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Résumé

Je présente dans cette these la combinaison de travaux expérimentaux, observa-
tionnels, et d’analyse de données achevés en partie a I’Observatoire de Haute Provence
(France) et en partie a Smithsonian Astrophysics Observatory (USA).

J’ai développé un algorithme de mise en phase adapté aux interférometres. Il implique
une hiérarchie de triplets d’ouvertures. Des simulations numériques appliquées au cas
d’objets résolus et non-résolus montrent qu’une seule itération est généralement suf-
fisante pour obtenir le co-phasage.

J’ai réalisé les premieres images obtenues sur le ciel avec un interférometre a pu-
pille densifiée miniature. La formation de telles images viole la regle d’or des in-
terférometres imageurs qui semble interdire 'usage d’assemblages interférométriques
différents d’un interférometre de Fizeau.

J’ai développé pour IOTA de nouveaux controleurs pour la caméra proche infra-rouge
PICNIC ainsi qu'un “suiveur d’étoiles”. Le bruit de lecture de la caméra est mainte-
nant réduit a 12.4 électrons par double échantillon corrélé.

J’ai congu un suiveur de franges maintenant régulierement utilisé pour égaliser les
chemins optiques entre les trois bases d’TOTA. Ceci est achevé au moyen d’un nouvel
algorithme basé sur l'interférométrie double Fourier, et sur un algorithme de suivi de
retard de groupe pour déterminer la position du paquet de franges.

Une partie de mon travail a impliqué la réduction de données d’observations d’étoiles
Mira. Nous avons obtenu les premieres mesures simultanées des diametres dans les
bandes J, H et K par interférométrie longue base et détecté les variations des diametres
entre les différentes bandes spectrales.
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Chapitre 1

Introduction

1.1 L’Importance de la Haute Résolution Angu-
laire en Astrophysique.

L’astrophysique est une science qui transforme le cosmos en un laboratoire géant
ou des phénomenes exotiques, non reproductibles sur Terre, peuvent étre observés. Les
limitations de cette science reposent sur des conditions expérimentales completement
hors du controle des observateurs. Observer des phénomenes naturels est tres différent
de réaliser une expérience dans I’environnement controlé d’un laboratoire, ot tempéra—
ture, pression, et densité sont des parametres connus et sous controle. Ce n’est pas le
cas en astrophysique ot les expériences ont été mises en place il y a plusieurs milliards
d’années lorsque I'expansion de 1'univers commenca.

La bonne nouvelle pour l'astrophysique observationnelle est qu'une incroyable
quantité d’expériences, a tous les stades de développement possibles, se produisent
dans 'univers a ce moment précis. L’observation de ces expériences naturelles permet
aux astrophysiciens d’accéder a une description statistique de la structure de I'univers.
La mauvaise nouvelle est que la plupart de ces phénomenes sont invisibles pour les
observateurs. A I'exception de 'astrophysique des particules, ou rayons cosmiques et
neutrinos sont détectés par leur interaction avec des fluides, les principales observables
en astrophysique sont les photons (lumiere), lesquels voyagent pendant des années et
parcourent d’énormes distances avant d’atteindre ’observateur. Ces photons portent
la signature des phénomenes les ayant générés. Leur longueur d’onde (couleur) et
distribution spatiale (image) peuvent apporter des informations sur la composition,
la température et la densité de la matiere a leur origine et sur les transformations
physiques s’y produisant.

L’univers est tres vaste. Beaucoup des phénomenes que nous souhaiterions obser-
ver se produisent tres loin de nous. Cela peut rendre la dimension angulaire des objets
observés tres petite, leur dimension angulaire sur le ciel étant inversement proportion-
nelle a leur distance d. Par ailleurs, la quantité de photons collectée est inversement
proportionnelle & d?. Les objets les plus lointains peuvent étre tres faibles et les pho-
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tons tres peu nombreux. Les télescopes sont des entonnoirs a photons qui collectent
la lumiere en provenance des objets célestes. Le diametre D des télescopes détermine
la quantité de photons collectée, laquelle est proportionnelle & D?. La sensibilité d'un
télescope dépend de beaucoup d’autres facteurs tels que la réflectivité du revétement
du miroir, le nombre de réflexions dans son train optique, et 'efficacité quantique du
détecteur utilisé.

Une plus grande ouverture, en plus d’améliorer la sensibilité d’un télescope, aug-
mente le degré de détails (ou résolution angulaire) pouvant étre détectés dans un
objet. La résolution d’une image peut étre quantifiée par le ”"pouvoir de résolution”
de l'instrument lequel est déterminé par le rayon du premier minimum de la figure
de diffraction, soit 1.22A/D, ou A est la longueur d’onde de la lumiere a laquelle
I'observation est réalisée (A = 550 nm dans cet chapitre). Pour la classe actuelle
de télescopes, D est égal a 8 m, produisant un pouvoir de résolution de 0.018”. La
construction de miroirs monolithiques de diametres supérieurs a 8 m est extrémement
problématique, du fait, d'une part de leur masse qui cause des flexions de la monture
du télescope et d’autre part de leur cout tres élevé. Les solutions pour le moment
envisagées, pour la construction de la prochaine génération d’instruments astrono-
miques, est la construction de miroirs segmentés. Cette technologie a été utilisée avec
succes pour la construction des télescopes de 10m du Keck, lesquels atteignent une
résolution angulaire de 0.014”.

Cependant, pour les observations astronomiques menées depuis le sol, le facteur
limitant n’est pas la diffraction, mais la turbulence atmosphérique. Le front d’onde
incident est corrompu pas la turbulence, rendant 'image dune source ponctuelle
(fonction de transfert optique) floue et beaucoup plus étendue qu'une image limitée
par la diffraction. Le “flou” de la fonction de transfert optique (FTO) a été quantifié
par Fried (1966) lequel introduisit la quantité ry, diametre d’une ouverture sur laquelle
le moindre carré de la variation de phase est & peu prés 1 radian®. Par conséquent, la
taille effective de la FTO (largeur & mi-hauteur) est A/ro. Dans le cas d'un télescope
de 10 m, une turbulence atmosphérique caractérisée par ro (550nm) = 10cm réduit
la résolution angulaire & 1.4”, soit le pouvoir de résolution d’un télescope amateur.

Plusieurs techniques sont disponibles pour restaurer partiellement la limite de
diffraction des images pour les grands télescopes : I'interférométrie des tavelures (La-
beyrie 1970), 'utilisation de masques pupillaires (Baldwin et al. 1986), 'optique adap-
tative (Beckers 1993) et la technique dite de ”lucky exposure” (Baldwin et al. 2001).
Toutes ces techniques présentent des imperfections telles que : sensibilité limitée,
artefacts dans les processus de reconstruction d’image et problemes de calibration.

Cependant, la dimension des télescopes ne peut étre accrue indéfiniment, les rai-
sons principales étant la masse des miroirs, et les spécifications tres contraignantes sur
I’ensemble de la structure qui peut fléchir sous son propre poids. Les radio-astronomes
ont construit des télescopes orientables dont la taille atteint environ 100 m, mais n’ont
pu construire de structures plus importantes pour des raisons similaires. Des projets
de construction de télescopes de 100 m de diametre ont été proposés (Gilmozzi et al.
1998) mais le défit technologique que cela représente est toujours impressionnant.
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Les interférometres optiques et infra-rouges ne souffrent pas des limitations dues
a la taille des télescopes, puisqu’ils mélangent la lumiere de télescopes indépendants et
de tailles relativement modestes pour atteindre une résolution angulaire bien meilleure
que celle d’un télescope individuel. La résolution angulaire d’un interférometre est
égale a celle d'un télescope dont le diametre équivalent serait la distance séparant les
télescopes individuels. A cette distance, également appelée base de I'interférometre b,
correspond une résolution angulaire b/\.

1.2 Bref Historique de I’Interférométrie

Les premieres expériences d’interférométrie stellaire optique furent réalisées par
Stéphan (1873, 1874). 11 appliqua les idées proposées par Fizeau (1868) qui pensait
placer un masque percé de deux trous devant une lunette afin de mesurer le diametre
de sources stellaires. Stéphan réalisa son expérience a 'observatoire de Marseille. 11
utilisa deux masques, dont les trous étaient espacés de 0.5m et 0.65m, placés a la
surface du miroir du télescope de Foucault (0.8m) et essaya de mesurer les diametres
angulaires d’étoiles. A la fin de ses observations, il conclut que toutes les étoiles qu’il
avait observées devaient avoir un tres petit diametre angulaire puisqu’il avait toujours
mesuré des franges trés contrastées.

