter l’instrument (dérive des images, 
défaut de calibrations, etc..). Ces simulations ne concerneront que Jupiter.  Pour plus de réalisme, 
les paramètres de position, flux, orientation, pourront être pris sur les séquences réelles d’une 
nuit d’observation.       
 
Pour réaliser ces données synthétiques, il faut :  
 

- Produire une carte de vitesse (avec vents) et de flux synthétique de Jupiter 
- Traduire la carte de vitesse en franges en utilisant les cartes de calibration de l’instrument 
- Disposer les quatre images de Jupiter et ses franges sur l’image CCD synthétique en 

procèdent à une transformation exactement inverse de l’ajustement des images réelles 
(transformation affine puis application des distorsions optiques)    

  

7.4.1 Planète synthétique avec vents zonaux 

 
La production des cartes de vitesse et de flux de Jupiter est simplement créée à partir du 

modèle déjà mise au point pour le traitement à la différence près que l’on ajoute ici des vents 
zonaux aux cartes de vitesse de Jupiter. Les vents zonaux sont modélisés à partir des profils 
mesurés par la méthode de « cloud tracking » consistant à déterminer la vitesse apparente de 
l’atmosphère de Jupiter à partir de d’images prises à différent instants. Les mesures vienent du 
programme OPALE (Simon et al., 2015) qui se base sur des images tu télescope Hubble. Deux 
profils de vents ont été utilisées pour les simulations : un profil pour 2015 (du 9 Janvier) et un 
profil pour 2016 (du 9 Février).     
  
Ces profils sont détérminés en fonction de la latitude planétocentrique de Jupiter. Pour injecter 
des vents zonaux dans la carte des vitesses, il suffit de remplacer la vitesse angulaire  par une 
expression tenant compte des vents, soit : 
 

 ȳሺΦሻ = ȳ଴ + ȳ௭ሺΦሻ (7.16) 

 
où ȳ௭ est la vitesse angulaire supplémentaire lié à la vitesse des vents zonaux vz à la latitude 
planétocentrique  :  

 ȳ௭ሺΦሻ = ߩ௭ሺΦሻݒ  ሺΦሻ cosሺΦሻ (7.17) 
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avec  le rayon de la planète à la latitude donnée. Ce qui s’écrit en coordonnées cartésiennes 
propres à l’ellipsoïde :  
 

 

Φ = atan ቆ ଶݔ√ݖ +  ଶቇݕ

et ߩ = ଶݔ√ + ଶݕ +  ଶݖ

(7.18) 

 
En exprimant x et z par X et Y (équation (6..11) et (6.15)) on trouve la valeur de la phase  pour 
et donc la valeur de du vent zonale pour chaque point (X, Y).  Cela nous donne une expression 
de z en fonction de X et Y à incorporer dans l’expression de la vitesse Doppler : 
 

ௗݒ  = [ȳ଴ + ȳ௭ሺX, Yሻ] ௭݂ሺܺ, ܻሻ (7.19) 

 
La Figure 7-23  nous montre le résultat de la carte de vitesse Doppler une fois soustrait la rotation 
solide. 

 
Figure 7-23. Carte des vitesses des vents zonaux vz(X,Y) pour une inclinaison de l’axe de 
Jupiter de 2°. 

 
A partir de là la carte de vitesse radiale est calculée en prenant en compte les effets de la PSF.  
 
La carte de Flux reprend le modèle Lambertien de sa surface et ajoute une texture pour simuler 
son atmosphère. Cette texture n’évolue pas dans le temps mais la rotation de l’atmosphère est 
reproduite par changement de la longitude du point sub-terrestre en fonction du temps.     
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7.4.2 De la carte de vitesse à la carte de franges  

 

Une fois crée les cartes de vitesses et de flux de Jupiter il reste à les traduire en franges. 
Pour cela nous allons utiliser les expressions complexes des franges Zi produites pour chacune 
des quatre voies lors de la phase de calibration de l’instrument (équation (7.5)). Les franges 
instrumentales s’écriront donc : 
 

 
,௜ሺܺܫ ܻሻ = ூሺ௑,௒ሻସ ሺͳ + ,௜ሺXߛ Yሻcosሺ∅௜ሺܺ, ܻሻ + ߮௃ሺܺ, ܻሻሻ) 

 
(7.20) 

Avec :   ߛ௜ሺܺ, ܻሻ = |௓�ሺ௑,௒ሻ|ொሺ௑,௒ሻ    et   �௜ = arg ሺܼ௜ሺܺ, ܻሻሻ 
 
I(X,Y) correspond au modèle photométrique de Jupiter (flux en nombre de photons) et ߮௃ሺܺ, ܻሻ 
à la phase introduit par la carte de vitesse radiale de Jupiter et la vitesse relative Jupiter-Terre : 
 

 ߮௃ሺܺ, ܻሻ = −Ͷߣ∆ߨ଴ܿ ,ሺܺݒ] ܻሻ +  ௃−்] (7.21)ݒ

 
Avec Δ la différence de marche de l’instrument, ߣ଴ la longueur d’onde, c la vitesse de la lumière, 
v(X,Y) la carte de vitesse radiale de la surface de Jupiter et ݒ௃−் la vitesse relative entre Jupiter 
et la terre.  
 
Les interféromètres sont ensuite affectés par un bruit de photons en écrivant :  
,௜ሺܺܫ  ܻሻ = ,௜ሺܺܫ ܻሻ + ܰሺͲ, ,௜ሺܺܫ ܻሻሻ 
 
Avec N une variable aléatoire suivant la loi normale de valeur moyenne nul et de variance égale 
à ܫ௜ሺܺ, ܻሻ. Le Flux est ici suffisamment fort pour ne pas avoir à utiliser la loi de poisson.  
 
 

7.4.3 Création de l’image CCD synthétique 

 
Pour produire une image CCD synthétique identique à celle fournis par l’instrument au 

cours des observations, il faut réorienter l’image précédemment calculée est les placer dans les 
quatre cadrans du CCD. Pour cela il suffit d’utiliser les paramètres d’ajustement déterminés lors 
de la phase de calibration géométrique de l’instrument et d’appliquer les transformations 
exactement inverses que celle opérées lors de la réduction des données. C’est-à-dire que pour 
chaque sous images i (sauf pour i=1 puisque c’est l’image de référence) on procède par la cascade 
de transformation suivante : 
 

′௜ܫ  = ሺܨ௜ܴ௜ ௜ܶܧ௜ܦ௜ሻ−ଵܫ௜ = ሺܦ௜−ଵ ܧ௜−ଵ ௜ܶ−ଵ ܴ௜−ଵ ܨ௜−ଵሻܫ௜  
 

(7.22) 
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F, R, T, E et D étant les matrices de transformation de Flip, Rotation, Translation, Echelle et 
Distorsion. Toute ces transformations se faisant toujours à l’aide des outils basés sur la 
transformé de fourrier.  
 
δ’image est ensuite convertie en ADU en écrivant I’=I’/1.η (1.ηe- par ADU) puis cette image est 
multipliée par le Flat puis additionné par un Dark (le Dark et le Flat sont réels et issus des 
acquisitions) : 
′௜ܫ  = ′௜ܫ ∗  Dark+ݐ݈ܽܨ
 
Ne pas oublier de créer un header avec tous les paramètres correspondant aux observations 
virtuelles (identique aux observations réelles si elles ont été utilisées dans la simulation des 
images. La Figure 7-24 montre un exemple d’image obtenu lors de cette simulation. Des 
centaines d’images brutes simulées sont ainsi générées (reproduisant la rotation de Jupier sur son 
axe et la rotation du champ) et enregistrées dans un répertoire afin de pouvoir être analysées par 
le pipeline de traitement exactement comme si elles étaient issues d’acquisitions réelles.          
 

 
 

Figure 7-24. Exemple d’une image CCD simulée contenant les quatre images de Jupiter avec 
leurs franges d’interférences 
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Chapitre 8 

 RESULTATS  

 
Ce chapitre est consacré aux résultats scientifiques obtenus à partir des cartes de phases 

réduites par le traitement décrit précédemment. Les résultats concerneront essentiellement les 
observations de 2015 et 2016 faites sur Jupiter. Deux types d’analyses scientifiques ont été 
effectués. D’une part, nous avons analysé les cartes de vents à la surface de Jupiter, d’autre part 
nous avons analysé les variations temporelles de vitesse pour chercher d’éventuelles oscillations. 
Nous discuterons les biais observés et les moyens de les filtrer, ainsi que les incertitudes sur les 
mesures.  

8.1 Analyses préliminaires  

8.1.1 Evaluation du bruit de mesure  

Dans un premier temps nous devons convertir les cartes de phase résiduelles (�௥௘௦ሻ en 
carte de vitesses radiales résiduelles : 

 ௥ܸ௘௦ = �௥௘௦ʹܵ  (8.1) 

 
δ’évaluation du bruit de mesure en chaque point des cartes de vitesse résiduelles peut se faire 
directement sur les mesures elles-mêmes, en soustrayant la valeur moyenne de chaque carte (sur 
la zone centrale du disque planétaire) puis en calculant l’écart-type d’un pixel donné au cours du 
temps. Nous pouvons également comparer cette valeur au bruit de photon théorique (3.13) à 
partir du flux des quatre images de Jupiter et en prenant en compte le contraste des franges et 
l’écart à la quadrature. La Figure  montre un exemple de résultat obtenu sur la nuit du 17/02/2015 
et du 08/03/2016. Le bruit moyen de la mesure par pixel sur l’ensemble du disque planétaire 
(90% du rayon) est de 1.36 km/s pour 2015 contre 0.λ7θ km/s pour l’estimation théorique. Ces 
valeurs sont nettement meilleures pour 2016 avec 0.847 km/s de bruit réel contre 0.690 km/s 
pour l’estimation théorique.  Ce qui correspond à un bruit intégré sur le disque de 3.3 cm.s-1.Hz-

1/2 pour la mesure du 17/02/2015 (contre 2.15 cm.s-1.Hz-1/2 théorique) et 1.9 cm.s-1.Hz-1/2 pour la 
mesure du 08/03/2016 (contre 1.53 cm.s-1.Hz-1/2 théorique).      
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Figure 8-1. Ecart-type de la vitesse de la mesure (colonne de gauche) et sa valeur théorique 
(colonne de droite), pour 2015 (en haut et 2016 (en bas). 

8.1.2 Polarisation propre de la lumière de Jupiter  

En dehors de la polarisation de la lumière provenant du télescope, il existe une 
polarisation propre à Jupiter au niveau de ces pôles. Cette polarisation est bien connue (Schmid, 
β011), et n’excède pas 10%. En utilisant les images de Jupiter issues des voies de polarisation 
opposéee de l’instrument DSI, il est possible de reproduire une carte du taux de polarisation 
linéaire (Figure 8-2). Celle-ci montre effectivement un taux de polarisation de l’ordre de 8% au 
niveau des pôles avec une faible asymétrie. On ne voit pas de polarisation au niveau de bandes, 
mais l’incertitude sur les mesures y est grande. 
 
Cette polarisation ne devrait pas trop perturber les mesures de vitesses avec des biais potentiels 
inférieurs à 20m/s aux pôles et moins de 2m/s sur le disque.   
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Figure 8-2. Degré de polarisation de la lumière provenant de Jupiter mesuré par DSI. Ce taux 
de polarisation est d’environ 8% au niveau des pôles avec une légère asymétrie.  

    

8.1.3 Vitesse moyenne  

La seconde donnée intéressante à analyser sur les cartes de phase résiduelles (�௥௘௦) est 
leur valeur moyenne sur l’ensemble du disque planétaire. Cette valeur est, à une constante près, 
proportionnelle à la vitesse relative de la cible par rapport à l’observateur. Cette constante de 
proportionnalité est égale à la sensibilité de l’instrument sans le facteur β (Vres=�௥௘௦/ܵሻ, car ici 
la vitesse globale moyenne est dû au mouvement de la Terre par rapport à Jupiter alors que Jupiter 
ne bouge pas par rapport au soleil qui l’éclaire. δa  

Figure 8-3 montre l’évolution de cette vitesse moyenne en fonction du temps pour les 
campagnes de 2015 et 2016. La valeur théorique des vitesses est représentée en noir. Elle est 
constituée à la fois de la vitesse liée à la rotation terrestre et de sa trajectoire orbitale. Nous 
pouvons constater sur cette figure que les données de 2015 sont moins stables que celle de 2016. 
Ceci est dû au fait que la pupille n’était pas stabilisée cette année-là. 
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Figure 8-3. Vitesse moyenne mesurée (en rouge) sur le disque de Jupiter pour 2015 (en haut) et 
2016 (en bas). La courbe noire représente la valeur théorique de cette vitesse résultant à la fois 
de la rotation de la Terre et de son déplacement orbital.    

 
Chaque mesure d’une nuit est corrigée d’une constante liée à la configuration de 

l’instrument pour cette nuit. Cette configuration change par exemple si la position de la lame Bγ 
a été modifiée par le système piézo-électrique (lors d’une phase de calibration diurne), système 
qui peut avoir aussi été désactivé (c’est le cas des quatre premières nuits de β01θ). D’autres 
facteurs peuvent également provoquer un décalage de phase comme une instabilité temporaire 
de température lié à une récente coupure de courant (c’est le cas de la 5eme et 6eme nuit 
d’observation de β01θ). A cela s’ajoute l’incertitude sur la position du centre de Jupiter -vue dans 
la section  7.3.2- qui est de ±0.η px. Cette erreur de la position du modèle sur l’image induit une 
erreur de la valeur moyenne liée au gradient de vitesse (~80m.s-1px-1), soit ±40m/s. Cette 
fluctuation est de basse fréquence puisque liée au changement de l’apparence photométrique de 
Jupiter au cours de la rotation.         
 
 
Biais des cartes résiduelles  

 

Pour estimer les biais pouvant affecter les basses fréquences spatiales et temporelles des 
cartes de phase, la valeur moyenne de celle-ci a été mesurée sur quatre large zones fixe par 
rapport au centre et aux axes de la planète (une au nord, une au sud, une à l’τuest et une à l’Est). 
La  Figure 8-4 montre le la valeur de la différence Nord-sud (en bleu) et Est-Ouest (en rouge) 
obtenue pour les trois premières nuits de la campagne de 2015 et 2016. Les courbes montrent 
que les cartes résiduelles sont affectées par un biais qui évolue au cours de la nuit. Ces biais ont 
un caractère relativement systématique (moins en β01η qu’en β01θ du fait de l’instabilité de la 
position de la pupille) et que celui-ci est corrélé avec l’heure des observations (et donc aussi avec 
la position du télescope et l’orientation de l’image de Jupiter sur la caméra science). Ce biais n’a 
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donc pas une origine intrinsèque à Jupiter mais est lié aux conditions d’observations. δ’amplitude 
de ce biais au cours de la nuit est à peu près le même (environs 120 m/s pour 100 px) pour les 
deux axes et pour les deux années. Pour 2016 la moyenne du biais Est-Ouest a une valeur 
importante d’environ -150m/s pour 100 px. Néanmoins, les variations sont beaucoup plus 
régulières.  
 

 
 

Figure 8-4 Evolution du biais de la carte de vitesse résiduelle. Les courbes correspondent à la 
différence entre quatre zones de la carte de vitesse : une différence entre Nord-sud (en bleu) et 
Est-Ouest (en rouge) obtenue pour les trois premières nuits de la campagne de 2015 (en bas) et 
2016 (en haut).  A droite la carte de vitesse résiduelle correspondant à la moyenne sur une 
heure de données, les cercles correspondent à la zone où sont calculées les vitesses moyennes 
Nord, Sud, Est et Ouest. La distance entre les centres des cercles est de 100 pixels.     

 
Discussion autour de l’origine de ces biais  
 

Un certain nombre d’hypothèses ont été explorées pour expliquer ces biais, telles que : 
 

- Une estimation erronée du facteur d’échelle des images 
- Une fluctuation de l’orientation de Jupiter sur le capteur 
- Un biais constant lié aux calibrations  
- Une variation de la forme de la PSF au cours de la nuit 
- Un effet lié à des dérives des optiques 
- Un effet lié aux fuites des prismes polariseurs   
- Un effet de la correction du flat secondaire 
- Un effet de la polarisation  

     
Il faut ici distinguer deux aspects du biais mesuré : il y a la part constante du biais qui est 

surtout visible dans les données 2016 et la part variable qui est à peu près de même amplitude en 
2015 et 2016.  
 

Une estimation erronée de l’échelle des images est possible, car elle dépend à la foi du modèle 
de Jupiter et de la PSF. Pour 2016, nous avons un biais constant qui est clairement rattaché à 
Jupiter (biais Est-Ouest). Le plus logique serait de rattacher cette part constante du biais Est-
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Ouest observé en 2016 à une surestimation de 1% de la valeur du facteur d’échelle. En effet si 
cette échelle est légèrement surestimée ou sous-estimée, nous pouvons trouver un modèle de 
carte de vitesse possédant un gradient (dû à la rotation de Jupiter) plus ou moins important par 
rapport à la carte mesurée et la soustraction des deux cartes produirait une pente résiduelle 
constante. Le biais mesuré semble toutefois trop important pour être expliqué de cette manière. 
δa correction du biais par une correction de l’échelle devenant en effet rapidement incompatible 
avec l’estimation de la FWHε ou du modèle δambertien de sa surface (même s’il est possible 
que le modèle Lambertien soit faussé dans la configuration de 2016 par un effet optique non pris 
en compte, comme par exemple un vignetage qui dépend de l’étendue de la source, capable de 
légèrement modifier l’assombrissement centre bord de l’image de Jupiter). Il reste la possibilité 
d’un problème de calibration pour l’estimation de la FWHε dû à une différence de forme de la 
PSF optique entre MEO et C2PU.  
 

Une mauvaise valeur de la sensibilité de l’instrument en β01θ pourrait également expliquer 
cette part constante du biais, mais la valeur de la différence de marche à utiliser pour corriger le 
biais serait alors incompatible avec la qualité du contraste des franges.  
  

La part variable de ce biais Est-Ouest au cours de la nuit s’expliquerait peut-être aussi par 
une variation du facteur d’échelle dans les mêmes proportions. Les ajustements effectués sur les 
images de Jupiter en gardant le facteur d’échelle comme paramètre libre montrent des variations 
de l’ordre du % (Figure 8-5), mais celles-ci sont probablement imputables aux variations de 
l’aspect photométrique de Jupiter. Des tests effectués sur une image synthétique de Jupiter ont 
montrés une incertitude sur la valeur du facteur d’échelle de l’ordre de 0.γ%. Dans tous les cas 
il parait difficile de trouver un mécanisme capable de changer le facteur d’échelle à hauteur du 
%. De petites variations de la focalisation sont théoriquement capables de produire des 
fluctuations de facteur d’échelle mais avec une focale de 36m (F/D=12.5) celle-ci serait bien 
inférieure : une erreur de focalisation de 6 mm (qui augmente la FWHε de 1" d’arc) correspond 
à une variation d’échelle de 0.01%.  
 

 
Figure 8-5. Estimation du facteur d’échelle de l’image (en px/arcs) pour la nuit du 05/03/2016 
(en bleu). La valeur utilisée dans le traitement est en rouge.   
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Pour expliquer des fluctuations Nord-Sud, on pourrait invoquer une légère variation de la 
rotation de l’image par rapport à son orientation théorique déduite des coordonnées du télescope. 
Un léger défaut de l’axe de rotation de la monture (pour C2PU) pourrait éventuellement expliquer 
ces fluctuations. Une erreur d’angle de ș sur l’orientation de l’axe de rotation de Jupiter sur 
l’image peut produire un gradient de vitesse vertical de ݒ௠௔௫ sin  sur le rayon de la planète avec ߠ
vmax la vitesse de rotation sur l’équateur (1β.ηkm/s). Pour expliquer les fluctuations observées 
sur l’axe σord-Est, il faudrait donc une erreur d’angle variant sur la nuit avec une amplitude de 
l’ordre de 0.6°. Des mesures de l’angle de l’axe de rotation de Jupiter à partir de son image ont 
été tentées (en exploitant ses bandes atmosphériques) mais ces mesures ont une précision de 
l’ordre de ±1° du fait des variations des motifs atmosphériques. Des tentatives de mesures de 
l’angle de rotation du champ à partir des images de la pupille (issues de la caméra rattachée au 
stabilisateur de pupille) où est visible l’araignée du télescope ont également été faites. Pour faire 
cela, les quatre bras de l’araignée du télescope visibles sur l’image de la pupille ont été isolés 
puis leur orientation a été évaluée par la transformée de Radon. Ces mesures ont montré une 
possible dérive de l’ordre de 0.3° sur la nuit, mais l’incertitude sur l’angle est du même ordre de 
grandeur (plus de 0.1°). Il est difficile dans ces conditions de valider cette hypothèse, qui 
n’expliquerait de toute façon qu’une partie du biais Nord-Sud.  
 

Si les cartes de calibration ne correspondent plus exactement aux conditions régnantes 
aux cours des observations, on imagine que des biais pourraient apparaitre. La Figure 8-6 montre 
la valeur des biais moyens pour une nuit en 2015 et en 2016 sur les cartes de vitesse résiduelles 
non corrigés de la rotation du champ (repère lié à l’instrument). Si le problème était rattaché 
uniquement à la calibration, ces biais devraient être ici constant dans le temps, or il n’en est rien.   
 

 
Figure 8-6. À gauche : Biais moyen sur les cartes résiduelles sans rotation de l’image pour une 
nuit de 2015. A droite : évolution du biais Nord-sud (en bleu) et Est-Ouest (en rouge) au cours 
de la nuit.  

 
Des simulations ont été effectuées pour vérifier de nombreuses autres hypothèses comme la 
variation de la PSF (astigmatisme évoluant au cours de la nuit), l’effet possible des flats 
secondaires, de la dérive des optiques ou de la fuite des polariseurs. δes variations de PSF n’ont 
montré que des effets au bord du disque de la planète et aucun biais à l’intérieur. δes simulations 
introduisant des corrections de flats secondaires n’ont pas montré non plus de biais particulier. 
δ’introduction de dérives optiques (mouvement relatif entre les quatre images) produit des 
variations globales de la phase ainsi que des franges parasites mais aucun gradient au niveau des 
cartes de phase. Enfin, les fuites des polariseurs ne produit d’effet qu’en bord extrême du disque 
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planétaire (suivant sa position dans le champ) et reste globalement bien inférieur aux biais 
observés.             
 