Les premiers résultats astronomiques en interférométrie optique furent obte-
nus par Michelson (1891). Un masque percé de deux trous, superposé au miroir du
télescope de 12 pouces (0.3m) & Mount Hamilton, permit a Michelson de mesurer
le diametre des satellites de Jupiter. Plus tard, en étendant la base au moyen d'un
train optique constitué de quatre miroirs (Fig. 1.1), il fut capable de mesurer les
diametres et séparations d’étoiles avec un pouvoir de résolution accru par rapport
au systeme original utilisant un masque. Ce principe lui permit de maintenir I'es-
pacement des franges d’interférence constant, ce dernier dépendant uniquement de
I’espacement de la paire de miroirs internes. L’assemblage optique fut installé sur le
télescope de Hooker a Mount Wilson, choisi pour la robustesse de sa monture. Avec
ce systeme, Michelson & Pease (1921a,c, 1923) mesurerent les diametres de plusieurs
étoiles super-géantes.

Apres les travaux précurseurs de Pease (1931), qui étudia la possibilité d'un train
optique de 50 pieds, l'interférométrie stellaire longue base fut considérée trop difficile
a mettre en ccuvre avec des ouvertures indépendantes, aux longueurs d’onde visibles,
a cause de l'instabilité mécanique du systeme. Cependant, 'importance des résultats
obtenus par Michelson et Pease ne pouvait pour autant étre négligée. Il était évident
pour Michelson lui-méme que les franges observées contenaient non seulement des
informations sur le diametre de la source mais aussi sur la distribution d’intensité de
la source.

Apres les résultats de Michelson et Pease, Brown & Twiss (1958) expérimenteérent
avec succes la détection homodyne avec ce qu’ils appelerent “interférometre d’inten-
sité”. L’idée était que si les fluctuations d’intensité mesurées par deux collecteurs
indépendants proches étaient corrélées, alors la diminution du degré de corrélation,
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Fig. 1.1.— Le train optique de Michelson placé sur le télescope de Hooker a Mount
Wilson en Californie. Avec ce dispositif, Michelson et Pease mesurerent les diametres
de plusieurs étoiles super-géantes. Les quatre miroirs utilisés pour augmenter la
résolution du télescope sont tout juste visible sur le dessus de la poutre. (Image :
Musée de I’Observatoire du Mt. Wilson)

due a 'augmentation de la séparation entre les collecteurs, permettrait la détermination
du diametre angulaire de la source observée. La version de 1956 de I'instrument était
constituée de deux miroirs ot la lumiere était collectée par deux photo-multiplicateurs,
leurs signaux étaient ensuite amplifiés, puis envoyés vers un multiplicateur analogique.
La valeur moyenne du produit intégré sur plusieurs heures mesurait l'inter-corrélation
entre les fluctuations d’intensité des deux collecteurs. L’idée fut appliquée avec succes
a la construction d’interférometres avec des bases mesurant jusqu’a 200m. L’avantage
de ce type d’assemblage était l'insensibilité a la turbulence atmosphérique et aux
instabilités du systeme, principaux désavantages de l'interférométrie de Michelson.
Malheureusement, ’extréemement basse sensibilité limita les applications possibles.

L’intérét pour la détection directe par interférométrie otique resta en sommeil jus-
qu’a ce que Labeyrie (1975) obtienne pour la premiere fois des franges d’interférence
sur 1’étoile Vega avec deux télescopes de 25cm séparés de 12m, ouvrant ainsi la voie
a 'interférométrie optique et infra-rouge moderne.
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1.3 Principes de 'Interférométrie Stellaire

Un interférometre est un dispositif destiné a mesurer le degré de cohérence de
la radiation électromagnétique entre deux (ou plus) éléments séparés’. La méthode
utilisée pour mesurer cette cohérence change avec la longueur d’onde a laquelle 1’ob-
servation est réalisée. Dans le domaine des ondes radio, ou les photons sont nom-
breux et la source de bruit dominante est le bruit de détecteur, les champs électriques
détectés par les antennes sont amplifiés et convertis a des fréquences plus basses au
moyen d'un récepteur hétérodyne (en mélangeant le signal & un oscillateur cohérent).
Les signaux sont ensuite échantillonnés et corrélés numériquement. A de plus courtes
longueurs d’onde radio, les largeurs de bandes utilisables deviennent progressivement
plus grandes, la corrélation est calculée au moyen de multiplicateurs analogiques apres
amplification et division de fréquence.

Autour de 10 pum, I’aspect corpusculaire de la lumiere devient apparent. Le bruit
de photon devient comparable au bruit de détecteur et cette longueur d’onde est la
plus courte a laquelle la mesure interférométrique est réalisée par détection hétérodyne
(de Batz et al. 1973; Sutton et al. 1976). Pour de plus courtes longueurs d’onde, il n’y
a plus de bénéfice a amplifier le signal, ce qui met en évidence les grands avantages
de la radio-astronomie.

A ce point, la détection directe est la seule voie envisageable avec la technologie
actuelle. En interférométrie optique et infra-rouge, la lumiere arrivant de télescopes
indépendants est directement recombinée et la cohérence est mesurée a partir du
contraste des franges détectées par un détecteur quadratique (un détecteur qui mesure
uniquement le carré du champ électrique incident et perd 'information de phase du
champ électrique).

1.3.1 Interférométrie et Expérience des Trous d’Young

Le corrélateur d’un interférometre optique/infra-rouge est un dispositif dans le-
quel une onde incidente est divisée en deux faisceaux, lesquels sont recombinés soit en
plan image, au moyen d’une lentille ou d’'un miroir, soit en plan pupille, au moyen de
lames séparatrices. Les faisceaux recombinés produisent une figure d’interférence, de
maniere similaire a ’expérience réalisée par le physicien britannique Thomas Young
en 1801, dite expérience des trous d’Young. Thomas Young mit en évidence des in-
terférences lumineuses en faisant passer un faisceau lumineux entre deux fentes, ap-
portant la preuve cruciale de la nature ondulatoire de la lumiere.

La lumiéere arrivant d’une source éloignée passe au travers d’une fente primaire,
illuminant un écran o; percé de deux fentes secondaires proches.

Le champ électrique de chaque fente secondaire se propage jusqu’a I’écran d’obser-
vation og, avec des chemins optiques différents, interférant de maniere constructive

'Pour une introduction détaillée a l'interférométrie, consulter Lawson (2000); Thompson et al.
(2001); Hecht & Zajac (1974); Steward (1989)
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Fig. 1.2.— L’expérience classique des trous d’Young. La lumiere en provenance d’une
source distante passe au travers d’une fente primaire puis illumine un écran o; percé
de deux fentes secondaires proches. Des franges sombres alternées avec des franges
brillantes peuvent étre observées sur I’écran oy. (Hecht & Zajac 1974).

et destructive a différents points de ’écran créant la figure d’interférence illustrée
Fig. 1.2., ou des franges sombres sont alternées avec des franges brillantes. La fréquence
des franges est proportionnelle a la séparation des fentes secondaires B.

1.3.2 Application a ’astronomie

Ce concept peut étre étendu a des sources astronomiques. Dans ce cas, les deux
fentes peuvent étre les trous d’un masque superposé au miroir d’un télescope, ou
encore, des télescopes indépendants ou les faisceaux sont recombinés au moyen de
systemes optiques relativement complexes. Dans l'interférometre générique, illustré
Fig. 1.3, le front d’onde provenant d’une source stellaire est échantillonné par deux
ouvertures générant deux faisceaux que 'on fait ensuite interférer. Des franges d’es-
pacement A® = \/B radians et de fréquence u = B/ radians™! sont visibles sur
I’écran S. Ces franges sont virtuellement projetées sur le plan du ciel, comme si le
plan du ciel était échantillonné par une fonction sinusoide de période A© dans la
direction de B.

Une seconde source, séparée de la premiere par une distance angulaire § (dont
la lumiere est incohérente avec celle de la premiere source) va produire un second
systeme de franges translaté en phase. Si cette séparation [ est égale a A/2B et la
brillance des objets est la méme, les deux systémes de franges vont étre en opposition
de phase et s’annuler I'un 'autre, produisant une illumination uniforme de I’écran.
Fig. 1.3 (a) illustre le cas ol les deux systemes de franges sont en opposition de phase,
mais n’ont pas la méme amplitude. Dans ce cas, des franges de faible contraste sont
visibles sur ’écran.
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Point sources at infinity

e Plane waves

Fig. 1.3.— Expérience des trous d’Young appliquée a I’astronomie : la lumiere prove-
nant de deux objets stellaires distants illumine I'ouverture dun télescope sur lequel
est placé un masque pupillaire. Les étoiles génerent deux fronts d’onde indépendants
(trait plein et tirets) qui arrivent au télescope avec des angles différents. Les fronts
d’onde sont divisés produisant chacun deux faisceaux que l'on fait ensuite interférer,
ce qui forme deux systemes de franges sur I’écran S. Ces systemes de franges sont
de méme fréquence, mais leur position (phase) dépend de la position angulaire de
I’'objet sur le plan du ciel. Sur I’écran sera visible la superposition des deux systemes
de franges. La visibilité (contraste) du systeme global dépendra de la phase relative
des deux sinusoides. De méme, un objet résolu par la base B produira un systeme de
franges pour chaque point non-résolu de 1'objet (b). La combinaison de ces systemes
de frange donne sur I’écran une figure d’interférence dont le contraste est réduit (c).

Le contraste des franges peut également étre réduit lorsque la taille angulaire de
'objet est non négligeable par rapport a l'inter-frange, comme illustré Fig. 1.3 (c).
Chaque élément non résolu de 'objet se comporte comme une source ponctuelle et
produit un systeme de frange. La combinaison de ces systemes de frange donne sur
I’écran une figure d’interférence dont le contraste est réduit. Michelson définit la
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visibilité des franges V), comme la mesure de I'amplitude normalisée des franges,
soit ; /
max mwn

Vaur T 1. (1.1)
ou 1,4, et I, sont respectivement le maximum et minimum d’intensité mesurés sur
les franges. On peut remarquer qu’avec cette définition, la visibilité est normalisée a
I'unité lorsque le minimum d’intensité est zéro, c’est a dire, lorsque la taille angulaire
de I'étoile est tres petite par rapport a la largeur d’une frange. Si la visibilité des
franges est considérablement plus petite que 'unité, 1’étoile est dite “résolue” par
I'interférometre. Les franges ne donnent une information sur la résolution de 1’étoile
que dans la direction parallele a la séparation des deux ouvertures. Dans la direction
orthogonale, la réponse est simplement proportionnelle a 'intensité intégrée sur un
angle solide.

1.3.3 La Recombinaison des Faisceaux

Plusieurs méthodes peuvent étre utilisées pour recombiner les faisceaux d’un
interférometre. Pour une introduction compléte sur le sujet, voir Traub (1986, 2000).
Historiquement, le principe de recombinaison de Fizeau fut le premier jamais congu et
visait a mesurer la taille de sources stellaires. Il fut tout d’abord implanté en utilisant
un masque pupillaire sur un télescope (voir Sec. 1.2). L’interférometre stellaire de
Fizeau a récemment été redécouvert. Un masque pupillaire percé de plusieurs trous a
été utilisé pour obtenir des images a haute résolution angulaire de sources stellaires et
de leur environnement circumstellaire (Baldwin & Warner 1987; Buscher et al. 1990;
Tuthill et al. 2001b,a).

Fig. 1.4 montre I'assemblage optique d’un interférometre stellaire Fizeau (dit
FSI). Un FSI n’est pas nécessairement constitué d’un télescope muni d’un masque
pupillaire. Un systeme optique, constitué d’ouvertures indépendantes, dans lequel la
pupille de sortie est simplement une version réduite de la pupille d’entrée, peut étre
considéré comme un interférometre de Fizeau. Cette méthode de recombinaison est
également appelée méthode ”homothétique”.

Dans un interférometre de Michelson (dit MSI), la pupille de sortie est ré-imagée
au moyen de miroirs périscopes (Fig. 1.5). Dans ce systeme optique, la pupille de sor-
tie n’est pas une version réduite de la pupille d’entrée. Cette méthode est également
appelée “densification de pupille” (Labeyrie 1996). Cette configuration présente plu-
sieurs avantages, particulierement lorsqu’utilisée comme corrélateur optique. Le prin-
cipal avantage est que la fréquence des franges est indépendante de la base B et
dépend seulement de la distance b séparant les sous-pupilles. Ceci était crucial pour
Michelson qui estimait visuellement la visibilité des franges. Un interférometre de
Fizeau aurait généré des franges a trop haute fréquence, du fait de la grande lon-
gueur de base B. Cela aurait rendu les franges invisibles a 'ceil nu. De plus, les
pupilles ré-imagées offrent la possibilité de réorganiser les sous-pupilles de sortie de
maniere redondante ou non. Une pupille est redondante lorsque deux bases, ou plus,
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Fig. 1.4.— Interférometre stellaire de Fizeau. L’onde plane provenant d’une source
stellaire distante passe au travers d’un masque pupillaire placé devant un télescope.
Les deux faisceaux résultants sont réfléchis par le miroir primaire vers les points Al
et A2 avant d’étre renvoyé par le miroir S en un foyer commun. Des franges sont
formées dans le plan focal FP. A1l et A2 pourraient tout aussi bien étre des miroirs
séparés. Des franges d’interférence se forment si la différence de chemin optique entre
les faisceaux est maintenue proche de zéro. La résolution angulaire et fréquence des
franges sont fixées par la base B, distance entre les deux ouvertures.

sont de méme longueur et orientation. Cela présente des avantages pour l'extraction
des phases a partir des mesures de cloture de phases (voir Sec. 1.3.4). Cela présente
également ’avantage non négligeable de pouvoir obtenir des images directes, a haute
dynamique, lorsqu’au moins 6 ouvertures sont recombinées et co-phasées (différence
de chemin optique inférieure a une fraction de longueur d’onde) selon ce schéma op-
tique (Labeyrie 1996; Boccaletti et al. 2000; Riaud et al. 2002; Riaud 2003; Borkowski
et al. 2002; Gillet et al. 2003).

Les méthodes de recombinaison décrites jusqu’a présent sont des méthodes dites
de recombinaison en plan image. Cela signifie que les sous-images des ouvertures in-
dividuelles sont transportées en un foyer commun et sont superposées dans le plan
image. Une autre méthode tres répandue en interférométrie optique/infra-rouge, est
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T1 T2 T3 T4

Fig. 1.5.— Schéma de principe du train optique utilisé par Michelson et Pease au
télescope de Hooker : quatre miroirs placés dans un arrangement de type périscope,
augmentent la base maximale B, tout en conservant la fréquence des franges fixées
par la longueur b. Ce périscope permit a Michelson de voir des franges qui auraient
été beaucoup trop fines pour étre vues avec un interférometre de Fizeau de base
équivalente et augmenta la résolution angulaire accessible au télescope de Hooker.

la recombinaison en plan pupille. Avec cette méthode, les faisceaux sont mélangés et
superposés dans un plan pupille au moyen de lames séparatrices. Les faisceaux recom-
binés sont ensuite focalisés sur des détecteurs mono-pixel ou dispersés pour obtenir
de la résolution spectrale. L’information des franges est extraite en appliquant une
modulation temporelle du chemin optique, et enregistrée comme séquence temporelle
par les deux détecteurs (Fig. 1.6).

1.3.4 Meéthodes Indirectes de Reconstruction d’images
Théoreme de Van Cittert-Zernike

Une importante application du théoreme de Van Cittert-Zernike (Born & Wolf
1999; Traub 2000) est que la distribution de brillance d’une source peut étre calculée
a partir de la transformée de Fourier de la fonction d’inter-corrélation déduite des
visibilités et phases des franges.

Soit une source étendue, quasi-monochromatique et incohérente sur le plan du
ciel. Le champ lumineux radié est mesuré en deux points P; et P, séparé du vecteur
B. Les champs éléctriques E; et E5 sont mésurés en P et P,. La fonction normalisée
de cohérence mutuelle du champ lumineux aux points P et P, qui est aussi le degré
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Fig. 1.6.— Recombinaison de faisceaux en plan pupille : Un train optique de type
Michelson est utilisé pour transporter les faisceaux jusqu’au recombineur, dans ce cas
une lame séparatrice superpose les deux fronts d’onde dans un plan pupille. Les deux
faisceaux émergeant de la lame séparatrice sont focalisés sur un détecteur mono-pixel.
Le chemin optique entre les deux faisceaux est modulé par une fonction triangulaire en
bougeant la ligne a retard au moyen d’un actuateur piezo. La lame séparatrice intro-
duit un déphasage de 7 entre les deux faisceaux (Traub 2000). Les signaux enregistrés
(séries temporelles) sont des ondes sinusoidales superposées a l'intensité incohérente
des deux télescopes.

complexe de cohérence mutuelle (ou inter-corrélation), v1o est défini comme suit :
(E1E3)

2 (B) = :
() VAUEP) ()

Il peut étre montré que lorsque P; et P, sont proches et que le diametre de la source
est petit par rapport a sa distance au plan de mesure, le degré complexe de cohérence
mutuelle est égale a la transformée de Fourier normalisée de la distribution de brillance
de la source.