Pour vérifier l’hypothèse d’un effet induit par la polarisation de la lumière appuyons-nous 
sur les mesures du degré de polarisation décrit dans la section 5.2 (Figure 5-9). Pour les données 
de 2015 effectuées sur le télescope MEO, on remarque notamment une certaine corrélation entre 
les biais Nord-Sud et le degré de polarisation. La corrélation entre les deux courbes est visible 
sur la Figure 8-7 (figure du haut). Cette corrélation ne se retrouve pas pour les mesures obtenues 
à C2PU en 2016. Encore une fois, le manque de reproductibilité des résultats ne permet pas de 
conclure sur le lien entre degré de polarisation et biais de mesures.  

 
Figure 8-7. Degré de polarisation (en bleu) et biais des cartes de vitesse résiduelles Nord-Sud 
(en rouge) pour les trois premières nuits d’observation de 2015 (en haut) et 2016 (en bas). 

 
En conclusion, il apparait que les biais des cartes de vitesse résiduelles ont, soit une origine 

principale non identifiée, soit une origine multiple (une combinaison des différentes possibilités 
évoquées ici) auquel cas il sera très difficile de s’en prémunir.  Faute d’un modèle permettant de 
s’en affranchir, leur nature « basse fréquence » nous donne la possibilité d’atténuer leurs effets 
indésirables que ce soit par des filtres temporelles, pour l’analyse spectrale, ou des filtres spatiaux 
pour l’analyse des cartes de vents. On note aussi que les biais sont beaucoup plus réguliers en 
2016, spatialement et temporellement, ce qui facilite leur filtrage.                
 

 

8.2 Analyse des cartes de vents  

8.2.1 Profil moyen des vents  

 
δa première idée qui vient pour tenter d’extraire la signature des vents zonaux à partir des 

cartes de vitesse résiduelles est d’en faire simplement la moyenne pour chaque nuit puis pour 
toute la campagne d’observation. Pour limiter la contribution des images bruitées, cette moyenne 
se fait par une somme pondérée par la carte de bruit (décrite dans la Figure 8-1). Le résultat fait 
apparaitre un biais moyen (Figure 8-8) résultats de la somme de tous les biais évolutifs mis en 
évidence précédemment. Il apparait toutefois sur ces cartes moyennes des structures horizontales 
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compatibles avec des vents zonaux organisées par bandes. Toute la difficulté va être d’éliminer 
la composante du biais sans trop affecter la carte des vents.      
 

 
 

Figure 8-8. Somme pondérée des cartes de vitesse résiduelles de Jupiter pour la première nuit 
d’observation de 2015 (à gauche) et la première nuit de 2016 (à droite). Nous pouvons voir 
que le biais de 2015 est plus irrégulier que celui de 2016. Le biais de 2016 est dominé par une 
composante linéaire peut-être lié à une incertitude sur le facteur d’échelle.  
 

Correction du biais  

 

Pour corriger ces biais, on peut s’appuyer sur le fait que le signal des vents a une structure 
en bandes étroites alors que le biais a lui une structure de basse fréquence spatiale. Cette basse 
fréquence spatiale peut être supprimée en ajustant un polynôme de degré pas trop élevé (en 
l’occurrence de degré 2) et en tenant compte de la pondération par l’inverse de la carte l’écart-
type du bruit de la mesure.   
 

δ’ajustement consiste à minimiser en chaque point de la mesure la distance ሺݒ௥௘௦ሺݔ, ሻݕ −ܲሺݔ,   .ሻሻଶ par régression polynomialeݕ
  
Avec P(x,y) un polynôme de degrés 2 limité de la forme suivante : 

 ܲሺݔ, ሻݕ = ଶݕ଺݌ + ݕݔହ݌ + ଶݔସ݌ + ݕଷ݌ + ݔଶ݌ +  ଵ  (8.2)݌

Ce polynôme est limité pour éviter de prendre en compte des détails de plus haute fréquence 
spatiale.  
 
δ’image à traiter est formé de n pixels (n=512x512). Soit xi, yi les coordonnées en colonne et 
ligne de chaque pixel de l’image, zi la valeur de ce pixel et wi le poids associé à ce pixel. Soit p 
le vecteur contenant les coefficients du polynôme de degrés 2:   

݌  =  (8.3)  [଺݌ ହ݌ ସ݌ ଷ݌ ଶ݌ ଵ݌]

δa pris en en compte d’une pondération peut être fait en construisant le vecteur V de taille nx6, 
tel que :  
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 ܸ = ቌݓଵ ଵݔଵݓ ଵݕଵݓ ଵଶݔଵݓ ଵݕଵݔଵݓ ⋮ଵଶݕଵݓ ⋮ ⋮ ⋮ ⋮ ௡ݓ⋮ ௡ݔ௡ݓ ௡ݕ௡ݓ ௡ଶݔ௡ݓ ௡ݕ௡ݔ௡ݓ  ௡ଶቍ  (8.4)ݕ௡ݓ

 
et le vecteur wz de taille nx1 : 

ݖݓ  =  (8.5)  (௡ݖ௡ݓ⋮ଵݖଵݓ)

Nous avons donc :  ݖݓ =  ݌ܸ
 
δes valeurs du coefficient du polynôme s’écriront donc en inversant la matrice V :  

݌  = ܸ−ଵሺݖݓሻ  (8.6) 

δ’insertion de V se fait par la méthode classique de décomposition QR. 
 
 
La Figure 8-9 montre le résultat de la soustraction du fit polynomial de degré 2 sur le biais des 
cartes de vitesses résiduelles obtenu sur Jupiter pour la saison 2015.   
 

 
Figure 8-9. Résultat de la soustraction du biais de mesure de la carte de vitesse résiduelle par 
un polynôme de degré 2, pour la saison 2015.  

 
 
 

Correction géométrique  

 

Avant de chercher à extraire les vents, nous devons corriger les cartes de vitesse de 
l’inclinaison de l’axe de rotation de Jupiter vers l’observateur (angle i correspondant à la latitude 
du point sub- terrestre SEP). Si cette inclinaison est de plus de 0.5°, les lignes d’iso-latitude 
auront une courbure dont la flèche dépassera 1 pixel. Pour passer à l’image corrigée de 
l’inclinaison, nous devons trouver la relation entre les coordonnées (x,y) sur l’image corrigée en 
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fonction des coordonnées X,Y de l’image acquise. En tenant compte de l’aplatissement de Jupiter 
(µ=a/b=1.0692) nous avons : 

 ܻ = ߩ sinሺ݅ −  : étant la latitude planétocentrique ߣ ሻ    et     X=x  (8.7)ߣ

 λ = atan ሺ ௘௤ଶܴ√ݕ − ଶݔ − ሺݕߤሻଶሻ  (8.8) 

et  le rayon de Jupiter au point considéré : 

ߩ  = √ܴ௘௤ଶ + ሺͳ −  ଶ  (8.9)ݕଶሻߤ

avec Req le rayon de Jupiter à l’équateur.  
  
Il suffit ensuite de recréer l’image corrigée de l’inclinaison en allant chercher, pour chaque point 
x,y de la nouvelle image, la valeur correspondante X,Y sur l’image acquise.      
 

 
Figure 8-10. Illustration de l’effet de la correction de l’inclinaison de l’axe de rotation sur une 
image simulé de vents zonaux.   

 
Ajustement ligne par ligne d’une pente de la carte de vitesse  

 

Sur l’image corrigée de l’inclinaison, chaque ligne correspond à une latitude. En faisant 
l’hypothèse que le vent zonal ne dépend que de la latitude, celui-ci devrait apparaitre sur la carte 
de vitesse comme une pente dont l’inclinaison est proportionnelle à la vitesse angulaire à cette 
latitude. δe profil des vents peut donc s’obtenir en ajustant une droite de type vr=x+b où vr est 
la vitesse radiale et  la vitesse angulaire. Le vent zonal se déduira ensuite en écrivant ݒ௭ = ȳݎ 
avec r la distance à l’axe de rotation de la planète. Pour tenir compte du bruit qui est important 
en bord de disque, l’ajustement est pondéré par l’inverse du bruit de la mesure.  
 

δ’ajustement de la droite se fait par la méthode des moindres carrés de la manière suivante.  
 
Soit un vecteur y de données dont on cherche un modèle de type : 
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 ࢟ = ߙ� +  (8.10) ߚ

 
 
de telle sorte que la somme des écarts quadratique χ2 soit minimale : 
 

 ߯ଶሺߙ, ሻߚ ௜ݕ௜ሺݓ∑= − �࢞ߙ − ሻଶேߚ
௜=ଵ  

 
(8.11) 

 
 
Ce qui revient à chercher ݃݀ܽݎሺ߯ଶሻ = Ͳ  soit : 
 

 ቀߙ௠௜௡ߚ௠௜௡ቁ = ൮∑ݓ௜ݔ௜ଶ ௜ݔ௜ݓ∑௜ݔ௜ݓ∑ ௜ݓ∑ )
−ଵ൮∑ݓ௜ݔ௜ ௜ݕ௜ݓ∑௜ݕ ) 

 
(8.12) 

 
 

avec wi le poids donné à la ieme mesure.   
 
δa barre d’erreur théorique sur les paramètres α et ȕ est évaluée par Monte-Carlo en mesurant la 
dispersions des valeurs obtenues sur un grand nombre de tirage de mesures virtuelles affectées 
par les mêmes incertitudes que les mesures (lié au bruit de photons)  
 
Une autre estimation de l’erreur est calculée pour prendre en compte les effets probables du biais 
variable au cours de la nuit. Cette barre d’erreur, plus réaliste, est estimée en groupant les mesures 
par paquet de 15 mn. Chaque paquet produit une carte de vitesse sur lequel est déterminé un 
profil de pente. La barre d’erreur sur la pente α de la carte finale (somme de toutes les cartes 
d’une saison) est déduite à partir de l’écart-type de cette série de valeur en la divisant par la racine 
carrée du nombre de paquet.       
 

Résultat obtenu sur les cartes de la simulation  

 

Le principe de la mesure a été testé sur une carte de vitesse simulée faisant intervenir tous 
les paramètres correspondant aux observations de Jupiter en 2015. La carte de vitesse est ensuite 
traitée exactement comme les mesures, subissant les différentes étapes décrites précédemment y 
compris le filtrage par le polynôme. Les résultats sont visibles sur la Figure 8-11. Pour plus de 
clarté, la droite ajustée a été ramené à zéro le long de la méridienne de vitesse nulle. Si on la 
compare à la carte de vitesse théorique utilisée (visible sur la Figure 8-10), il apparait un biais 
sur la partie nord de Jupiter de l’ordre de η0 m/s qui résulte du filtrage par le polynôme utilisé 
pour la correction du biais global.  
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Figure 8-11. Ajustement des pentes (ligne par ligne) de la carte des vitesses résiduelles 
simulées. À gauche la carte de vitesse simulé ayant subi toutes les étapes du traitement et 
correspondant aux paramètres des observations de 2015. A droite le résultat de l’ajustement 
d’une pente ligne par ligne faisant apparaitre les vents introduits dans la simulation.   