(1.2)

«  [I(&)exp(—ikB-a)da
V12 <B> = f]go?) o ) : (1.3)

ol B est le vecteur de base entre deux télescopes, I () la distribution d’intensité
de la source sur le plan du ciel, @ la coordonnée bi-dimensionnelle dans le plan du
ciel, et k = 2w /X avec A la longueur d’onde d’observation. Les intégrales sont sur le
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champ de vue bi-dimensionnel d'une ouverture individuelle. La visibilité d’une source
est le module de 75 et la phase des franges, 'argument de 7;5. Apres avoir mesuré
la visibilité et la phase pour plusieurs vecteurs de base, une image de la source peut
étre obtenue en utilisant la relation inverse de Eq. 1.3.

Les Mesures de Cloture de Phase

L’information de phase des franges mesurée par un interférometre composé de
deux ouvertures, est corrompue par la turbulence atmosphérique, laquelle change
I'indice de réfraction du milieu et crée des variations aléatoires du chemin optique.
L’information de phase de la fonction de cohérence est fondamentale pour la recons-
truction d’images, et sans cette information, les images d’objets complexes ne peuvent
pas étre obtenues. Cependant, il fut démontré par Jennison (1958), que I'information
de phase peut étre partiellement restaurée si plus de deux télescopes sont utilisés.

Brievement, lorsque trois télescopes échantillonnent le front d’onde corrompu par
I’atmosphere, les phases des fonctions de cohérence mésurées pour chaque paire de
télescopes seront egales a :

— Un terme associé a la position de I'objet par rapport au plan de mesure. J'ap-

pelle ce terme phase intrinseque v;;.

— Un terme associé a l'index de refraction de 'atmosphere, lequel change de

maniere aléatoire.

— Un terme associé aux erreurs instrumentales dues a des imperfections de 1'ins-

trument.
Je traite les deux derniers termes comme une seule erreur globale appellée ¢;. Pour
chaque paire d’ouverture j'écris ®;; comme étant la somme des phases intrinseques
1;; et de lerreur due a I'atmosphere et a I'instrument méme.

Q1 = Yo+ (P2 — 1)
Qs = o3+ (3 — P2) (1.4)
Q3 = Y31+ (d1 — P3)

La cloture de phase est la somme des phases de la function de coherence de chaque
paire de télescopes, sur un triangle fermé comprenant trois télescopes,

Qo5 = 1o+ (P2 — ¢1) + Vo3 + (03 — P2) + Y31 + (91 — P3)
= Y12+ Vo3 + U (1.5)

Comme montré Eqn. 1.5, les contributions atmosphériques et instrumentales de la
phase ¢, ajoutées a la phase intrinseque, s’annulent, laissant uniquement la somme
des contributions de la phase intrinseque de chaque paire de télescopes. Lorsque N
télescopes sont utilisés, le nombre de phases indépendantes que l'on peut mesurer
est Ng, le nombre de triangles possibles est N7 et le nombre de clotures de phase
indépendantes est Necr,, avec

No = N(N-1)/2 (1.6)
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Ny = N(N—1)(N—-2)/6 (1.7)
Nocr = (N—-1)(N—-2)/2. (1.8)

Le nombre de triangles indépendants est inférieur au nombre maximal de phases
existant pour N télescopes. Il n’est donc pas possible de restaurer l'intégralité de
I'information de phase théoriquement disponible.

1.3.5 Imagerie Directe

J’ai décrit jusqu’a présent I'utilisation d’un interférometre comme corrélateur. La
mesure de la visibilité des franges permet de déterminer la distribution de brillance
d’objets simples par ajustement de modeles aux données. Au sol, la turbulence at-
mosphérique empéche la mesure des phases lesquelles sont des quantités fondamen-
tales a la reconstruction d’images. Lorsque plusieurs ouvertures sont utilisées (au
moins 3), il est cependant possible de restaurer partiellement I'information de phase
et reconstruire des images d’objets complexes a partir des mesures de cloture de phase
(Sec. 1.3.4).

Cependant, des images directes peuvent étre obtenues au foyer d’un interférometre,
si un nombre suffisant d’ouvertures (au moins 6) est utilisé et si les ouvertures
sont co-phasées en utilisant 1’équivalent d’une optique adaptative (Borkowski et al.
2002). L’utilisation de miroirs périscopes rend la formalisation mathématique d’un in-
terférometre a pupille densifiée (DPI) tres complexe, tandis que le formalisme décrivant
un interférometre a pupille homothétique (HPI) est relativement simple, comme
montré par Traub (1986); Beckers (1986); Tallon & Tallon-Bosc (1992). La relation
objet stellaire/image observée ne peut plus étre décrite par une relation de convolu-
tion classique mais par une pseudo-convolution comme il a été démontré par Labeyrie
(1996). Fig. 1.7 montre un HPI & deux télescopes.

Fig. 1.8 représente un DPI a deux télescopes; B est la base de la pupille d’entrée.
L’effet du ré-arrangement des pupilles est de réduire la base B a la longueur de b tout
en conservant le diametre des sous-pupilles. Ce DPI peut immédiatement étre trans-
formé en un HPI si b égale B. Si une étoile hors-axe par un angle 3 est imagée par le
systeme, le front d’onde recu par chaque télescope est également basculé d’un angle
[ produisant un retard relatif entre les deux faisceaux d = GB. Dans le plan focal,
les sous-images sont superposées et éloignées d’un angle 5 du foyer (en supposant un
facteur d’agrandissement du systeme égal a 1), par-contre, le systéme de frange est
centré a un angle 3’ = d/b du foyer. La relation de convolution standard n’existe plus
et est remplacée par la pseudo-convolution (Labeyrie 1996)

B(z, §) = / O(B) Al + B)I(x + 143)d3 (1.9)

ou 74 = B/b est le rapport des distances entre les pupilles d’entrée et les pupilles
de sortie, B est la distribution d’intensité dans le plan focal, O est la fonction objet,
A est la transformée de Fourier de la sous-ouverture (une fonction d’Airy si la sous-
ouverture est circulaire) et I est la transformée de Fourier de la fonction décrivant
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Fig. 1.7— Dans un HPI, la pupille de sortie correspond exactement a la pupille
d’entrée. Les sous-images se superposent dans le plan focal commun et les interférences
se produisent toujours au point de superposition des sous-images, c¢’est-a-dire qu’il
existe une relation de convolution entre I'objet dans le plan du ciel et la figure d’in-
terférence dans le plan focal.

la position des ouvertures ou “fonction d’interférence”. Cette derniere fonction est
équivalente au “faisceau synthétique” défini en radio interférométrie par synthese
d’ouvertures. La dégradation de I'image par un DPI se réduit alors a une diminution
du champ de vue (FOV) due au déplacement, dans le plan image, de la fonction d’Airy
des sous-ouvertures avec 3, plus lent que le déplacement de la fonction d’interférence
I. Ceci produit un effet de fenétrage. Tallon & Tallon-Bosc (1992) ont montré que la
dégradation de I'image peut étre corrigée, a posteriori, dans le domaine de Fourier.
Un exemple de fonction d’interférence, pour un interférometre a multiples ouvertures,
est donné Fig. 1.9. Le front d’onde basculé, échantillonné par plusieurs ouvertures,
est densifié et prend la forme de marches d’escalier. Les marches produisent plusieurs
fonctions d’Airy superposées et le front d’onde moyen produit un faisceau synthétisé
déplacé par rapport a la fonction d’Airy, ce qui restreint le champ de vue de ce type
d’instrument.
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Fig. 1.8.— Un DPI & deux télescopes : Une source stellaire distante produit un front
d’onde basculé d'un angle 3 par rapport a la pupille d’entrée de 'interférometre. Dans
ce schéma, B et b sont respectivement les bases avant et apres ré-arrangement de la

pupille, et d est la différence de chemin optique introduite par le basculement du front
d’onde.

1.4 Science par Interférométrie Optique et Infra-
rouge

Dans cette section, je donne une vue d’ensemble de I'incroyable potentiel scien-
tifique de 'interférométrie optique et infra-rouge, technique qui dans le futur contri-
buera a repousser les frontieres de 'astrophysique. La précédente génération d’in-
terférometres produisit une riche quantité de données sur les diametres angulaires
d’étoiles, permettant la mesure d’importantes constantes physiques des étoiles. La
nouvelle génération d’interférometres, dotée d’une meilleure sensibilité et d’'une meilleure
résolution angulaire, commence maintenant a produire des résultats scientifiques pas-
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Fig. 1.9— Un DPI a ouvertures multiples. Le systeme optique n’est pas représenté
sur cette figure. Le front d’onde basculé incident (WF) prend la forme de marches
d’escalier apres passage par la pupille d’entrée (EP) du DPI. Les sous-images sont
superposées au point E et les chemins optiques pour les différentes ouvertures sont
égalisés au point P (Labeyrie (1996)).

sionnants sur les objets stellaires et extra-galactiques tandis que des missions spatiales
telles que SIM (Space Interferometry Mission), TPF (Terrestrial Planet Finder) et
Darwin ont été concues pour découvrir des planetes extra-solaires et, un jour, pro-
duire des images de celles-ci. Dans les prochains paragraphes, je discute quelques-uns
des objectifs scientifiques de l'interférométrie stellaire optique et infra-rouge.

1.4.1 Les Etoiles Extrémes
Variables bleues lumineuses

Les étoiles variables bleues lumineuses (LBV) sont d’intéressantes étoiles mas-
sives super-géantes qui présentent de fortes raies d’émission, des variations temporelles
et des pertes de masse. P Cygni a fait 'objet d’une attention toute particuliere, a la
fois des théoriciens et des observateurs, en tant qu’archétype de cette classe d’étoiles.
Aux longueurs d’onde du visible, cette étoile présente une enveloppe étendue qui a
été résolue pour la premiere fois avec U'interférometre GI2T (Vakili et al. 1997). De
récentes observations avec optique adaptative (Chesneau et al. 2000) montrent une
étoile non-résolue entourée d’une enveloppe contenant des bulbes de matiere. L’image-
rie interférométrique pourrait permettre de contraindre la structure du vent stellaire
et donner un nouvel éclairage sur I'état d’évolution de ces objets en permettant ’acces
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a des structures plus fines du vent stellaire autour de I'étoile.

Etoiles Be

Une premiere tentative pour mesurer la déformation géométrique des rotateurs
rapides que sont les étoiles Be, fut entreprise en 1974 avec 'interférometre d’intensité
de Narrabri sur I’étoile Altair, par Hanbury Brown et al. (1974). Cependant, ces ob-
servations ne permirent pas de décider entre différents modeles pour cette étoile. Plus
récemment, van Belle et al. (2001) observa Altair avec 'interférometre PTI (Palomar
Test-bed Interferometer), mesura un rapport apparent demi-grand axe/demi-petit axe
égal 2 1.1401+0.029 et établit des contraintes sur la relation entre la vitesse de rotation
de I'étoile et son inclinaison. (Domiciano et al. 2003) ont récemment observé au VLTI
(Very Large Telescope Interferometer) une étoile Be peu commune. Achernar est une
étoile dont la masse est six fois celle du soleil. Sa température de surface est environ
20000K et sa distance de 145 années lumieres. La géométrie apparente d’Achernar
indique un rapport demi-grand axe/demi-petit axe étonnamment élevé de 1.56+0.05.
Ceci est évidemment le résultat de la rotation rapide d’Achernar. Le rapport mesuré
entre I'axe équatorial et ’axe polaire d’Achernar constitue un défit sans précédent
pour 'astrophysique théorique, en particulier en ce qui concerne les pertes de masse
depuis la surface, accentuées par la rotation rapide, mais également pour ce qui est
de la distribution du moment angulaire interne.

Géantes et Super-Géantes de Type M

Les étoiles évoluées, comme les géantes et super-géantes de type M, sont des
objets tres complexes avec des atmospheres contenant des molécules qui peuvent,
aux longueurs d’onde du visible, faire écran aux observations directes de la sur-
face de I’étoile. Les observations interférométriques dans 'infra-rouge moyen peuvent
pénétrer au travers de ces couches épaisses et fournissent la haute résolution angulaire
nécessaire pour révéler des détails a la surface de ce type d’étoiles.

L’imagerie de la super-géante Betelgeuse (v Orionis) apporte des preuves conclu—
antes démontrant que la distribution de brillance de son disque est loin d’étre uni-
forme pour la plupart des longueurs d’onde; une tache brillante a été détectée a
différentes longueurs d’onde. Cette caractéristique peut étre modélisée par 1-3 taches
non-résolues, sur un disque symétrique (Buscher et al. 1990), changeant de forme et
de position sur une échelle de temps mensuelle (Wilson et al. 1997). L’une des expli-
cations favorisées pour décrire ces taches brillantes, est celle de la présence de cellules
de convection géantes, prédites par Schwarzschild (1975). Elles expliqueraient les va-
riations photométriques irrégulieres observées sur les étoiles géantes et super-géantes.
Les taches brillantes seraient le sommet d’un jet convectif de température supérieure
a celle du milieu environnant. Wilson et al. (1992) essayerent sans succes de trouver
une corrélation entre la magnitude de I'étoile en bande V et le flux de ces points
chauds sur une échelle de temps de quatre mois.

Des observations interférometriques furent réalisées avec un masque pupillaire
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au télescope William Hersheln en visible et a Uinterférometre COAST (Cambridge
Optical Aperture Synthesis Telescope) en infrarouge proche (Young et al. 2000). Aux
longueurs d’onde visibles 'etoile semblait tres asymétrique. Les données ont été in-
terprétées en utilisant de simples modeles de 1-3 taches blanches ou noires superposées
a un disque assombri (assombrissement centre-bord). Les taches furent interprétées
comme une variation d’opacité dans ’atmosphere étendue de l'etoile en contraste
avec I’hypothese du jet convectif. A de plus courtes longueurs d’onde, 1’étoile ap-
parait comme un disque uniforme. L’imagerie de sources complexes telles que Betel-
geuse est cruciale pour obtenir des informations sur des structures récurrentes qui
peuvent apparaitre a la surface des étoiles évoluées. De récentes simulations obtenues
a partir d'un code hydrodynamique 3D (Freytag 2003) ont été utilisées pour produire
un modele des couches externes de Betelgeuse. Ce modele produit des structures a
grande échelle tres contrastées, pouvant expliquer les inhomogénéités observées dans
la distribution de brillance de Betelgeuse. L’enveloppe convective est habituellement
constituée de quelques grandes cellules de convection avec des durées de vie typiques
de quelques mois ainsi que de plus petites cellules évoluant sur des échelles de temps
plus courtes (et qui ne seront probablement pas observables dans un futur proche du
fait de leur petite taille).

Etoiles Mira

Les étoiles Mira sont des étoiles froides et évoluées. Elles sont tres grosses, plu-
sieurs fois le rayon du soleil, et tres lumineuses, plusieurs milliers de fois la lumino-
sité du soleil. Elles présentent une atmosphere froide et étendue ou la formation de
molécules et de poussiere prend place. Les Miras pulsent avec une période d’environ
un an. Pendant leur cycle de pulsation, la magnitude visuelle change par un facteur
d’environ 2.5 a 7.5.

En dépit d’un considérable travail observationnel, beaucoup d’aspects fondamen-
taux des variables Miras demeurent incertains. La détermination des tailles et formes
des étoiles variables Miras, et de la variation temporelle de ces quantités est d’impor-
tance fondamentale pour la compréhension des structures de 'atmosphere stellaire.

Certaines Miras sont entourées d’une enveloppe de poussiere et par conséquent
sont tres bien adaptées aux observations a haute résolution spatiale dans les longueurs
d’onde du proche infra-rouge. Les effets de ’absorption atomique et moléculaire dans
I’atmosphere stellaire sont beaucoup moins importants dans le proche infra-rouge que
dans le visible, et donc, des mesures interférométriques devraient permettre de sonder
I’étoile a travers 'atmosphere jusqu’a la photosphere.

1.4.2 Objets Stellaires Jeunes

L’existence d’une enveloppe de poussiere autour des étoiles Herbig fut en premier
déduite de la présence d’un fort exces infra-rouge par Mendoza (1966) et plus tard,
directement avérée a partir de la détection de silicate par Cohen (1980). Bien que
beaucoup ait été appris sur ces étoiles au cours des quarante dernieres années, la
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Fig. 1.10.— Disques protostellaires observés par la technique du masque pupillaire au
télescope de Keck. (Tuthill et al. 2001a; Danchi et al. 2001).

question de la distribution géométrique de la poussiere est controversée. Deux modeles
son favorisés : le premier propose une distribution de la matiere dans une enveloppe
sphérique (Miroshnichenko et al. 1997), le second propose une structure en forme
de disque (Hillenbrand et al. 1992). Les observations spectroscopiques ne permettent
pas de distinguer sans ambiguité entre les deux modeles, pour cette raison, seules des
images a haute résolution angulaire pourraient résoudre la controverse.