 
 
 
Résultat sur les données réelles de 2015 et 2016 

 

 

δ’application de cette méthode sur la donnée réelle fait apparaitre des structures assez 
proches de celles obtenue par simulation, que ce soit au niveau de la forme générale ou de 
l’amplitude (Figure 8-12). Chaque pente, qui donne une estimation de la vitesse angulaire locale 
après la prise en compte du facteur d’échelle, est ensuite convertie en vitesse zonale. ݒ௭ = ȳݎ =ȳߩ cos  avec  le rayon de la planète à la latitude  (équation  (8.9)).  Cette courbe est ensuite ߣ
lissée sur une largeur équivalente à la PSF à l’aide de l’algorithme de Savitzky-Golay (Savitzky 
and Golay, 1964).  
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Figure 8-12. Ajustement des pentes (ligne par ligne) de la carte des vitesses résiduelles de 
Jupiter obtenue en 2015 (en haut) et 2016 (en bas). À gauche la carte de vitesse ayant subi 
toutes les étapes du traitement. A droite le résultat de l’ajustement d’une pente ligne par ligne 
faisant apparaitre les vents introduits dans la simulation.  Le cercle gris correspond à la taille 
physique de Jupiter (la zone utilisée pour l’ajustement est plus restreinte en 2015 qu’en 2016)    

 
 

Les profils de vitesses zonales ainsi obtenus sont représentés sur la Figure 8-13. Les 
mesures de la campagne 2015 sont indiquées en trait bleu épais et ceux de la campagne 2016 en 
trait vert épais. La figure de droite montre les mêmes courbes en corrigeant le léger biais visible 
en partie nord (en particulier pour les données de 2015).  Ce biais est corrigé en supposant que 
les vents zonaux moyens aux latitudes élevées (supérieur à 45° en valeur absolue) ont une valeur 
nulle. Pour faire cela un polynôme de degré trois est ajusté uniquement sur les mesures des 
latitudes élevés puis la courbe de mesure est entièrement corrigée de la différence entre le 
polynôme et la mesure. Le résultat correspond à la partie droite de la Figure 8-13.    
 

Entre 2015 et 2016, les mesures sont cohérentes au sens où les deux courbes ont leurs 
barres d’erreur qui se recouvrent tout au long du profil. Une différence notable apparait entre les 
mesures DSI et les courbes obtenues par simulation (courbe en trait fin sur la Figure 8-13) à partir 
des profils de vitesse données par le cloud tracking. δ’écart se trouve entre 0 et 10° de latitude 
avec η0m/s d’écart au maximum, soit à plus de γı de la mesure. Cette zone correspond à la partie 
haute de la bande centrale de Jupiter qui est censé aller à la même vitesse que la partie basse de 
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cette bande. Si cette différence est réelle, cela voudrait dire que le mouvement apparent de 
l’atmosphère de Jupiter à cet endroit ne reflète pas le mouvement réel des particules 
atmosphériques mesurées par effet Doppler. Une autre explication pourrait faire intervenir des 
mouvements verticaux de l’atmosphère capable de fausser l’estimation de la mesure des vents 
zonaux à partir de la vitesse radiale.  Il faudrait pour cela que cette zone soit affectée par des 
vents verticaux de 100m/s environ plutôt descendant à l’τuest et ascendant à l’Est mais cela 
semble très peu réaliste.     
 
 

 
Figure 8-13. Profil des vents mesurés sur Jupiter par DSI en fonction de la latitude pour la 
campagne de 2015 (trait épais bleu) et 2016 (trais épais vert). Les profils en pointillés 
correspondent aux mesures effectuées par cloud tracking durant la même période. Les traits 
fins correspondent au résultat de la simulation qui tient compte des effets de la PSF à partir du 
profil des vents correspondant aux mesures de cloud tracking (en bleu pour 2015 et en vert 
pour 2016).  Les barres d’erreur de nos mesures sont représentées comme une zone 
d’incertitude plus ou moins transparente : la zone: étroite et plus foncée correspondant au 
bruit de photon et la zone large et plus claire prenant en compte les variations des mesures 
elles-mêmes.  Sur l’image de droite, les courbes mesurées ont été corrigé par moyenne 
glissante, atténuant les biais aux bords Nord et Sud.         
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Données 2017  

 
Les données de 2017 ont été traitées partiellement. Cette année-là un dépolariseur a été 

utilisé à l’entrée de l’instrument, or il s’est avéré que la quadrature de phase entre les quatre voies 
de DSI est influencée par la position angulaire du dépolariseur. La raison de cet effet est encore 
incertaine. δe fait est que pour la plupart des nuits d’observation de Jupiter, le déphasage entre 
les voies est trop important pour utiliser le pipeline de traitement de données actuels, sauf pour 
la dernière nuit (du 28/04/2017) où le dépolariseur a été placé sur une position qui s’est avéré 
produire une quadrature parfaite. Cette nuit-là a donc été traitée, et comme le montre la Figure 
8-14, le profil de vitesse des vents zonaux est toujours visible et reste qualitativement et 
quantitativement comparable à ceux obtenu en 2015 et 2016. On peut remarquer que la dispersion 
est moins importante en 2017, peut-être un effet bénéfique du dépolariseur.      
 

 
Figure 8-14. Profils de vitesse des vents mesurés sur Jupiter pour la seule nuit du 28/04/2017 
(en rouge) comparé à celui mesurée sur l’ensemble de la campagne d’observation de 2017 (en 
vert)  

 

 

8.2.2 Déprojection des cartes de vents   

Nous avons précédemment considéré les vents zonaux comme des régimes constants le 
long de la longitude de Jupiter. Cette hypothèse avait permis de superposer toutes les cartes de 
vitesse et d’en faire une moyenne globale dont on pouvait extraire les profils de vents par latitude. 
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Nous allons voir ici une autre approche, consistant à déprojeter chaque carte de vitesse radiale 
(une par acquisition) pour la convertir en une carte de vitesse zonale. A chaque point (X,Y) de 
l’image déprojetée correspondra une vitesse zonale locale. Ces cartes pourront ensuite être 
placées dans un planisphère en fonction de la latitude et de la longitude de la planète en tenant 
compte de l’orientation de la planète au moment de l’acquisition. Grace à la rotation de la planète, 
les cartes seront sommées les unes aux autres (avec pondération) au fur et à mesure des 
observations. Pour entièrement remplir ce planisphère, il sera nécessaire d’intégrer plusieurs 
nuits d’observation, la rotation de Jupiter étant plus longue que la durée de la nuit.   
 
Déprojection individuelle des cartes de vitesses  

 
Nous partons d’une carte de phase résiduelle obtenue lors de la réduction de données pour 

en déduire la carte de vitesses radiales résiduelles.  
 

,௥௘௦ሺܺݒ  ܻሻ = ܵ�௥௘௦ሺܺ, ܻሻ (8.13) 

 
avec S la sensibilité de l’instrument (~β44β m.s-1rad-1). 
Cette vitesse résiduelle correspond à la soustraction de la composante rotation solide de Jupiter. 
S’il reste une composante zonale résiduelle locale produite par des vents zonaux, elle s’écrira :  
  

௥௘௦ݒ  = ௭ݒ ௭݂′ (8.14) 

 
avec ௭݂′ le facteur de projection décrit par l’équation (6.22).  
 
 La déprojection consiste à retrouver la valeur de la vitesse zonale locale en écrivant simplement :  
 

௭ݒ  = ′௥௘௦௭݂ݒ  (8.15) 

 
Cette transformation pose toutefois deux problèmes. Il faut d’une part tenir compte des biais que 
produit la PSF et d’autre part introduire une pondération pour éviter les divergences lorsque ௭݂′ 
tend vers zéro.      
 
En tenant compte de l’effet de la PSF, la mesure des vitesses Doppler s’écrit μ 
 

ௗ̅̅ݒ  ̅ = ሺݒௗ ሻܨ  ∗ ܨܲ ∗ ܲ = ௗ଴̅̅ݒ ̅̅̅ + ௗ௭̅̅ݒ ̅̅  (8.16) 

 
avec F le modèle du flux de la planète sans PSF (modèle Lambertien), ݒௗ଴̅̅ ̅̅̅ et ݒௗ௭̅̅ ̅̅  sont 
respectivement les composantes attachées à la rotation solide et aux vents zonaux affecté par la 
PSF (notée P). 
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Nous cherchons la vitesse zonale vz à partir des cartes résiduelles vres. Or, appliquer directement 
la relation(8.15) produirait des biais. Essayons d’estimer ce biais en expriment vres en fonction 
de vz :  
 

௥௘௦ݒ  = ௗ௭̅̅ݒ ̅̅ = ௗ̅̅ݒ ̅ − ௗ଴̅̅ݒ ̅̅̅ = ሺݒ௭ ௭݂′ܨሻ ∗ ܨܲ ∗ ܲ  (8..17) 

 
En considérant vz constant sur la largeur de la PSF, nous pouvons le sortir de la parenthèse et 
écrire :  

௥௘௦ݒ  ≈ ௭ݒ ሺ ௭݂′ܨሻ ∗ ܨܲ ∗ ܲ  (8.18) 

 
 Ce qui nous donne : 

௭ݒ  ≈ ௩ೝ೐ೞ௙�′ ܥ          avec            ܥ = ௭݂′ ி∗௉(௙�′ி൯∗௉ (8.19) 

 
Obtenir la carte de vitesse zonale directement à partir de la carte de vitesse radiale résiduelle est 
donc possible à condition de la corriger par la carte C. La Figure 8-15 représente le facteur 
C(X,Y) du biais, il atteint 1.03 sur les bord au niveau de l’équateur pour une FWHM de 3 arcs.    
 

 
Figure 8-15. Image du biais C(X,Y), pour une FWHM de 3 arcs.  

 
 

Prise en compte du bruit 

 
Nous avons vu que la vitesse zonale pouvait s’obtenir en divisant la vitesse radiale par le 

facteur de projection zonale. Ce facteur de projection étant nul proche du méridien, nous aurons 
une valeur qui tendra vers l’infini dans cette zone. σous devons donc, avant de procéder à la 
somme de toutes les cartes de vitesse zonales projetées sur le planisphère, procéder à une 
pondération qui sera égale à l’inverse du bruit de la vitesse zonale. On peut associer à chaque 
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carte de vitesse radiale mesurée une carte de bruit théorique (voir section  8.1.1) et en déduire 
une carte de bruit associée à la vitesse zonale par déprojection :    
 �vݖ = ′ݖ݂|ݏ݁ݎݒ� ሺܺ,ܻሻ|ܥ 

 

  
Figure 8-16. À gauche : carte de vitesse zonale obtenu pour 60 images (15mn). A droite : la 
carte de bruit correspondant.  

    
 
 

En faisant l’hypothèse que la vitesse zonale reste constante localement (pour une 
longitude donnée) pendant la durée des observations, il est possible de créer une carte de vitesse 
zonale moyenne en faisant la moyenne pondérée de toutes les projections sur un planisphère en 
fonction de la latitude () et de la longitude (, système II). Chaque projection des images des 
cartes de vitesse radiales est ajustée en longitude par la valeur courante de la longitude du point 
sub-terrestre (SEP) donnée par les éphémérides.   
 
Chaque point de la carte moyenne se calcule ensuite en écrivant la somme pondérée suivante : 
 

௭̅ሺ,ሻݒ  = ∑ ௭�ሺ,ሻே௜=ଵݒ ∑Φሻ,ߣ௭௜ሺݓ Φሻே௜=ଵ,ߣ௭�ሺݓ  
 
(8.20) 

avec  

Φሻ,ߣ௭�ሺݓ  = ͳቀ�௩��ሺߣ,Φሻቁଶ  
(8.21) 

 
 ௭�ሺ,ሻ étant la carte de vitesse zonale estimée pour la ieme image courante et �v la carte deݒ 
l’écart type du bruit pour l’image courante.   
 
La vitesse zonale ݒ௭�ሺ,ሻ est obtenu à partir de l’image ݒ௭�ሺܺ, ܻሻ à l’aide de l’équation  (8.7) 
qui relie ሺ,ሻ à (X,Y). Les cartes de pondération ݓ௭௜ሺߣ,Φሻ sont déterminées de la même 
manière à partir de  �௩௜ሺܺ, ܻሻ. Le maillage différent entre les deux systèmes de coordonnées doit 
cependant être pris en compte. Pour ce faire, le planisphère ሺ,ሻ est d’abord découpé en 
éléments d=1° et d=1°, puis cet élément est subdivisé en une grille plus fine de 10x10 sous-
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éléments dont on calcul les valeurs X et Y sur l’image des cartes de vitesses. δes vitesses 
correspondantes aux coordonnées X et Y sont alors déterminées par interpolation puis 
moyennées, donnant ainsi la valeur d’un élément de ݒ௭�ሺ,ሻ. On procède de même pour ݓ௭௜ሺߣ,Φሻ. Les résultats obtenus pour Jupiter sont représentés sur la  Figure 8-17 (campagne 
2015) et la Figure 8-19 (campagne 2016). Les cartes de flux sont également représentées sur les 
Figure 8-18 et Figure 8-20, elles donnent une bonne idée de la résolution spatiale des cartes.  
 

 
 
Figure 8-17. Planisphère ̅ݒ௭ሺ,ሻ obtenu pour l’ensemble des images de Jupiter au cours de 
la campagne d’observation de 2015.  
 

 
 

Figure 8-18. Carte de flux correspondant aux observations de 2015.  
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Figure 8-19. Planisphère ̅ݒ௭ሺ,ሻ obtenu pour l’ensemble des images de Jupiter au cours de 
la campagne d’observation de 2016.  
 

 
 

Figure 8-20. Carte de flux correspondant aux observations de 2016. 

 
Sur ces cartes, apparaissent deux bandes claires de vents zonaux positifs, et deux bandes 

sombres représentant des vents zonaux négatifs. Comme pour les profils de vitesses moyennes 
décrits précédemment, nous voyons que la bande centrale est moins large que ce que suggèrent 
les mesures par cloud-tracking. σous pouvons voir également des fluctuations de l’intensité et 
de la position des vitesses zonales en fonction de la longitude. Les problèmes de biais de mesures 
ne nous permettent toutefois pas de garantir que toutes ces structures aient une réalité physique 
propre à l’atmosphère de Jupiter, même si, en moyennant sur plusieurs nuits, on peut espérer 
atténuer ces biais (qui sont corrélés à l’orientation du télescope et seront donc différents d’une 
nuit à l’autre en fonction de l’orientation de Jupiter. τn notera que les observations de β01θ sont 
beaucoup complètes que celle de 2015, donnant une carte finale beaucoup plus lisse. On trouve 
néanmoins une bonne cohérence entre les structures des deux cartes.      
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Il est également intéressant de voir si la grande tache rouge de Jupiter est visible sur ces 
cartes de vitesses. La latitude de la tache rouge est fixe et vaut environ -25°. Sa longitude par 
contre évolue dans le temps. Une estimation de sa position est consultable sur le site JUPOS7. 
Sur leur courbe de position, on peut voir que la tache rouge se situait en 2015 à une longitude de 
220° contre 240° pour 2016. La carte de 2015 ne semble pas montrer clairement une structure 
spécifique à la tache rouge (bruit trop important). Il y a toutefois une zone sombre visible à la 
bonne latitude mais elle s’étend à des longitudes comprises entre β40° à β80°.  
 

Sur la carte de 2016, on voit bien une petite structure de la taille et de la forme de la tache 
rouge à 240° de longitude. La rotation de la tache rouge étant entrainée par les bandes nuageuses 
supérieures et inférieures, on devrait s’attendre à peu de contraste en termes de vitesse zonale 
entre la tâche et son environnement. De petites différences de vitesses existent toutefois et 
semblent être visibles sur ces cartes. On notera également que sur le côté Ouest de la tâche, sur 
une zone comprise entre 240° et 300° de longitude et entre -25° et -10° de latitude la stratification 
des vents est plus floue. Or cette zone correspond à une région très chaotique, riche en tourbillons, 
pour laquelle aucune stratification n’apparait. δa carte de vitesse zonale obtenue ici semble 
confirmer ce comportement.   
 
 

8.2.3 Conclusion sur les mesures des vents 

 
Ces résultats sur les mesures des vents zonaux de Jupiter sont importants car c’est la 

première fois que l’on effectue de telles mesures par effet Doppler. Ceci offre un nouvel outil 
d’investigation indépendant et complémentaire par rapport au cloud-tracking. Bien que ces 
mesures soient encore affectées par des biais, elles montrent l’intérêt que ce type d’instrument 
peut apporter à l’étude de la dynamique atmosphérique des planètes géantes. Les progrès 
effectués par rapport à l’instrument précédent (SYMPA) offre des perspectives prometteuses 
pour les instruments à suivre (JIVE et JOVIAL) grâce aux améliorations proposées au cours de 
cette thèse. 
 

Nos résultats sur les profils des vents zonaux mettent en évidence un résultat totalement 
nouveau concernant la vitesse des vents au niveau de la partie nord de la bande équatorial de 
Jupiter. Le vent zonal mesuré par notre instrument à cette latitude parait bien moins important 
que les mesures déduites du cloud-tracking. Cela suggère plusieurs hypothèses. Soit la vitesse 
apparente des structures mesurée par cloud-tracking n’est pas, à cet endroit, le reflet d’un 
déplacement physique des particules atmosphériques mais plutôt le résultat d’une propagation 
d’onde. Pour étayer cette hypothèse, on peut s’appuyer sur l’aspect périodique des zones sombres 
(hot spots) qui caractérisent cette zone. Il faut noter toutefois que cela va à l’encontre des travaux 
théoriques (Allison, 1990) faisant appel à ce type d’ondes. Ces travaux suggèrent en effet que les 
vitesses apparentes des vents à ces latitudes sont sous-estimées par la propagation d’une onde 
rétrograde alors que nos mesures suggèrent exactement l’inverse. Pour expliquer cette mesure, 
on pourrait également faire appel à des mouvements verticaux susceptible de fausser nos 
estimations de vents zonaux, plutôt ascendants dans la partie Est et descendants dans la partie 
Ouest, mais les vitesses nécessaires pour reproduire les mesures serait de l’ordre de 100m/s ce 
qui parait totalement irréaliste. Enfin, il reste la possibilité que, dans cette zone particulière, nos 
mesures ne se fassent pas exactement à la même profondeur que celle du cloud-tracking soit pour 

                                                 
7 http://jupos.privat.t-online.de/img/GRS_from_1965.GIF 
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des raisons de longueurs d’ondes différentes, soit pour des raisons liées à l’altitude des structures 
utilisées pour le cloud-tracking.   
 

On peut noter que les derniers résultats obtenus par Juno montrent des anomalies 
thermiques dans la zone dont il est question ici, c’est-à-dire entre 0 et 10° de latitude, lié à des 
courants verticaux en profondeur (voir Figure 1-8). σos mesures de vitesse s’insèrent dans un 
contexte global d’une mise en évidence d’une dissymétrie entre le nord et le sud dans la bande 
équatoriale de Jupiter. J’y reviendrais dans la conclusion. 
 

Par ailleurs, les cartes de vitesse zonale en fonction de la longitude montrent la possibilité 
d’étudier la dynamique globale de Jupiter localement, et pas uniquement en moyenne par latitude. 
Notamment les effets vus aux alentours de la tache rouge pourront amener une étude plus poussée 
pour bien comprendre la dynamique dans cette bande. De nouvelles observations permettront 
aussi d’étudier l’évolution de cette dynamique au cours du temps. 
 

8.3 Analyse fréquentielle  

 
L’analyse fréquentielle des séquences temporelles a pour but de rechercher le contenu 

spectral des séries temporelles et de rechercher la signature de possibles modes d’oscillations. Le 
travail d’analyse est encore en cours, et je ne mentionne dans ce chapitre que des résultats 
préliminaires, à la fois sur la recherche de modes propres solaires sur le ciel diurne et sur l’analyse 
des données obtenues sur Jupiter en 2015 et 2016. 
 

Pour cette étude, on utilise essentiellement la transformation de Fourier. Je présente ici 
quelques rappels sur ses propriétés et donne les conventions qui seront utilisées, notamment pour 
bien calibrer les densités spectrales. Il y a également des précautions à prendre sur la mide en 
forme préalable des données, en particulier aux discontinuités, pour éviter des problèmes. 
 

8.3.1 Généralités sur l’analyse temporelle 

  
Transformée de Fourier  

 
Ce que l’on recherche en sismologie, ce sont les signaux périodiques relatifs aux modes 

d’oscillation. δ’outil mathématique le plus naturel pour analyser ce genre de signal est la 
transformée de Fourier. Cette transformée de Fourier s’écrit dans le cas de variable continu :        
 

ሻߥሺݏ̂  = ∫ ∞+ݐሻ݀ݐ߭݅ߨʹ−ሻexp ሺݐሺݏ
−∞  

 
(8.22) 

 
Ce spectre est représenté en général par son module au carré, on parle alors de spectre de 
puissance. δorsque l’on travaille sur des données réelles (données numériques) il est plutôt 
question de transformé discrète :  
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ሻߥሺݏ̂  ௜ሻேݐሺݏ∑=
௜=ଵ exp ሺ−ʹݐߥ݅ߨ௜ሻݐߜ௜  

(8.23) 

 
  avec ti les dates des mesures, N le nombre total de mesures et įt=ti-ti-1 la durée entre chaque 
mesure.   
  
δa discrétisation et la durée limitée des mesures a pour conséquences d’une part de produire une 
fréquence de coupure (fréquence de σyquist) et d’autre part de limiter la résolution du spectre. 
Nous avons alors, dans le cas d’un échantillonnage régulier de mesures espacées de įt une 
fréquence de coupure égale à : 
 

௖ߥ  = ͳʹݐߜ  
(8.24) 

 
et pour une durée total T des mesures une résolution en fréquence de :  
    

ߥߜ  = ͳܶ 
 
(8.25) 

 
σotons qu’il existe un algorithme permettant d’accélérer grandement les calculs de la 
transformée de Fourier appelé FFT (Fast Fourier Transform). Cet algorithme implique toutefois 
que le pas d’échantillonnage soit régulier.  
 