La poussiere fut résolue pour la premiere fois par Millan-Gabet et al. (1999b);
Millan-Gabet (1999) avec I'interférometre IOTA-2 (Infrared-Optical Telescope Array -
2 telescopes), lequel permettait mesurer la taille de ces structures mais pas de produire
des images. Il trouva que les tailles, mesurées dans le proche infra-rouge, de la région
émettrice étaient beaucoup plus grandes que précédemment supposées et qu’aucune
des sources ne présentait de variation de visibilité lorsque 1'orientation de la base de
Iinterférometre changeait, indiquant une distribution de brillance centro-symétrique
de I'objet. Les données obtenues pouvaient étre expliquées par 'utilisation de simples
modeles ou la poussiere est distribuée dans une enveloppe sphérique ou bien une
fine coquille, et les tailles dans le proche infra-rouge seraient significativement plus
grandes que les tailles prévues pour les modeles de disques.

Cependant, les observations effectuées avec un masque pupillaire & Keck (Tuthill
et al. 2001a; Danchi et al. 2001) sur des étoiles plus massives (Figure 1.10), hors de la
classification Herbig, montrerent une distribution en forme de disque, pratiquement
de face, avec un trou central (ou cavité) et un bord intérieur chaud. La cavité prouva
étre plus grande que prévue par la théorie. Les meilleurs ajustements aux visibilités
mesurées dans les bandes J, H et K étaient des ellipses uniformes.

Seule une image haute résolution angulaire pourrait résoudre sans ambiguité la
controverse, établir la taille correcte pour la région d’émission de I'exces infra-rouge,
et enfin décider de la distribution exacte de la poussiere pour ces étoiles. Les étoiles
Herbig Ae/Be ne peuvent pas étre imagées avec la classe des télescopes de 10m. Seule
I'interférométrie longue base peut atteindre la résolution angulaire requise.
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1.4.3 Planeétes Extra-Solaires

Ce qui a mon point de vue sera le domaine de recherche le plus passionnant et le
plus prometteur pour la prochaine génération d’interférometres, est la découverte et la
caractérisation de planetes extra-solaires au moyen des techniques interférométriques.
La question de I'existence de planetes de type Terre dans les zones “habitables” autour
de leurs étoiles parents, ou la température de surface est capable de supporter de I'eau
liquide, pour un domaine de pressions de surface, sera adressée dans les prochaines
années. Il sera possible de déterminer la composition de I'atmosphere de planetes
terrestres orbitant des étoiles proches. En particulier, la présence d’eau, de monoxyde
de carbone, ou de dioxyde de carbone sera établie. La découverte des composants
atmosphériques, ou de conditions attribuable & des formes de vie primitives, telle que
I’ozone ou d’oxygene, qui sont observés dans I'atmosphere terrestre, semble réalisable.
Cela sera possible en utilisant de nouveaux équipements aux sols et dans 'espace.
L’astrométrie de précision, pour la détection de planetes de masses équivalentes a
la masse de la Terre, semble étre possible a la fois depuis le sol et l'espace. Un
nouvel instrument, PRIMA (Phase-Referenced Imaging and pas Astrometry), capable
de détecter des planctes extra-solaires grace a des mesures astrométriques de haute
précision, est prévu pour étre installé au VLTI. PRIMA est un instrument double-
champ qui permettra d’augmenter la sensibilité du VLTI jusqu'a K=15-20 avec une
résolution angulaire meilleure que 10 mas. Une haute précision astrométrique (<
10pas) permettra la détection de planeétes extra-solaires.

Des expériences similaires pour des mesures astrométriques sont également prévues
a I'interferometre Keck. Une expérience de nulling, qui prévoit de réduire la lumiere de
I’étoile par interférences destructives afin d’imager les planétes peu lumineuses autour
d’étoiles, est en progres. L’astrométrie de précision peut étre beaucoup mieux réalisée
depuis 'espace ou les fluctuations rapides générées par la turbulence atmosphérique
sont remplacées par un déplacement lent et des vibrations introduites par le vais-
seau spatial. SIM (Space Interferometry Mission), programmé pour étre lancé en
2009, déterminera les positions et distances d’étoiles avec une précision plusieurs
centaines de fois meilleure qu’aucun autre instrument. Cette précision permettra a
SIM de déterminer les distances d’étoiles au travers de la galaxie et de sonder les
étoiles proches pour la détection de planetes de type Terre. SIM sera un inestimable
précurseur pour la mission d’imagerie de planetes : TPF (Terrestrial Planet Finder).
Il sélectionnera les cibles pour cette mission plus efficacement que TPF lui-méme qui
nécessiterait de trop longs temps d’intégration (sous réserve que SIM atteigne les
objectifs de précision astrométrique requis).

Le modele standard décrivant la formation de systemes solaires suppose que les
planetes sont crées dans un disque plat de matiere formé par I'effondrement de nuages
de gaz et de poussiere en rotation. Tandis que cette théorie a été appuyée par des
observations de disques protoplanétaires d’une envergure de dizaines d’unités astro-
nomiques, les découvertes récentes de planetes extra-solaires aux propriétés orbitales
diverses suggerent que les systemes planétaires sont dynamiques et que les planctes
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peuvent migrer de leur location apres leur naissance.

TPF apportera des informations essentielles sur les distributions de masse et de
température dans les disques autour des étoiles jeunes, berceaux de nouvelles planetes.
Ces informations vont apporter d’importantes preuves sur les processus physiques de
formation qui déterminent si une planete est rocheuse ou gazeuse.

1.4.4 Galaxies

La nouvelle génération d’interférometres optiques et infra-rouges a maintenant
atteint la sensibilité nécessaire pour observer des sources extra-galactiques telles que
les noyaux actifs de galaxie (AGN). Il a récemment été rapporté I'acquisition de
franges d’interférence sur ces objets au VLTI

Les AGNs sont parmi les phénomenes les plus énergétiques et mystérieux de 1'uni-
vers. Dans certaines galaxies, le cceur génere des quantités d’énergie bien supérieures
a celles de galaxies ordinaires, de plusieurs ordre de magnitude. Le moteur central
est supposé étre un trou noir super-massif. Des preuves indirectes ont suggéré que
ces trous noirs massifs sont cachés au milieu d’un tore de gaz épais et de poussiere.
Cependant, a cause de la limitation en résolution angulaire des images pouvant étre
obtenues avec les télescopes actuels, un tel tore n’a encore jamais été imagé. Le
VLTI a permis de résoudre pour la premiere fois la structure du tore de poussiere de
larchétype des AGNs, NGC 1068. Des structures dont la taille est environ 0.03”, soit
environ 10 années lumiere a la distance de la galaxie, ont été détectées (ESO Press
Release 17/03). Quasi-simultanément, une communication informelle, m’informa que
Iinterférometre Keck avait mesuré des franges sur une autre source extra-galactique,
mais aucun détail relatif a ces mesures n’a été publié a ce jour.

1.5 Ce Travail de These

La contribution de cette these est dans le domaine de I'imagerie a haute résolution
angulaire au moyen de techniques interférometriques.

Au Chapitre 2 je décris la simulation d’un systeme d’optique adaptative pour
la pupille densifiée. Cette optique adaptative est nécessaire pour permettre d’obtenir
des images directes a haute resolution angulaire de sources stellaires avec un systeme
interférométrique a pupille densifiée.

Au Chapitre 3 je décris les premiers tests sur le ciel d’un interférometre a pupille
densifiée. L'interférometre avait une base maximale de 10 cm et fut réalisé avec un
télescope muni d’un masque pupillaire percé de petits trous.

Aux chapitres 4 et 5, dans le cadre des systemes d’imagerie indirecte, je décris le
controleur de caméra infrarouge que j’ai réalisé pour l'interférometre infrarouge IOTA
(infrared optical telescope array). Les interférometres de ce type ont une transmission
optique tres faible a cause du grand nombre de réflexions et d’atténuations dans le
montage optique. Il est donc tres important de construire des controleurs de caméra
tres performants capables d’obtenir de tres bas bruits de lecture.
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Au chapitre 6 je décris un systeme pour la recherche et le suivi de franges que
j’ai realisé pour IOTA. Méme si 'optique adaptative nécessaire a 'imagerie directe
en mode pupille densifiée n’est pas nécessaire pour I'imagerie indirecte, maintenir les
trois bases en cohérence est tres important pour la mesure des clotures de phases.
Il est en fait nécessaire de maintenir les trois paquets des franges le plus possible
superposés afin d’augmenter le rapport signal sur bruit de la mesure.

Finallement au chapitre 7 je présente les résultats astrophysiques que j’ai obtenus
avec des données d’archive acquises avec deux telescopes a IOTA. Ces données ont
été utilisées pour la mesure de diametres angulaires d’étoiles Mira dans les bandes
spectrales J, H et K (proche infrarouge).