 
Pour avoir un spectre ̂ݏሺߥሻ de dimension identique à s(t), il est nécessaire de normaliser celui-ci, 
ce qui se fait en écrivant :  
 

ሻߥሺݏ̂  = ͳܶ∑ݏሺݐ௜ሻே
௜=ଵ expሺʹݐߥ݅ߨ௜ሻ ௜ݐߜ = ʹሻߥሺ′ݏ̂  

 
(8.26) 

ሻߥሺ′ݏ̂  =   .ሻ correspond à un spectre ne contenant que les fréquences positivesߥሺݏ̂ʹ
 
δa conservation de l’énergie entre l’espace des temps et des fréquences implique (théorème de 
Parseval) que :  

 
ͳܰ ௜ሻ|ଶݐሺݏ|∑ =ே

ଵ ௜ሻ|ଶேߥሺݏ̂|∑
ଵ ௜ሻ|ଶே/ଶߥሺ̂′ݏ|∑=

ଵ  
 
(8.27) 

 
Il convient également de définir le bruit du point de vue temporel et fréquentiel. La variance �௧ଶ du bruit de la série temporelle s’écrit :  
 

 �௧ଶ = ͳܰ ௜ሻ|ଶேݐሺݏ|∑
ଵ  

 
(8.28) 
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Et la variance du bruit �ఔଶs’écrit :  
  

 �ఔଶ = ͳܰ∑|̂ݏሺߥ௜ሻ|ଶே
ଵ = ͳʹܰ ௜ሻ|ଶே/ଶߥሺ̂′ݏ|∑

ଵ = �′ఔଶʹ 
 
(8.29) 

 
 
La variance du bruit (blanc) du spectre est inversement proportionnelle au nombre de mesures. 
Il s’écrit en fonction du bruit de la mesure par :  
 

 �ఔଶ = �ఔ′ଶʹ = �௧ଶܰ 
 
(8.30) 

 
δ’avantage d’utiliser le spectre ̂ݏ′ሺߥሻ plutôt que ̂ݏሺߥሻ est que, dans ce spectre une sinusoïde 
d’amplitude 1 donnera un pic de hauteur 1, et le bruit du spectre donnera l’amplitude limite de 
détection (signal à bruit de 1).  
 
 

 
Figure 8-21. Illustration graphique des propriétés des spectres avant et après repliement de la 
partie négative sur la partie positive. En haut les spectres d’une sinusoïde d’amplitude 1, et, en 
bas, les spectres moyens d’un bruit blanc (�௧ሻ. Les spectres en amplitude sont représentés à 
gauche, les spectres en puissance sont représentés à droite. 

 
 
Effet de fenêtre et conditionnement des données 

 
Dans les données réelles, il est rare d’avoir une séquence temporelle sans interruptions. 

C’est bien évidement le cas de nos observations qui sont faites depuis le sol et donc sujet aux 
alternances jour-nuit et à la météo. Dans le cadre de la transformée de Fourier (TF), ces 
interruptions produisent un effet de fenêtre. Dans l’espace de Fourier la multiplication du signal 
par la fenêtre se transforme en un produit de convolution entre la TF du signal et la TF de cette 
fenêtre. Cette convolution va atténuer le pic d’un signal sinusoïdal en dispersant une partie de 
son énergie dans des pics secondaires proche espacés de 11.57µHz (alias) pour des fenêtres 
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espacées de β4h. Pour atténuer les problèmes liés aux fenêtres, il est préférable d’apodiser celles-
ci par une fonction qui atténue les bords « nets ».  
 
Avant d’appliquer la transformée de Fourier, un certain nombre d’opérations sont à effectuer sur 
les données temporelles. En premier lieu les données sont ramenées à un échantillonnage 
régulier. Toutes nos mesures ont été synchronisées de telle sorte que chaque image provienne 
d’une acquisition faite toute les 30s et calées par rapport au changement de minute du serveur de 
temps σTP.  Pour les observations manquantes, lorsque l’interruption est de courte durée (moins 
de γ0mn), les valeurs sont interpolées. δorsque l’interruption est de plus de γ0mn, les valeurs 
sont mises à zéro.  
 
La valeur théorique (si elle est connue) est soustraite à chaque paquet de mesure puis la courbe 
résiduelle est filtrée des basses fréquences (inférieur à 0.27mHz) correspondant à des temps 
caractéristiques de plus d’une heure. Ce filtrage utilise l’algorithme de Savitzky-Golay qui réalise 
une moyenne glissante à partir d’un ajustement polynomial local à l’intérieur de la fenêtre, la 
« moyenne » correspondant ici à la valeur du fit au centre de la fenêtre.      
 
Pour atténuer les problèmes liés aux fenêtres, celle-ci sont apodisées en effectuant une 

convolution par une fonction du type ݕ = ଵଶ [ͳ + cos ቀ�௫ோ ቁ] ሺܽݔ| ܿ݁ݒ| < ܴሻ sur une largeur R 

(qui est fixé à 10 échantillonnages).  
 
Densité spectrale d’un signal discontinu  

 

Pour pouvoir comparer des spectres obtenus sur des séquences temporelles différentes il 
est utile de produire des spectres de densité spectral en amplitude équivalent à un signal continue 
de 106 seconde (exprimer par unité de µHz).  
 

Un tel spectre s’exprime en fonction de ̂ݏሺߥሻ obtenu à partir du signal s(ti) échantillonné 
régulièrement avec un pas temporel de įti (30s dans notre cas) et dont on a remplacé les mesures 
absentes par des zéros. La duré total T=N įti du signal est la différence entre la date de la dernière 
mesure et la date de la première mesure. Si on appel n le nombre de mesures réel et N le   nombre 
de points total du signal régulier utilisé pour produire le spectre. On peut exprimer le Duty-cycle 
par ݀ݕݐݑ = ݊ ܰ⁄ . 
 
σotre spectre calibré s’écrira :  
 

݌ݏ  = ݕݐݑ݀√|௜ሻߥሺݏ̂| ௧ͳͲ଺ߜܰ√  
 
(8.31) 

 
 
 

8.3.2 Mesures sur le ciel, recherche des modes solaires  

En 2016 et 2017 de nombreuses mesures ont été réalisées sur le ciel diurne dans le but de 
chercher des modes solaires. δ’idée étant de tester la capacité de l’instrument à détecter ce type 
de signal. Cette mesure est toutefois difficile car dans le cas du soleil nous ne bénéficions pas du 
double effet Doppler comme sur Jupiter et l’amplitude des oscillations n’est que de quelque cm/s. 
Nous sommes par ailleurs fortement gênés par les fluctuations de la polarisation du ciel. La 
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Figure 8-22 montre le spectre obtenu sur le ciel après suppression des moments avec des 
polarisations les plus fluctuantes (ce qui représente une suppression de 30% du signal). Notons 
que sur le ciel bleu le flux est faible (de l’ordre de η000 ADU sur γ0s) et que sur un ciel nuageux 
le flux est extrêmement variable (5000 à 30000 ADU).      
 

 
Figure 8-22. Spectre de puissance du signal sur le ciel après sélection des moments avec peu 
de variations de polarisation. 

  

Nous constatons que le niveau de bruit est encore trop important, notamment à basse fréquence, 
pour espérer détecter les oscillations solaires. Pour espérer réussir ce test, il faudrait atténuer les 
effets de la polarisation en utilisant un dépolariseur. Je ne présente ici que les spectres bruts, sans 
recherche de régularité qui permettrait de mettre en évidence des modes solaires avec un rapport 
signal/bruit faible.    
 
Spectre simulé 

 
Afin d’estime la qualité des données et la possibilité d’identifier des modes solaires, j’ai 

réalisé des simulations réalistes d’observations de modes propres solaires avec notre instrument. 
Grace aux données fournies par l’instrument GτδF de la sonde SOHO qui réalise des mesures 
en continu de la vitesse radiale du Soleil depuis 1996, il est possible de simuler le spectre que 
devrait mesurer DSI sur le ciel. Pour cela il suffit de récupérer les mesures de GOLF8, d’ajouter 
le bruit de mesure de DSI résultant du bruit de photons et d’appliquer la fenêtre d’observation.      
 

δe spectre est d’abord calculé sans le bruit de mesure (Figure 8-23) puis le bruit de photon 
est ajouté à partie de la mesure du flux des données réel (Figure 8-24). Notons que cette 
simulation n’est pas totalement représentative, car elle ne reproduit pas les variations basses 
fréquences de nos données. Nous voyons néanmoins que le bruit reste trop important pour espérer 
la détection des oscillations solaires.   
   
 
 
 
 

                                                 
8 https://www.ias.u-psud.fr/golf/assets/data/GOLF_velocity_series_pm2.fits.gz 
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Figure 8-23. Simulation du spectre sans bruit (2016). La séquence temporelle est représentée 
au-dessus du spectre. 

 
 
 

 
 

Figure 8-24. Simulation du spectre de puissance avec le bruit de la mesure correspondant aux 
observations de 2016. 

 
Nous constatons que même sans les effets de la polarisation, il est difficile de faire apparaitre le 
signal des oscillations solaires.   
 
Pour améliorer les possibilités de détection, l’idéal serait d’utiliser, en plus du dépolariseur, un 
système capable de suivre le soleil et d’injecter directement un flux dans l’instrument via une 
fibre optique avec suffisamment de flux pour exploiter toute la dynamique de la caméra. Plusieurs 
jours sans passage nuageux seraient également nécessaires. 
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8.3.3 Mesures sur Jupiter   

 

Avoir des cartes de vitesses de Jupiter nous permet d’appliquer à celles-ci des masques 
permettant d’en extraire les différents modes. δe plus simple, de prime abord, est d’utiliser 
comme masque les harmoniques sphériques projeté ( ௟ܻ௠′ ) des différents modes à détecter. Nous 
aurions alors comme signal :  
 

ሺ݈,݉ሻݏ  = ௥ݒ∑ ௟ܻ௠′ ∑ݓ ௟ܻ௠′ ݓ  
 
(8.32) 

 
avec vr la carte de vitesse résiduelle de Jupiter, ௟ܻ௠′  la carte des harmoniques sphériques projetés 
(degrés l et m) et w le poids de chaque pixel de la carte (inverse de l’estimation du bruit).   
 
Les harmoniques sphériques projetés s’expriment par rapport aux harmoniques sphériques non 
projetés par :  
 

 ௟ܻ௠′ = ௟ܻ௠ sin ߠ cos ߮ 
 
(8.33) 

 
avec ș et φ les coordonnées sphériques que l’on peut exprimer en fonction de X et Y par :  

 ߮ = acos (ܻܴ)  
(8.34) 

 

ߠ  = acos ( ܴܺ sin߮)  
(8.35) 

 
On suppose ici un Jupiter de forme sphérique.  
 
 
Densité spectrale pour les données de 2015  

 

Il sera question ici que d’une tentative de détection du mode m=0, l=1, ce mode a un 
masque symétrique (positif sur un hémisphère et négatif dur l’autre) qui permet de diminuer les 
dérives de la vitesse moyenne. Ce masque est appliqué à toutes les cartes de vitesse résiduelles 
obtenu au cours de la campagne de β01η (4 nuits d’observation). Le signal temporel obtenu est 
ensuite filtré à la basse fréquence de plus d’une heure de temps caractéristique. La Figure 8-25 
montre le résultat du spectre de ce signal.    
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Figure 8-25.  Densité spectrale en amplitude de la vitesse radiale obtenue sur Jupiter en 2015 
pour le mode m=0, l=1 en 2015. En bas : le même spectre, convolué par une fenêtre 
triangulaire sur 7 points. En vignette : spectre de la fenêtre des observations et masque utilisé 
sur le disque de Jupiter (correspondant au mode m=0, l=1) pour extraire le signal du mode. La 
ligne rouge correspond à une moyenne glissante du spectre avec une fenêtre de 300µHz de 
large.    