Chapitre 2

Un Algorithme de Phasage
Hierarchique pour un
Interférometre a Plusieurs
Eléments

Pedretti E. & Labeyrie A. 1999, paru dans Astronomy and Astrophysics 137,
543

Résumé

Les grands interférometres a plusieurs ouvertures sont congus pour obtenir des
images instantanées avec une résolution angulaire de quelques milli/micro secondes
d’arc, directement au foyer recombiné. Cela requiert d’'une part une pupille de sortie
densifiée, d’autre part, des faisceaux phasés pour toutes les longueurs d’onde uti-
lisées. Les méthodes d’analyse du front d’onde utilisées pour l'optique adaptative des
télescopes monolithiques ne peuvent pas étre utilisées pour des ouvertures diluées.
C’est pourquoi nous avons développé un algorithme de phasage différent. Il utilise
une hiérarchie de triplets d’ouvertures et un critere de finesse d’image. Des simula-
tions numériques sur des objets non-résolus et résolus montrent qu’une seule itération
est généralement suffisante. Pour des objets dépendant de la longueur d’onde, le cor-
recte indexage de la position des composantes monochromatique de 1'image semble
également efficacement réalisable.

Mots clé : Instrumentation : Interférometres — Méthodes : numériques — Tech-
niques : traitement d’image — Techniques : interférométriques — Télescopes
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Introduction

Cet article et les simulations que j’ai réalisées ont été congus pour démontrer la
faisabilité d’un interférometre a pupille densifiée. Lorsque les faisceaux provenant de
télescopes séparés sont recombinés pour obtenir une image directe, il est nécessaire que
pour tous les faisceaux, la lumiere parcoure la méme distance de I'objet au point de
recombinaison. Plus précisément, la différence de marche optique entre les différents
télescopes doit etre inférieure a une petite fraction de la longueur d’onde a laquelle
I’observation est menée. Ceci est d’autant plus vrai pour les observations menées au
sol, ou il faut compenser des changements rapides de chemins optiques introduits
par la turbulence de I'atmosphere terrestre. C’est pourquoi nous sommes contraints
d’installer sur les interférometres des systemes équivalents a des optiques adaptatives
qui maintiennent les chemins optiques identiques.

J’ail donc réalisé la simulation numérique d'un nouvel algorithme basé sur une
hiérarchie de triplets d’ouvertures comme décrit dans I’article suivant. La simulation
est divisée en deux parties. La premiere partie concerne la simulation d’un systeme
a pupille densifiée ou la relation de convolution dans I'image est substituée par une
relation de pseudo-convolution (Labeyrie 1996). La seconde présente la simulation du
phasage et du cohérencage de faisceaux par l'utilisation de triplets d’ouvertures.

Dans ces simulations, je considere que les détecteurs sont parfaits et ne produisent
pas de bruit de détecteurs. Par contre, je prends en compte le bruit de photons.



A hierarchical phasing algorithm
for multi—element optical
interferometers

Pedretti E. & Labeyrie A. 1999, Astronomy and Astrophysics 137, 543

Abstract

Large multi—aperture interferometers are expected to provide snap—shot images
with milli- to nano—arcsecond resolution, directly at the combined focus. This re-
quires a densified exit pupil and phased beams for all the wavelengths used. The
wave analysis methods serving for adaptive optics in monolithic telescopes being in-
adequate for diluted apertures, we have developed a different phasing algorithm. It
involves a hierarchy of aperture triplets and uses image sharpness criteria. Numerical
simulations on unresolved and resolved objects show that a single iteration is gene-
rally sufficient. On wavelength—dependant objects, the proper position indexing of
the monochromatic image components appears also efficiently achievable.

Keywords : Instrumentation : Interferometers — Methods : numerical — Tech-
niques : image processing — Techniques : interferometric — Telescopes

2.1 Introduction

Long baseline optical interferometry is still in its infancy, with aperture count
currently limited to 3. The feasibility of using numerous apertures, spaced kilometers
apart, to obtain high-resolution snapshot images was initially debated (Traub 1986;
Beckers 1986). Fizeau interferometry, the only beam—combining scheme then known
to provide snap—shot images did not appear usable with highly—diluted apertures.
Only recently was a solution found (Labeyrie 1996), in the form of “densified—pupil
imaging”, a beam—combining scheme which can achieve efficient imaging on compact
objects.

With this scheme, ways of using diluted apertures spanning up to 100,000 km are
foreseen (Labeyrie 1999). It will require active or adaptive phasing, like in monolithic
telescopes.

25
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The closure phase method (Jennison 1958), widely used in the radio interfero-
metry domain and also recently used in the COAST optical interferometer (Baldwin
et al. 1996) for observing the binary star Capella, is suitable for phasing diluted arrays
but requires individual phase measurements on all the baselines taken into account
for the closures. In our case, this would imply a pair wise recombining technique
for a number of baselines much larger than the 13 groups of apertures used for our
approach to cophasing the array.

We have developed a different algorithm, suggested by one of us (A.L.), and
possibly well suited for this type of instrument. We describe the algorithm in section
2.4, results of numerical simulations in section 2.5, and discuss the limitations in
section 2.6.

2.2 Simulated Images From a Diluted Array

We considered the case of densified—pupil interferometers (Labeyrie 1996), a new
class of instruments where beams are combined like in Michelson’s 20— and 50—feet
systems, but with more than 2 beams. The densified—pupil concept evades the “gol-
den rule”, once thought inescapable, which stated that imaging interferometers had
to be Fizeau-like (Dugue et al. 1983; Traub 1986; Beckers 1986). Fizeau—type in-
terferometers having many apertures can produce snapshot images, but not if the
aperture is highly diluted since most energy then goes in the numerous side-lobes
rather than in the central interference peak. Densifying the exit pupil (Fig. 2.1), by
extending to many apertures the kind of “periscopic” arrangement originally used
by Michelson, can concentrate the energy in the interference peak, but appeared to
destroy the isoplanaticity needed to observe resolved objects.

The solution recently found uses a restricted class of Michelson—type arrange-
ments where :

— the pattern of sub—aperture centres is identical in the entrance and the exit

pupils.

— all sub—pupils are of homogeneous size and shape.

It can provide full energy concentration in the combined high-resolution image, but
the field and object size are restricted to about N x N resolved elements, if N is the
number of apertures.

If the exit pupil is highly densified, as is necessarily the case in large space ins-
truments such as the proposed Exo—Earth Discoverer (Boccaletti et al. 2000), the
Terrestrial Planet Finder (Angel et al. 1997; Woolf 1997) and the Exo-Earth Imager
(Labeyrie 1999), then a valid approximation for the monochromatic intensity distri-
bution B(x, y), in the combined focal image was shown to be (Labeyrie 1996) :

Blay) & Ya~ " Atw) [O(i,i> ® L@y - (2.1)

Yd ' Vd

where O, ) is the intensity distribution of the object. I(, ,) is the interference function
of the interferometer, i.e. the Fourier transform of an array of Dirac peaks located
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Fig. 2.1.— Image formation with a densified—pupil array. The array’s exit pupil is the
convolution of an array of Dirac peaks a—, with a sub—pupil. The Fourier transform of
the peak array c—, called the interference function, here has a central peak surrounded
by 54 lower peaks. The broad multiplicative envelope, called the diffraction function,
shown in d- is the Fourier transform of the sub—pupil, made proportionally larger
in the exit pupil than in the entrance aperture. The image of a non-resolved star is
obtained in e— as the product of the patterns ¢— and d—. With a resolved star, only
the interference function is becoming convolved with the star function if the pupil is
highly densified.

at the sub-aperture centres, A, the diffraction pattern from one sub-aperture and
® is the convolution symbol. Finally,  and y are the coordinates in the focal plane.
The quantity 74 = (do/D,)/(d;/D;) describes the amount of pupil densification, D;
and d;, being the pupil and sub—pupil sizes at the entrance, while D, and d, are the
corresponding quantities at the exit pupil.

Eq. 2.1 shows that the interference function /(,,) (Fig 2.1.c) is convolved with
the object’s intensity distribution and then multiplied by the wide diffraction pattern
of the sub—pupil (Fig. 2.1.d). For the large values of the pupil densification this latter
pattern is considered insensitive to object position and simply behaves, where Eq. 2.1
is valid, as a windowing function which multiplies the convolution.
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I (5, generally has a central peak if the sub apertures are phased, a desirable
situation which improves greatly the quality of the snapshot image B(;,) (without
phasing, speckle interferometry can still produce images). In monochromatic light,
the phasing is required modulo 27 radians, but reaching the phasing condition at
numerous wavelengths simultaneously requires all optical paths to be equal, as is the
case for a perfect giant telescope. In our simulation we used 3 wavelengths to reduce
the path differences from 10um to nearly zero. The example discussed here involves
27 identical apertures, arrayed along a circle, but the algorithm can be extended to
any hierarchy of triplets arbitrarily arrayed.

2.3 Phasing a Hierarchy of Triplet Apertures

An early algorithm for adaptive optics, not relying on wavefront continuity, was
proposed by Muller & Buffington (1974). It is based on the maximisation of a sharp-
ness function, defined as :

S = /B(%C’y)dxdy, (2.2)

where B is the intensity of the image at a point (z,y).

The mirror actuators are adjusted each in turn, with repeated iterations perfor-
med faster than the seeing lifetime, to maximise the sharpness function. The conver-
gence however tends to be trapped in secondary maxima. To overcome this problem,
(Ribak et al. 1990) used simulated annealing : noise is added to the actuator signals
and gradually reduced until the system falls in a state of minimum energy, reached
when the sharpness function is maximised.

Hamaker et al. (1977) have later remarked that, according to Parseval’s theorem,
maximising the sharpness function is equivalent to maximising the integrated square
modulus in the image’s Fourier transform, which is the pupil’s auto—correlation func-
tion multiplied by the object’s Fourier transform. The maximum occurs for uniform
pupil phases. However, if the aperture is diluted, the intensity of the autocorrelation
peaks remains invariant if they do not overlap. This indicates that the sharpness ap-
proach cannot work if the exit pupil aperture is highly diluted, as would be the case
for long—baseline Fizeau interferometers. The densified exit pupils considered here can
be made to meet the peak overlap requirement.

We have tried to improve the convergence and to avoid the simulated annealing,
by using a hierarchy of aperture triplets. The 27—aperture interferometer is initially
divided in 9 separate interferometers, each combining images from 3 adjacent aper-
tures, then re-arranged as 3 separate interferometers having 9 apertures each and
finally re-arranged as a single interferometer having 27 apertures. If observations are
performed from Earth the steps of re—arrangements are cycled at high speed, within
the life-time of seeing, by tilting elements of the active mirror support to “explo-
de” the image into separated triplet components. More delicate tip—tilt and piston
adjustments of the same elements provide the phase adjustments, as described in
Fig. 2.2.
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Fig. 2.2.— Hierarchical arrangement of actuators carrying 27 mirrors for phasing
according to the triplet algorithm. For clarity, the system is sketched as a line array,
and without the tip—tilt correctors carrying each elementary mirror. Each triplet of
mirrors is carried by a plate, itself carried by3 actuators, arranged as a triangle to
provide piston and tip—tilt corrections. 3 such plates, carrying a total of 9 mirrors, are
themselves carried by a larger plate, also carried by 3 actuators. A group of 9 mirrors
can be phased by adjusting both lateral triangle plates, in terms of tip—tilt and of
piston. The criterion used for this 6—parameter adjustment is the sharpness value.
If the star is unresolved, centering the honeycomb fringe patterns from each mirror
triplet, and the finer honeycomb from the triplet of triplets is also suitable. Once the
3 groups of 9 mirrors are independently phased, the global phasing of 27 mirrors can
be obtained similarly by applying tip—tilt and piston corrections to both lateral plates
carrying 9 mirrors. Finally, the diffraction functions from each elementary mirror may
be centered with their tip—tilt actuators (not shown). Phasing is achieved modulo 27,
but the use of several wavelengths can remove the ambiguity and provide zero path
difference.

The monochromatic interference pattern from 3 sub—apertures is generally a
honeycomb-like interference function, multiplied by the diffraction function. Adding
3 such patterns from adjacent groups creates a finer honeycomb pattern within the
coarse one. The triplet grouping can be pursued at higher levels of the hierarchy to
include 27, 81, 243, etc. apertures. The closest apertures are grouped first to benefit
from the fact that the object is less resolved.

For a non-resolved star, phasing is directly achievable by centering a cell of
the honeycomb pattern appearing at each level of triplet formation. This requires
adjusting 2 phases, those of 2 among the 3 groups of apertures at every step of
the routine (Fig. 2.3). In monochromatic light and for 3 groups of apertures, the
honeycomb pattern can be centered by extracting the phase values in the 6 peaks
of its Fourier transform. In polychromatic light, 3-dimensional Fourier transforms of
the x,y, A data cubes provided by the spectro-imaging camera can provide similar
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information with full removal of the modulo 27 phase ambiguity. This algorithm
has not been tested yet, but a 2—aperture analog is routinely used at the “Grand
Interferometre a 2 Telescopes” (GI2T) (Morel & Koechlin 1998) for fringe acquisition.

More simply, the central white cell appearing in a honeycomb pattern amidst
the coloured lateral cells can also be identified, even with a broad—band monochrome
camera, from its higher contrast. Centering all the white cells from the various triplet
groups onto a common fiducial mark corrects directly the optical path errors. On resol-
ved objects, such honeycomb centering should not generally succeed since de—centered
honeycomb components can be present. Indeed, imaging an object through a diluted
triplet aperture causes a convolution with the honeycomb-like spread function. If the
object is itself a honeycomb-like grid pattern matching this function, then the convo-
lution preserves the image contrast, a situation which may be qualified as “honeycomb
resonance”. With 3 different triplets now forming a single aperture, 3 different grid
components of the object add their images, but they do not generally have a common
centering. Hence the need for another criterion, sharpness for example, to adjust the
tip—tilt of 2 pupil triplets before adjusting their global piston. Six parameters should
therefore be adjusted at each level in the hierarchical procedure.

When calculating the sharpness integral, the diffraction envelope of the sub—
images causes unwanted biases, which tend to center the brighter zones. The bias can
be avoided by “flattening” the diffraction peak : each recorded sub—image must be
first divided by the known diffraction function, within the peak area.

Somewhat surprisingly, our simulations (Fig. 2.4) on resolved objects worked
well without these precautions, using a simplified version of the routine : only piston
adjustments were made at each level, and no flattening of the diffraction envelope was
carried out. It is however likely that some object shapes require the complete routine.
Also, no trapping in secondary maxima of the sharpness function was observed, but
the reasons are unclear. Further investigations are desirable in these respects.

A single camera can receive all partial images and the fully combined image,
using either temporal or spatial separations as shown in Fig. 2.5. Rather than using
the actuators for exploding the image into the various groups at a fast cycling
rate, beam—splitters can provide a parallel display of these triplet, ninetuplet, etc.
groups (Labeyrie 1999). Mapping the z,y, A information is efficiently achievable with
a spectro—imaging attachment such as the combination of a grism and a micro-lens
array developed by Bacon, and co—workers (Bacon et al. 1995) at the Observatoire
de Marseille.

2.4 Phasing And Path Difference Equalisation

The sharpness S was maximised by exploiting its sine response to phase varia-
tions (Muller & Buffington 1974). In polychromatic light, the algorithm is applied
separately to the different wavelength components in the z, y, A data cube.

The set of pupil phases is thus obtainable at each wavelength, and the modulo
21 ambiguity can be removed to find the true optical path deviations and correct
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Exit apertures Non cophased Cophased

Fig. 2.3.— Steps of phasing sequence for 27 apertures, using 3 wavelengths on a point
source. Top row : 3 elements of the entrance aperture (top—left) and their interference
pattern obtained before (middle) and after (right) correcting optical path errors.
Middle row : combining 3 such groups of apertures provides finer fringes, which can
be centered by adjusting the global phases of 2 groups. Bottom row : one more similar
step corrects the optical path errors among the 27 apertures, thus producing a narrow
interference peak. With a continuous spectrum rather than just 3 wavelengths, the
speckles of the central bottom image would be appreciably smoothed.

them. Only in such conditions of ideal interferometer adjustment can one obtain
white images directly at the combined focus, with perfect colour registration and
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Fig. 2.4.— Effect of photon noise on the phasing algorithm ; a— simulated star cluster
having 27 stars of different colour ; b— interference function ; c— theoretical image with
zero path difference. The images were obtained with a single iteration of the phasing
algorithm ; d— image obtained with 2200 total photons obtained from 3 wavelengths,
Strehl ratio = 0.3; e— case of 29,000 photons, Strehl ratio = 0.7; f- case of 18 - 10°
photons, Strehl ratio = 0.8.

including any spectral components too faint for being separately imageable with the
monochromatic algorithm. On resolved and colour-dependant objects, ensuring zero
optical differences is made more difficult by the a priori unknown position indexing
among the monochromatic images. One needs to solve for the value of integer k in
Eq. 2.3

0= (k+e)X+ (azx + By), (2.3)

where ¢ = ¢/27 and )\ is the wavelength. The term ax + [y, where a, 3 are the
sub—pupil’s position coordinates, is the path difference generated by the wavelength—
dependant image position error x, y. For a non—resolved star the shift z, y is identi