 

 

Le bruit moyen de la séquence temporelle des mesures filtrées des basses fréquences est 
de �௧ = ͹.͵͸ ݉/ݏ (correspondant à 4000 points de mesures de 30s). La durée totale entre la 
première mesure et la dernière est de 5.4 jours (équivalent à 15550 x 30s) et le duty-cycle de 
0.259. Le niveau moyen du spectre de densité en amplitude total est ici de 4.0 cm.s-1µHz-1/2. Ce 
qui donne un bruit de 11.6 cm.s-1 pour nos mesures. Pour détecter un pic rattaché à une 
sinusoïdale avec un signal sur bruit supérieur à 1 il nous faudrait, en tenant compte du duty-cycle, 
ici une amplitude supérieure à 46 cm.s-1.     
 

Le spectre ne semble pas montrer le signal obtenu avec SYMPA (Figure 2-6) malgré un 
bruit similaire (7.7 cm-1s-1 en 7 nuits pour SYMPA). Nous remarquons cependant un pic 
significatif à 1200 µHz mais celui-ci ne semble pas persister dans les données de 2016.  
 
 

 

Spectre des données 2016 

 

Le spectre de puissance des données 2016 (14 nuits) est obtenu de la même manière que 
celui de 2015 
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Figure 8-26. Densité spectrale en amplitude des vitesses radiales obtenues sur Jupiter pour le 
mode m=0, l=1 en 2016. En bas : le même spectre, convolué par une fenêtre triangulaire sur 7 
points. En vignette : spectre de la fenêtre des observations et masque utilisés sur le disque de 
Jupiter pour extraire le signal du mode. La ligne rouge correspond à une moyenne glissante du 
spectre avec une fenêtre de 300µHz de large.    

 

 

Le bruit moyen de la séquence temporelle des mesures est de ߜ௧ = ͷ.ͻͺ ݉/ݏ 
(correspondant à 8700 points de mesures de 30s). La durée totale entre la première mesure et la 
dernière est de 18.25 jours (équivalent à 52560 x 30s) et le duty-cycle de 0.20. Le niveau moyen 
du spectre total est ici de 3.28 cm.s-1µHz-1/2. Ce qui correspond à un bruit pour nos mesures de 
6.4 cm.s-1. Pour détecter un pic rattaché à une sinusoïdale avec un signal sur bruit supérieur à 1, 
il nous faudrait, en tenant compte du duty-cycle, une amplitude supérieure à 28.6 cm.s-1.     
 
 

Le spectre est moins bruité qu’en β01η, malgré cela le signal obtenu avec SYMPA ne 
semble toujours pas visible ici. Nous remarquons que le pic à 1200 µHz a complètement disparu 
dans les données de 2016.  
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CONCLUSION 

 

 
Contexte  

 
Porté par le succès de l’héliosismologie et les travaux théoriques de ces quarante dernières 

années, les promesses de la sismologie appliquée aux planètes géantes gazeuse et en particulier 
à Jupiter, n’ont eu de cesse d’encourager les observateurs à scruter la surface de ces géantes dans 
l’espoir de détecter d’infimes signaux pouvant trahir la présence d’ondes de pression rattachées 
aux modes propres prédits par la théorie. δes enjeux d’une telle détection sont d’une grande 
importance puisse qu’elle permettrait de mieux connaitre la structure interne des planètes gazeuse 
avec des implications allant de la physique de la matière à la formation du système solaire. 
 
De nombreuses tentatives de détections ont eu lieu autour des années 90, exploitant différentes 
méthodes comme la photométrie infrarouge, la spectrométrie par cellule à sodium et la 
spectrométrie par transformée de Fourrier. Pour optimiser les chances de détection, un instrument 
spécifique a été développé dans les années β000 à l’τCA. δ’instrument, appelé SYεPA, est une 
spectro-imageur constituer d’un εach-Zehnder compact capable de produire des cartes de vitesse 
radiales d’un objet étendu. δe spectre temporel des fréquences des vitesses mesurées lors d’une 
campagne d’observations de cinq jours en 2005 ont montré pour la première fois des pics 
compatibles avec des modes propres d’oscillation sur Jupiter (Gaulme, 2011).   
 
Une version améliorée de SYεPA a ensuite été mise au point dans le but, au départ, d’embarquer 
sur une sonde en route pour Jupiter. Finalement non retenu, l’instrument a été intégrer dans un 
projet d’observation depuis le sol avec l’idée de le dupliquer pour former un réseau d’observation 
sur trois sites équi-répartis en longitude et ainsi assurer la continuité des données. Le projet 
appelé JOVIAL à bénéficier d’une AσR et d’un financement par la σasa, permettant de réaliser 
deux copies, l’une pour les USA (au nouveau εexique), l’autre pour le Japon.    
 
δe sujet de la thèse s’est inscrit dans cette perspective, alors qu’un seul exemplaire de 
l’instrument existait, avec pour objectif de caractériser l’instrument en laboratoire puis sur le ciel. 
Plusieurs campagnes d’observations de Jupiter avec DSI ont été réalisée à l’observatoire de 
Calern (sur le télescope MEO puis C2PU). Les premières campagnes ont surtout servi et à 
l’identification de problèmes instrumentaux et à la mise au point de l’ensemble du système 
entourant DSI (stabilisation des images, stabilisation de la pupille, etc…). Des mesures 
scientifiquement exploitables ont pu être obtenues dès la seconde année avec une amélioration 
constante des données d’une année sur l’autre. Au final, il fut possible d’acquérir suffisamment 
de données de qualités pour tester l’ensemble de la chaine de traitement et produire des résultats 
scientifiques intéressants.  
 
Bien que destiné à la sismologie, l’instrument DSI permet en théorie d’étudier également la 
dynamique de l’atmosphère de Jupiter, tout du moins celle qui a une certaine constance dans le 
temps (comme les vents zonaux). Cette perspective était inédite, les mesures étant faites jusqu’ici 
par cloud-tracking. Une bonne partie de la fin de la thèse a donc été consacrée à l’exploitation 
des mesures de vents.   
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Résultats  

 
La faiblesse des signaux recherchés (quelques cm/s sur plusieurs jours d’intégration) fait 

de DSI un instrument susceptible d’être sensible à toute sorte de perturbations extérieures. Les 
premières études ont donc été consacrées à l’évaluation de la stabilité des mesures sur le long 
terme. δe design de l’instrument a été conçu dès le départ pour atténuer au maximum sa 
sensibilité à la température. Ainsi, le Mach-Zehnder a été placé à l’intérieur d’une cuve à vide 
stabilisé à 0.1°C, et en choisissant les propriétés des verres de telle sorte que les effets thermiques 
se compensent mutuellement. Malgré ces précautions, les mesures ont montré une sensibilité à 
la température plus importante que prévue. Les fluctuations trouvées ont cependant une évolution 
lente et reste plus faible que le bruit de photons attendu pour Jupiter dans la zone de fréquences 
des modes d’oscillation (entre 0.η à γ mHz) que l’on recherche. Une certaine sensibilité aux 
fluctuations externes de température a également été mis en évidence au niveau de la chambre 
optique formant les images sur la caméra science, montrant la nécessité de thermaliser celle-ci. 
Le design des deux répliques de DSI a été modifié en conséquence.    
 
Un des points critiques du système est la calibration de l’instrument. Pour extraire des cartes de 
vitesse de qualité, il est nécessaire de connaitre précisément la phase instrumentale pour 
l’ensemble du champ. Un des points faibles de SYεPA été l’impossibilité de connaitre la phase 
de l’instrument en chaque point du champ sans recourir à une extrapolation où à un modèle. Pour 
pallier à cet inconvénient, une lame mobile a été incorporée à l’intérieur de l’un des bras du 
Mach-Zhender permettant la modulation de la différence de marche. Un certain nombre d’outils 
ont été développés pour exploiter cette caractéristique et produire des cartes absolues de la phase, 
du contraste et de la transmission pour chaque voie de l’instrument. Pour aider les procédures de 
réglage en laboratoire un modèle de l’instrument a été développé permettant de mieux 
comprendre les effets produits par les nombreux degrés de liberté offert par le système mécanique 
d’ajustement de la lame mobile. δa mesure de la différence de marche de l’instrument (autre 
paramètre critique) a également nécessité de mieux préciser la méthode et a nécessité le 
développement d’outils informatiques.    
 
Les premiers essais sur le ciel diurne ont permis d’évaluer la sensibilité en vitesse de l’instrument 
en mettant en évidence la rotation de la Terre. Ces mesures ont également révélé une sensibilité 
inattendue de l’instrument au degré de polarisation de la lumière. Les premières campagnes 
d’observation de Jupiter ont révélé une dérive importante de la pupille nécessitant l’ajout d’un 
stabilisateur qui fut installé à partir de 2016. La dernière campagne de 2017 a permis de réaliser 
des tests avec un dépolariseur visant à diminuer la sensibilité de l’instrument à la polarisation 
instrumentale, mais dont les effets précis restent encore à étudier.  
 
δ’ensemble des images de la campagne de β01η (4 nuits) et β01θ (14 nuits) a fait l’objet d’un 
traitement complet de donnés. Le traitement a nécessité le développement de nombreux outils de 
manipulation des images et un modèle complet de Jupiter avec carte de vitesse et carte de flux. 
Une simulation complète des images produit par l’instrument a également été réalisée pour 
contrôler l’ensemble de la chaine de traitement. Au final il a été possible d’extraire pour chaque 
acquisition des mesures de carte de vitesse radiale de Jupiter. Ces cartes, après soustraction de la 
composante de rotation, ont montré des biais à évolution lente d’origine instrumentale, liée peut-
être à la polarisation de la lumière (venant des miroirs en rotation), ou à de petites variations de 
paramètres (facteur d’échelle, rotation du champ, PSF, etc…). Pour s’affranchir de ces biais, il a 
été nécessaire de procéder à des filtrages (temporels et spatiaux) de basse fréquence. Au final, il 
a été possible de produire des cartes de vitesses mettant en évidence des profils de vents zonaux, 
un résultat inédit en termes de mesures par effet Doppler et offrant un résultat indépendant du 
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cloud-tracking (méthode basée sur l’analyse des images, la vitesse étant déduite du déplacement 
apparent des motifs sur celles-ci). 
 

Le profil des vents zonaux obtenus par DSI en 2015 et 2016 (et une nuit de 2017) sont 
similaires les uns les autres et proches également des profils issus du cloud-tracking. Une 
différence importante avec le cloud-tracking apparait cependant au niveau de la partie nord de la 
bande équatoriale de Jupiter. Quelle interprétation physique donner à ce résultat ?  Notons tout 
d’abord que contrairement aux mesures Doppler, le cloud-tracking peut être victime d’un 
mouvement apparent différent du mouvement physique du gaz (typiquement des ondes), nous 
savons par ailleurs que des ondes de Rossby se propagent possiblement dans cette bande (Allison, 
1990) comme semble le suggérer la périodicité des nuages sombre à cette latitude. Les mesures 
Doppler pourrait être aussi faussées par une composante verticale dépendent de l’heure locale, 
mais cela semble cependant assez irréaliste tant les vitesses nécessaires sont importantes (de 
l’ordre de 100m/s).  δes récentes mesures de la sonde Juno ont montré des asymétries nord-sud 
sur Jupiter (notamment entre 0° et 10°) qui renforce le sentiment que quelque chose de particulier 
et de mal compris se produit dans cette zone. Les mesures de DSI offrent un nouveau point de 
vue dans ce domaine et pourrait bien jouer dans l’avenir un rôle important dans l’étude de la 
dynamique atmosphérique de Jupiter et dans l’interprétation des données de Juno.  
 

Par ailleurs, la production de carte de vitesse zonale en fonction de la longitude, comme 
montrée dans les résultats, constitue une première. Beaucoup de travail d’étude de la dynamique 
sera possible, à partir de ces cartes, travail qui excède largement le périmètre de la thèse. Avec 
des données plus précises, temporellement et spatialement, qui pourront être obtenues avec le 
réseau JτVIAδ et l’τptique Adaptative, c’est un nouveau champ d’investigation qui s’ouvre. 
 

Pour ce qui est des mesures temporelles des vitesses, l’analyse préliminaire des spectres 
n’a pour l’instant pas permis de confirmer les résultats de SYMPA. Une analyse plus poussée 
(notamment sur le filtrage des modes et la recherche de pics périodiques) sera nécessaire avec 
plus de données avant de conclure sur ce point. Le point positif, et le but essentiel de ce travail, 
est que le niveau de bruit aux fréquences du signal attendu s’est avéré satisfaisant et meilleur que 
SYMPA et a pu être amélioré au cours de cette thèse.    
 
Perspectives  

 
Le projet JOVIAL qui démarre ces premières observations en 2018 devrait profiter de 

cette étude en lui offrant la possibilité de procéder à plusieurs modifications importantes du 
design et de la mise en œuvre. D’autre améliorations plus poussées sont prévues dans l’avenir 
pour cet instrument comme l’utilisation d’une τptique Adaptative qui permettra à la fois 
d’améliorer la résolution et la précision des cartes de vitesse et d’atteindre des modes 
d’oscillation de degré plus élevés. δ’τA permettrait également de faciliter la recherche 
sismologique sur Saturne en diminuant la contamination des anneaux sur le disque planétaire 
produite par la turbulence atmosphérique.      
 

Du point de vue du traitement des données, une analyse poussée des spectres obtenus en 
β01η et β01θ reste à faire. Une modification significative de l’ensemble de la chaine de traitement 
serait également nécessaire pour extraire les cartes de vitesse de la campagne de 2017 pour lequel 
les images s’écartent fortement de la quadrature de phase (le dépolariseur n’ayant pas été mis sur 
sa position optimale au cours d’une bonne partie des observations).     
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La présence de la sonde Juno en orbite autour de Jupiter depuis β017 renforce l’intérêt du 
projet JOVIAL en offrant la possibilité de réaliser des mesures simultanées et indépendantes. Les 
moments gravitationnels mesurés par Juno dépendent à la fois de la structure en densité et de la 
rotation différentielle. Des contraintes supplémentaires et en particulier des mesures fiables des 
vents zonaux telles que JOVIAL pourrait les apporter permettront d’améliorer leur interprétation. 
Par ailleurs, les mesures en réseau avec JOVIAL amélioreront la capacité de détecter les modes 
d’oscillations, qui donneront des contraintes sur la structure interne, complémentaires des 
mesures de Juno. 
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A. OUTILS DE TRANSFORMATIτσ D’IεAGE BASES SUR LA 
TRANSFORMEE DE FOURIER 

 
 

 

 

Translation des images  

 

 La translation spatiale de l’image se traduit dans l’espace des fréquences par un simple 
déphasage :  ݂ሺݔ − ,଴ݔ ݕ − ଴ሻݕ ↔ ,ݑሺܨ  ሻ݁−ଶ�௜ሺ௨௫బ+௩௬బሻݒ

 
En appliquant ce masque de phase à la FFT de l’image on obtient, après la transformée 

inverse, une image décalée de x0 et y0. La Figure A-1 montre le résultat d’un test consistant à 
faire la différence entre une image ayant subi une double transformation la ramenant au point de 
départ (dx=dy=1.5 px puis dx=dy=-1.η px) et l’image d’origine. Ce test a été appliqué aux deux 
méthodes (interpolation polynomiale et FFT) pour une image avec et sans bruits. Dans tout le 
résidu est plus faible (d’au moins un facteur trois) avec l’interpolation par FFT.      

 
 
 

 
Figure A-1. Comparatif des résidus entre une image et la même image obtenue après 
application d’une double transformation de translation (dx=dy=1.5 puis dx=dy=-1.5) la 
ramenant au point de départ. Le résidu le plus faible est obtenu avec la méthode basée sur la 
transformée de Fourier. L’image originale a une valeur maximale de 5000.    
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La rotation  
 
Pour la rotation, la méthode consiste à décomposer celle-ci en trois transformations de 

type cisaillement (Owen and Makedon, 1996): 
 

 
ܴሺߠሻ = [cos ሺߠሻ −sin ሺߠሻsin ሺߠሻ cos ሺߠሻ ] = [ͳ −tan ሺߠ/ʹሻͲ ͳ ] [ ͳ Ͳ݊݅ݏሺߠሻ ͳ] [ͳ −tan ሺߠ/ʹሻͲ ͳ ] 

 
￼A..1) 

   
 Chaque cisaillement est obtenu en calculant la transformée de Fourier (à 1 D) de l’image 

(NxN) ligne par ligne, on applique ensuite à chacune de ces TF un masque de phase 
correspondant à la ligne.  δ’application de la transformation inverse de la TF ainsi modifiée 
produira le décalage adéquat.  Ces cisaillements se font autours d’un pixel fixe situé au centre (si 
le coté de l’image a un nombre de pixel pair) ou proche du centre (si le coté de l’image a un 
nombre impair de pixel). Pour obtenir une rotation par rapport au centre exacte de l’image 
(lorsque le nombre de pixel est pair) il est nécessaire de corriger le résultat par une légère 
translation globale. Notons que la méthode ne fonctionne que sur des images carrées et entre -
90° et +90°, donc pour aller au-delà de 90° il suffit de tourner l’image de λ0° avant de soumettre 
la rotation de -90. La Figure A-2 montre le résultat du test consistant à faire la différence entre 
une image ayant subi une double rotation la ramenant au point de départ (ș=1.η px puis ș=-1.5 
px) et l’image d’origine. Ce test a été appliqué aux deux méthodes (interpolation polynomiale et  
FFT) pour une image avec et sans bruits.  Ici encore le résidu est plus faible (d’au moins un 
facteur trois) avec l’interpolation par FFT.     
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Figure A-2. Comparatif des résidus entre une image et la même image obtenu après 
application d’une double transformation de rotation (θ=10° puis θ=-10°) la ramenant au point 
de départ. Le résidu le plus faible est obtenu avec la méthode basée sur la transformée de 
Fourier. L’image originale à un flux maximale de 5000. 

 
 

 Le facteur d’échelle par FFT : 

 

δe changement d’échelle de l’image s’effectue en modifiant la transformée de Fourier de l’image 
en exploitant la propriété suivante de celle-ci : 
 ݂ሺܽݔ, ሻݕܾ ↔ ͳ|ܾܽ|ܨ ቀܽݑ ,  ቁݒܾ
 
Ce qui se traduit concrètement pour :   

• La réduction de l’image (dans un cadre fixe) 
Réduire l’image revient à réaliser un zoom centré de la FFT, c’est-à-dire à 
recalculer la FFT avec un maillage de fréquence plus étroit (tout en gardant le 
même nombre de pixels que l’image original), puis en appliquant la 
transformée inverse, on obtient une image réduite dans un cadre fixe.  

• L’agrandissement de l’image (dans un cadre fixe) 
Pour agrandir l’image on procède de manière inverse à la différence près que 
le cadre de la FFT est agrandi et complété par des zéros. Finalement 
l’agrandissement de l’image est obtenu par la transformée inverse, l’image est 
ensuite redécoupée pour retrouver la taille originale.   
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La Figure A-3 montre le résultat du test consistant à faire la différence entre une image 

ayant subi un double changement d’échelle la ramenant au point de départ (f=1.01 puis f=1/1.01) 
et l’image d’origine. Ce test a été appliqué aux deux méthodes (interpolation polynomiale et  
FFT) pour une image avec et sans bruit.  Ici encore le résidu est plus (d’au moins un facteur trois) 
faible avec l’interpolation par FFT.     

 
 

 

 
Figure A-3.  Comparatif des résidus entre une image et la même image obtenue après 
application d’une double transformation d’échelle (f=1.01 puis f=1/1.01) la ramenant au point 
de départ. Le résidu le plus faible est obtenu avec la méthode basée sur la transformée de 
Fourier. L’image originale à une valeur maximale de 5000. 
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B. AJUSTEMENT PAR REGRESSION LINEAIRE 

 

De manière générale, nous pouvons relier le nuage de points des deux grilles par deux polynômes 
de degré n: 
 

 

′ݔ =∑ ∑ ௝௡௝=଴௡௜=଴ݕ௜ݔ௜௝ߙ =∑ ܽ௞ݖ௞௠௞=଴ = ௫݂ሺݔ, ′ݕ ሻݕ =∑ ∑ ௝௡௝=଴௡௜=଴ݕ௜ݔ௜௝ߚ =∑ ܾ௞ݖ௞௠௞=଴ = ௬݂ሺݔ,  ሻݕ
 

(B..1) 

 
avec (x’,y’) les coordonnées des points de la grille de référence et (x,y) les coordonnées des 
points de la grille à ajuster, z = (1 x y x2 xy …) et ak les coefficients du polynôme et m=(n+1)2.  
Ajuster les grilles revient à trouver les coefficients a et b qui minimisent la distance entre (x,y) 
et (x’,y’). par la méthode des moindres carré.). Cela peut se faire par l’algèbre linéaire. Soit σ le 
nombre de points de la grille, X le vecteur des coordonnées x des points de la grille Xt =(x1 x2 x3 
…) de dimension 1xσ , A le vecteur des coefficients du polynôme  At = (a0 a1 a2 a3…) de 
dimension 1xm et Zt la matrice de dimension Nxm suivante : 
 

 ܼ௧ = (ͳ ଵݔ ଵͳݕ ଶݔ ⋮ଶݕ ⋮ ⋮ ଵଶݔ     ଵݕଵݔ ଶଶݔ… ଶݕଶݔ …⋮ ⋮ ⋮ )  (B..2) 

 
δ’estimation de X s’écrit  ܺ̂ = ܼ௧ܣ (de même pour Y). En cherchant à minimiser ሺܺ̂ − ܺሻଶ, nous 
trouvons les coefficients du polynôme A et B :  
 

 
ܣ = ሺܼܼ௧ሻ−ଵܼܺ ܤ = ሺܼܼ௧ሻ−ଵܼܻ 

 (B.3) 

 
δ’inversion de la matrice peut se faire par décomposition Q.R. 
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